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de tous les temps et de toutes les
cultures et les péripéties de leurs
découvertes.
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Chapitre 1

Qu’est-ce que
la science ?

Au commencement (ou presque) était la curiosité.

La curiosité, le désir impérieux de savoir, n'est pas une caractéristique
de la matiére inerte. Cela ne semble pas non plus caractériser certaines
formes de vie, que pour cette raison nous avons du mal & considérer comme
vraiment vivantes.

Un arbre ne manifeste, a I'égard de son environnement, aucune curiosité
que nous puissions déceler ; une éponge ou une huitre pas davantage. Le
vent, la pluie, les courants marins leur aménent ce qui leur est nécessaire,
et ils en prennent ce qu'ils peuvent. Si le hasard leur apporte le feu, le
poison, les prédateurs ou les parasites, ils meurent aussi stoiquement et
discrétement qu’ils ont vécu.

Mais trés tot dans le développement de la vie, certains organismes ont
acquis la liberté de se déplacer. Ceci entrainait un progrés considérable
dans leur contrdle de I'environnement. Un organisme mobile n’est plus
obligé d’attendre, dans un calme inébranlable, que la nourriture vienne
vers lui; il part a4 sa recherche.

Cest ainsi que le monde connut l'aventure - et la curiosité.
Lindividu qui hésitait dans la compétition pour la nourriture, qui
était trop timide dans ses recherches, mourait de faim. Trés tot, la
curiosité a I'égard de l'environnement était devenue la condition de la
survie.
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La paramécie unicellulaire, quand elle cherche autour d’elle, ne peut
pas avoir de volontés et de désirs conscients comme les ndtres, mais elle
a une tendance, méme si c’est « seulement » une tendance physico-
chimique, qui la fait se comporter comme si elle explorait les environs
a la recherche de nourriture, d'un abri, ou des deux. Et cet « acte de
curiosité » est ce que nous reconnaissons le plus facilement comme
inséparable du type de vie qui nous est le plus proche.

A mesure que les organismes devenaient plus perfectionnés, leurs
organes sensoriels se multipliaient et devenaient plus complexes et plus
délicats. Des messages plus nombreux et plus variés parvenaient de
I'environnement. En méme temps (cause ou conséquence, nous ne saurions
le dire) le systéme nerveux, appareil vivant chargé d’'interpréter et
d’enregistrer les informations fournies par les organes des sens, devenait
de plus en plus complexe.

LE DESIR DE SAVOIR

I1 arrive un moment ol la capacité de recevoir, d’enregistrer et
d’interpréter les messages de l'extérieur dépasse les besoins élémentaires.
Un organisme peut étre rassasié, et momentanément a l'abri de tout
danger. Que va-t-il faire ?

11 pourrait retomber dans la torpeur de I'huitre. Mais les organismes
du niveau le plus élevé, au moins, manifestent encore un puissant instinct
d’exploration. Curiosité sans but, pourrait-on dire. Et pourtant, méme si
nous nous en moquons, c’est elle qui nous sert a évaluer l'intelligence.
Le chien, dans ses moments de loisir, flaire ¢a et 1a, dresse les oreilles a
des bruits qui nous échappent ; aussi, nous I'estimons plus intelligent que
le chat, qui occupe ses loisirs a une toilette minutieuse, ou s'étire
voluptueusement avant de s‘endormir. Plus le cerveau est perfectionné,
plus fort est le gofit de I'exploration, plus grand est '« excés de curiosité ».
La curiosité du singe est proverbiale. Son petit cerveau remuant doit
travailler, et travaille sur tout ce qui se présente a lui. Et sous ce rapport,
comme sous beaucoup d’autres, 'homme est un supersinge.

Le cerveau humain est le morceau de matiére le plus merveilleusement
organisé de I'Univers connu, et sa capacité de recevoir, de classer et
d’enregistrer I'information dépasse trés largement les besoins ordinaires
de la vie. On a estimé que, au cours de sa vie, un étre humain pouvait
emmagasiner 15 000 milliards d'informations.

C’est a cette disponibilité que nous devons d’étre vulnérables a une
maladie trés pénible, 'ennui. Un étre humain, placé dans une situation
ol il n’a aucune occasion d’utiliser son cerveau si ce n'est pour assurer
sa survie, ressentira une quantité croissante de symptémes inquiétants,
jusqu’'a connaitre de graves troubles mentaux. Le fait est que I'étre humain
normal posséde une curiosité intense et irrésistible. S'il n’a pas la possibilité
de la satisfaire d'une fagon immédiatement utile, il la satisfera par d’autres
moyens - y compris des moyens regrettables, qui sont a l'origine
d’expressions courantes comme « mélez-vous de vos affaires » ou « la
curiosité est un vilain défaut ».

La force irrésistible de la curiosité, méme entrainant les plus grands
risques, se refléte dans les mythes et les légendes de I'humanité. Les Grecs
racontaient I'histoire de la boite de Pandore. Pandore, la premiére femme,
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s'était vu offrir une boite qu’on lui avait interdit d’ouvrir. Immédiatement,
et naturellement, elle l'avait ouverte, libérant sur le monde son contenu
de maux, maladies, famines, haines et quantité d’autres désastres.

Dans l'histoire biblique de la tentation d’Eve, il semble (en tout cas, il
me semble) que le serpent n’a pas eu une tache bien difficile, et qu'il aurait
aussi bien pu se taire ; la curiosité d’Eve aurait suffi a la pousser a gotter
le fruit défendu, sans qu'il soit besoin d'un tentateur extérieur. Si vous
avez une vision allégorique de la Bible, vous pouvez considérer le serpent
simplement comme une représentation de ce besoin intérieur. Dans le
tableau traditionnel d’Eve debout sous I'arbre avec le fruit défendu a la
main, le serpent enroulé dans les branches pourrait recevoir I'e¢tiquette
« curiosité ».

Si la curiosité, comme toutes les tendances humaines, peut étre utilisée
bassement — sous la forme de I'invasion de la vie privée qui a donné au
mot « curiosité » ses connotations désagréables — elle n’en est pas moins
I'une des qualités les plus nobles de I'esprit humain. Car sa définition la
plus simple est « désir de savoir ».

Ce désir trouve ses premiéres satisfactions dans les réponses aux besoins
pratiques de la vie de tous les jours : comment semer et récolter au mieux,
comment fabriquer au mieux arcs et fleches, comment tisser le mieux
possible — en somme, des questions techniques. Mais quand on domine
ces techniques élémentaires, quand les besoins matériels sont satisfaits,
que faire ? Inévitablement, le désir de savoir conduit alors a des activités
moins limitées et plus complexes.

1l semble certain que les « beaux-arts » (destinés a satisfaire des besoins
spirituels confus et infinis) sont nés d'un ennui insupportable. Bien sar,
on peut leur trouver des fonctions et des excuses. Peintures et statuettes,
par exemple, servaient d'amulettes de fertilité et de symboles religieux.
Mais on ne peut pas s’empécher de supposer que les objets ont existé avant
qu'on leur découvre une fonction.

Dire que les beaux-arts sont nés d'un sens du beau, ce serait peut-étre aussi
mettre la charrue avant les beeufs. Une fois inventés les beaux-arts, leur
développement et leur raffinement dans le sens du beau était inévitable,
mais de toute facon, il était obligatoire qu'ils apparaissent. A coup sir, ils sont
antérieurs a tout usage possible et A tout besoin imaginable, si ce n’est la
nécessité d'occuper l'esprit aussi complétement que possible.

Ce n’est pas seulement que I'élaboration d'une ceuvre d’art occupe de
facon satisfaisante 'esprit de son créateur; sa contemplation rend un
service analogue au spectateur. Une grande ceuvre est grande précisément
parce qu'elle offre quelque chose que l'on ne trouve pas ailleurs. Elle
contient suffisamment d'informations, de complexité, pour inciter le
cerveau a un effort dépassant les besoins habituels ; & moins que 'on ne
soit enlisé dans la routine ou complétement abruti, cet effort est plaisant.

Mais si la pratique des beaux-arts est une solution satisfaisante au
probléme des loisirs, elle a un inconvénient : en plus d'un esprit actif et
créatif, elle exige de I'habileté manuelle. Il peut étre aussi intéressant de
se livrer a des activités intellectuelles qui n’exigent aucune habileté
physique. Et, bien entendu, il existe de telles activités : la recherche du
savoir, non pas pour s’en servir dans un but pratique, mais pour lui-méme.

Ainsi, le désir de savoir semble mener a des sphéres successives
d’abstraction croissante, occupant de plus en plus I'esprit — du savoir-faire
au savoir « faire beau », puis au savoir tout court.
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C’est seulement la recherche du savoir pour lui-méme qui peut conduire
a des questions comme « A quelle hauteur est le ciel ? » ou « Pourquoi
une pierre tombe-t-elle? ». C'est la de la pure curiosité — la plus
désintéressée et donc peut-étre la plus péremptoire. Aprés tout, cela ne
sert & rien de savoir a quelle hauteur se trouve le ciel, ou pour quelle
raison la pierre tombe. Les hauteurs célestes n'interviennent pas dans la
vie de tous les jours, et quant a la pierre, ce n’est pas en sachant pourquoi
elle tombe qu'on l'esquivera plus facilement, ou que le choc sera moins
rude si elle nous atteint. Pourtant, il y a toujours eu des gens pour se poser
des questions apparemment aussi inutiles et pour chercher a y répondre
— par pure curiosité, par pur besoin de faire travailler l'esprit.

La méthode évidente pour résoudre de tels problémes consiste a
fabriquer une réponse satisfaisante du point de vue esthétique, une réponse
qui ait suffisamment d’analogies avec des choses déjad connues pour étre
compréhensible et plausible. Le mot « fabriquer » peut paraitre dénué de
romantisme. Les Anciens considéraient volontiers I'activité de découverte
comme le résultat de l'inspiration des muses, ou comme une révélation
céleste. Mais de toute fagon, qu'il s'agisse de révélation, d'inspiration, ou
de lactivité imaginaire qui anime l'art du conteur, les explications
reposaient largement sur des analogies. La foudre détruit et terrifie, mais
elle ressemble 4 une arme de jet, et fait les mémes dommages qu'une arme
de jet — d'une puissance fantastique. Une telle arme demande un lanceur
aussi fantastique, et ainsi 1'éclair devient le marteau de Thor ou le javelot
éblouissant de Zeus. La superarme exige et révéle le surhomme.

Ainsi naissent les mythes. Les forces naturelles, personnifiées, devien-
nent des dieux. Les mythes réagissent les uns sur les autres, s'édifient et
s'embellissent avec le passage des générations de conteurs, jusqu'a ce que
le point de départ soit difficile a discerner. Certains mythes dégénérent
en historiettes ou en gaillardises, tandis que d’autres prennent une valeur
morale qui les fait accepter par certaines religions de premier plan.

De méme que les arts peuvent étre « beaux » ou « appliqués », de méme
les mythes peuvent étre préservés pour leur beauté ou appliqués aux
besoins physiques des hommes. Par exemple, les premiers cultivateurs
étaient directement concernés par la pluie et ses caprices. La pluie
fertilisante tombant du ciel sur la terre évoquait évidemment 'acte sexuel,
et en personnalisant le ciel et la terre, les hommes ont trouvé une
explication facile aux pluies et aux sécheresses. La déesse Terre ou le dieu
Ciel était content ou faché, suivant le cas. Une fois ce mythe admis, les
fermiers disposaient d'une base plausible pour l'art du faiseur de pluies
— apaiser le dieu par des cérémonies appropriées. Ces cérémonies étaient
souvent de caractére orgiaque — une tentative de précher par I'exemple
le ciel et la terre.

LES GRECS

Les mythes grecs sont parmi les plus beaux et les plus sophistiqués de
notre patrimoine littéraire et culturel occidental. Mais ce sont aussi les
Grecs qui, le moment venu, ont inventé la maniére opposée de regarder
I'Univers — comme quelque chose d'impersonnel et d’inanimé. Pour les
faiseurs de mythes, tous les aspects de la nature étaient essentiellement
humains dans leur imprévisibilité. Si puissant et majestueux que pit étre
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le personnage, si surhumains les pouvoirs de Zeus, Ishtar, Isis, Marduk
ou Odin, ces dieux étaient aussi — comme de simples mortels — frivoles,
capricieux, émotifs, capables de réagir violemment a des choses insigni-
fiantes, sensibles a des « pots de vin » puérils. Tant que 1'Univers était
sous le controdle de divinités aussi fantasques et imprévisibles, il n'y avait
pas d’espoir de le comprendre, seulement un espoir fugitif de se le concilier.
Mais selon le nouveau point de vue des penseurs grecs, 1'Univers devenait
une machine, gouvernée par des lois inflexibles. Les philosophes grecs se
mirent a l'exercice intellectuel passionnant de chercher a découvrir ces
lois de la nature.

Le premier a le faire, suivant la tradition grecque, fut Thales de Milet,
vers 600 av. J.-C. Les écrivains grecs ultérieurs devaient lui attribuer une
foule de découvertes, et c’est peut-étre lui qui a apporté au monde grec
la masse de connaissances accumulées par les Babyloniens : il passe pour
avoir prédit, en 585, une éclipse de Soleil qui a effectivement eu lieu.

En s’attelant  ce probléme, les Grecs admettaient, bien sfir, que la nature
jouerait franc jeu; que si on l'attaquait de la maniére correcte, elle
révélerait ses secrets, et ne changerait pas ses positions au milieu de la
partie. (Plus de deux mille ans plus tard, Albert Einstein exprimait cette
position sous une forme un peu différente : « Dieu peut étre subtil, mais
pas méchant ».) Ils pensaient aussi que les lois naturelles, une fois trouvées,
seraient compréhensibles. Cet optimisme grec n'a jamais complétement
abandonné l'espéce humaine.

Faisant confiance a la nature pour jouer franc jeu, les hommes devaient
mettre au point une méthode pour apprendre a tirer des phénomenes les
lois sous-jacentes. Progresser d'un point & un autre grice a des régles
d’argumentation bien établies, c’est « raisonner ». L'intuition peut guider
la recherche, mais c’est le raisonnement qui doit servir a vérifier les
théories. Pour prendre un exemple simple, sachant que le cognac a l'eau,
le whisky a I'eau, la vodka & l'eau et le rhum a I'eau enivrent, on pourrait
en déduire que ce qui enivre, c'est ce que toutes ces boissons ont en
commun, & savoir I'eau. Il y a quelque chose qui ne va pas dans ce
raisonnement, mais quoi ? Ce n’est pas immédiatement évident. Dans des
cas plus subtils, I'erreur peut étre vraiment trés difficile & découvrir.

"Le dépistage des erreurs de raisonnement a amusé tous les penseurs
depuis le temps des Grecs jusqu'a nos jours. Et nous devons les premiéres
fondations de la logique systématique a Aristote qui, au 1v® siécle av. J.-C,,
a rassemblé le premier les régles du raisonnement rigoureux.

L'essentiel du jeu intellectuel de 'homme contre la nature tient en trois
points. Premiérement, recueillir des informations sur tel aspect observable
de la nature. Deuxiémement, classer ces observations d'une facon ordonnée
(cela ne les modifie pas, mais les rend plus faciles 4 manipuler. De méme,
au bridge, le joueur qui range ses cartes par couleurs et par ordre de valeurs
ne change pas leur valeur, n’en tire pas automatiquement le meilleur jeu
possible ; mais il se place dans les meilleures conditions pour arriver a
des coups logiques.) Troisiémement, tirer de ces observations classées un
principe qui résume les observations.

Par exemple, nous pouvons observer que dans l'eau, le marbre coule
a pic, le bois flotte, le fer coule, une plume flotte, le mercure coule, I'huile
d’olive flotte, etc. Si nous faisons une liste de tous les objets qui coulent
a pic, une autre de tous ceux qui flottent, et si nous cherchons une propriété
qui distingue tous les objets d'une liste de tous ceux de l'autre, nous
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conclurons : les objets plus denses que 1’eau coulent, les objets moins denses
que l'eau flottent.

A leur nouvelle maniére d’étudier 1'Univers, les Grecs donnérent le nom
de philosophie (littéralement « amour de la connaissance », ¢’est-a-dire « désir
de savoir »...).

LA GEOMETRIE ET LES MATHEMATIQUES

C’est en géométrie que les Grecs ont obtenu leurs plus brillants succés.
On peut attribuer ces succés a deux techniques principales : 'abstraction
et la généralisation.

Voici un exemple. Les arpenteurs égyptiens avaient trouvé un moyen
commode de tracer un angle droit : ils divisaient une corde en douze parties
égales, et en faisaient un triangle dont les cotés valaient respectivement
trois, quatre et cinq de ces parties. Entre le c6té de trois et le c6té de quatre,
il y avait un angle droit. Nous ne savons pas comment les Egyptiens avaient
découvert ce procédé ; apparemment, ils ne sont pas allés plus loin et se
sont contentés de l'utiliser. Mais les Grecs eurent la curiosité de se
demander pourquoi un tel triangle avait cette propriété. Au cours de leur
analyse, ils se rendirent compte que la réalisation matérielle du triangle
importait peu, qu’il pouvait étre aussi bien en corde, en toile ou en lattes
de bois. C’était seulement une propriété des « droites » formant un triangle.
En concevant des droites idéales, qui soient indépendantes de toute
réalisation matérielle, et existent seulement dans lI'imagination, les Grecs
ont inventé 'abstraction — technique consistant & éliminer tout ce qui n’est
pas essentiel, et a considérer seulement les propriétés nécessaires a la
solution du probléme.

Les géomeétres grecs réaliserent un autre progrés en cherchant des
solutions générales a des familles de problémes, au lieu de traiter chaque
probléme séparément. Par exemple, on aurait pu découvrir par tatonne-
ment qu’il y avait aussi un angle droit dans les triangles de cotés 5,12
et 13, ainsi que dans les triangles de c6tés 7, 24 et 25. Mais ce ne sont
la que des nombres sans signification. Pouvait-on trouver une propriété
commune a tous les triangles rectangles ? En raisonnant soigneusement,
les Grecs montrérent qu’'un triangle est rectangle si et seulement si les
longueurs de ses c6tés satisfont a la relation x? + y? = z2 z étant la longueur
du plus grand c6té. L'angle droit se trouve au point de rencontre des cotés
de longueurs x et y. Ainsi, pour le triangle de c6tés 3, 4 et 5, les carrés
des cotés sont 9, 16 et 25 (et 9 + 16 = 25). De méme pour le triangle 5,12,13
(25 + 144 = 169) et pour le triangle 7,24 et 25 (49 + 576 = 625). Ce sont
seulement trois cas particuliers parmi 1'infinité de cas possibles, et en tant
que tels, ils sont sans intérét. Ce qui préoccupait les Grecs ¢’était de trouver
la preuve que cette relation devait étre vérifiée dans tous les cas. Et ils
développerent la géométrie comme manieére élégante de découvrir et de
formuler de telles généralisations.

Divers mathématiciens grecs proposérent des démonstrations de pro-
priétés des figures géométriques. Celle qui caractérise le triangle rectangle
est attribuée a Pythagore, vers 525 avant notre ére, et porte encore son
nom.

Vers 300 avant notre ére, Euclide rassembla les théorémes mathémati-
ques établis jusque-1a, et les arrangea dans un ordre logique, de maniére
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que chaque théoréme puisse étre démontré a partir de ceux qui le
précédaient. Bien siir, en remontant cette chaine de démonstration, on
finit par arriver a quelque chose d’'indémontrable : si chaque théoréme
se démontre a partir des précédents, comment démontrer le premier ? La
solution est de commencer par postuler une vérité suffisamment évidente
pour pouvoir se passer de preuve, ce que I'on appelle un axiome. Buclide
parvint a réduire a quelques-uns les axiomes nécessaires a son époque,
et a construire sur cette base le systéme compliqué et admirable de la
géométrie euclidienne. On n’avait jamais tant construit a partir de si peu de
choses, et 4 quelques modifications prés les livres d’Euclide sont restés en
usage pendant plus de deux mille ans.

LA DEDUCTION

L'établissement d'un ensemble de connaissances comme conséquence
inévitable d’'un groupe d’axiomes (la déduction) est un jeu fascinant pour
lequel les Grecs se passionnérent, devant le succés de leur géométrie — au
point de commettre deux sérieuses erreurs.

Tout d’abord, ils en vinrent a considérer la déduction comme le seul
moyen respectable d‘atteindre au savoir. Ils se rendaient pourtant compte
qu'elle est inutilisable pour acquérir certains types de connaissances. Par
exemple, la distance entre Athénes et Corinthe ne peut pas se déduire
de principes abstraits ; il faut la mesurer. Les Grecs acceptaient d’observer
la nature quand c’était nécessaire, mais ils en déploraient toujours la
nécessité, et considéraient que le savoir le plus élevé était toujours atteint
par le raisonnement. Ils tendaient a sous-estimer les connaissances liées
3 la vie de tous les jours. On raconte qu'un étudiant de Platon, que le
maitre instruisait en mathématiques, finit par demander avec impatience :
« Mais a quoi sert tout cela ? » Platon, profondément offensé, aurait appelé
un esclave, pour le charger de remettre une piéce de monnaie a I'étudiant,
en disant : « Maintenant, vous ne penserez plus que cette instruction ne
vous a rien apporté. » Aprés quoi I'étudiant fut mis a la porte.

On pense généralement que cette attitude supérieure venait du fait que
la société grecque était fondée sur l'esclavage, et s'en remettait aux esclaves
pour toutes les questions pratiques. C’est possible, mais j'ai plutot tendance
a penser que, pour les Grecs, la philosophie.était un sport, un jeu
intellectuel. Beaucoup de gens, en matiére de sport, considérent I'amateur
comme un « gentleman » socialement supérieur au professionnel pour qui
le sport est un métier. C’est au nom de ces idées puristes que nous prenons
des précautions presque ridicules pour nous assurer que les concurrents
des Jeux olympiques sont exempts de toute « tache » de professionnalisme.
Les justifications rationnelles apportées par les Grecs a leur « culte de
I'inutile » pourraient de la méme fagon avoir été fondées sur le sentiment
qu'en permettant & des connaissances terre-a-terre (comme la distance
d’Athénes a Corinthe) de venir se méler a la pensée abstraite, on laissait
I'imperfection pénétrer I'Eden de la vraie philosophie.

Mais quelles que soient les justifications qu'ils avancaient, les penseurs
grecs furent sévérement handicapés par cette attitude. La contribution
grecque a la technique n’est pas nulle, mais méme le plus grand des
ingénieurs grecs, Archimeéde, a refusé d’écrire sur ses inventions et ses
découvertes pratiques. Pour maintenir son statut d’'amateur, il n’a diffusé
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que ses travaux en mathématiques pures. Et le manque d'intérét
pour les choses terre-a-terre — qu'il s’agisse d'inventions, d’expériences
ou d'observations — ne fut que l'un des facteurs qui enfermérent la
pensée grecque dans les limites étroites. La préférence des Grecs pour
les études formelles et abstraites — en particulier, le succés de leur
géométrie — les conduisit & une seconde erreur, et finalement 4 une
impasse.

Séduits par la réussite des axiomes en géométrie, les Grecs en
vinrent a considérer les axiomes comme des « vérités absolues », et a
supposer que les autres branches du savoir pouvaient étre élaborées a
partir de vérités absolues du méme genre. C'est ainsi qu'en astronomie,
ils finirent par considérer comme des axiomes évidents par eux-mémes
les idées selon lesquelles la Terre était immobile au centre de 1'Univers,
et elle était corrompue et imparfaite, en opposition au ciel, considéré
comme éternel, immuable et parfait. Puisque les Grecs considéraient le
cercle comme la courbe parfaite, et que les cieux étaient parfaits, il
s'ensuivait que tous les corps célestes devaient décrire des cercles
autour de la Terre. Avec le temps, leurs observations (pour la navigation
et l'établissement de calendriers) montrérent que les planétes ne
suivaient pas des trajectoires simplement circulaires, si bien que les
Grecs durent représenter les mouvements des planétes par des combi-
naisons de plus en plus compliquées de cercles, aboutissant, vers
I'an 150 de notre ére, au systtme complexe formulé a Alexandrie
par Ptolémée. De la méme facon, Aristote construisit des théories
mécaniques fantaisistes, a partir d’axiomes « évidents par eux-mémes »,
comme celui qui voulait que la vitesse de chute d'un objet soit
proportionnelle a son poids (chacun savait qu'une pierre tombait plus vite
qu'une plume).

Cet enthousiasme pour la déduction a partir d’axiomes devait aboutir
a une impasse. Apres que les Grecs eurent établi toutes les conséquences
des axiomes, de nouvelles découvertes en mathématiques ou en astronomie
semblaient hors de question. Le savoir philosophique semblait complet
et parfait. Et pendant presque deux mille ans aprés I'dge d’or de la Gréce,
quand une question se posait a propos du monde matériel, on avait
tendance a satisfaire tout le monde en affirmant : « Aristote dit... » ou
« Euclide dit... ».

LA RENAISSANCE ET COPERNIC

Ayant résolu les problémes des mathématiques et de l'astronomie, les
Grecs se tournerent vers des domaines plus difficiles, en particulier I'dme
humaine.

Platon s’intéressait beaucoup plus a des questions comme « Qu’est-ce
que la justice ? » ou « Qu'est-ce que la vertu? » qu'a savoir pourquoi la
pluie tombe ou les planeétes se déplacent. Etant le plus grand des Grecs
pour la philosophie morale, il a supplanté Aristote, le plus grand pour
la philosophie naturelle. Les penseurs grecs de 'époque romaine furent
de plus en plus attirés par les délices de la philosophie morale, au détriment
de la philosophie naturelle, apparemment frappée de stérilité. Le dernier
développement de la philosophie antique fut le néo-platonisme, excessive-
ment mystique, formulé par Plotin vers 250.
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Le christianisme, insistant sur la nature de Dieu et sa relation avec
I'homme, introduisit dans le domaine de la philosophie morale une
dimension tout a fait nouvelle, augmentant encore son apparente
supériorité, comme activité intellectuelle, sur la philosophie naturelle. De
200 a 1200, les Européens s'occupérent a peu prés exclusivement de
philosophie morale, en particulier de théologie. La philosophie naturelle
était pratiquement tombée dans l'oubli.

Mais les Arabes avaient réussi & préserver Aristote et Ptolémée tout au
long du Moyen Age, et & travers eux la philosophie naturelle des Grecs
finit par pénétrer a nouveau I'Europe occidentale. Vers 1200, on avait
redécouvert Aristote. D’autres éléments arrivérent par I'Empire byzantin
agonisant, dernier bastion en Europe a maintenir une tradition culturelle
continue depuis la grande époque de la Gréce.

La premiére, et la plus naturelle, des conséquences de la redécouverte
d’Aristote fut l'application a la théologie de son systéme de raison-
nement logique. Vers 1250, le théologien italien saint Thomas d’Aquin
établit le systéme connu sous le nom de « thomisme », fondé sur des
principes aristotéliciens, et qui représente encore la théologie fonda-
mentale de I'Eglise catholique. Mais les Européens commencérent bient6t
a appliquer & des domaines plus concrets la renaissance de la pensée
grecque.

Les chefs de file de la Renaissance mettant 'accent sur les réalisations
humaines plutét que sur les choses divines, on les appela « humanistes »,
et on donna le nom d’« humanités » aux études sur la littérature, I'art
et I'histoire.

C’est d’'un ceil nouveau que les penseurs de la Renaissance retrouvérent
la philosophie naturelle des anciens Grecs, car les idées anciennes ne
paraissaient plus tout a fait satisfaisantes. En 1543, l'astronome polonais
Nicolas Copernic publia un livre qui allait jusqu'a rejeter I'axiome de base
de l'astronomie : il proposait de placer au centre de I'Univers le Soleil,
et non plus la Terre (mais il gardait 'idée de trajectoires circulaires pour
la Terre et les autres planétes). Ce nouvel axiome permettait de décrire
beaucoup plus simplement les mouvements observés des différents corps
célestes. Cependant, l'axiome copernicien d'une Terre mobile était
beaucoup moins « évident par lui-méme » que I'axiome grec d'une Terre
immobile, et il fallut plus d'un demi-siécle pour que la théorie de Copernic
s'impose.

En un sens, le systétme copernicien n'était pas en lui-méme un
changement décisif. Copernic avait seulement remplacé un axiome par
un autre. Bt Aristarque de Samos avait déja, deux mille ans plus tot,
proposé le méme remplacement de la Terre par le Soleil au centre du
monde. Non qu'un changement d’axiome soit sans importance. Quand les
mathématiciens du x1x¢ siécle mirent en doute les axiomes d’Euclide et
élaborérent des géométries « non euclidiennes » fondées sur d’autres
hypothéses, ils influencérent profondément les idées sur de nombreux
sujets ; aujourd’hui, I'histoire méme et la forme de I'Univers semblent obéir
plutot & une géométrie non euclidienne qu'a la « géométrie du bon sens »
qu'était celle d’Euclide. Mais la révolution déclenchée par Copernic
n’entrainait pas seulement un changement d’axiomes ; elle impliquait une
approche entiérement nouvelle des phénomeénes naturels. Cette révolution,
Cest I'Italien Galileo Galilei (dit Galilée) qui devait la mener a bien au
tournant du xvI¢ siécle et au début du xvire.
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EXPERIENCE ET INDUCTION

Les Grecs, dans I'ensemble, s'étaient contentés d’accepter les phéno-
menes « évidents » comme points de départ de leurs raisonnements. 11
n’est rapporté nulle part qu’Aristote ait jamais laissé tomber deux pierres
de poids différents pour vérifier son hypothése que la vitesse de chute est
proportionnelle au poids d'un objet. Pour les Grecs, l'idée de faire une
expérience ne s'imposait pas. Elle risquait de géner la déduction pure et
d’en abimer la beauté. De plus, si une expérience contredisait une
déduction, comment étre sir que l'expérience était correcte ? Etait-il
vraisemblable que le monde imparfait de la réalité soit complétement en
accord avec le monde parfait des idées abstraites ? Et s'il ne I'était pas,
devait-on adapter le parfait aux exigences de l'imparfait ? La vérification
dune théorie parfaite par des instruments imparfaits ne semblait pas, pour
les philosophes grecs, une maniére valable d’acquérir des connaissances.

L'expérience a commencé a devenir philosophiquement respectable en
Europe avec les travaux de philosophes comme Roger Bacon (contempo-
rain de saint Thomas d’Aquin) et son homonyme plus récent Francis Bacon.
Mais c’est Galilée qui renversa I'édifice grec et réalisa la révolution. C’était
un logicien convaincant, et il avait le génie de la popularisation des idées.
Il décrivit ses expériences et ses idées d'une fagon si claire et si passionnante
qu’il gagna a ses vues la communauté intellectuelle européenne. Et celle-ci
accepta ses méthodes en méme temps que ses résultats.

Suivant ce que l'on raconte, Galilée soumit la théorie d’Aristote sur la
chute des corps a une expérience capable de faire du bruit dans toute
I'Europe : il serait monté en haut de la tour penchée de Pise, et aurait
laché en méme temps un boulet d'une livre et un boulet de dix livres.
Le bruit des deux boulets frappant le sol exactement au méme instant
aurait tué la physique aristotélicienne...

En fait, Galilée n’a probablement pas fait cette expérience, mais elle
est si typique de ses méthodes convaincantes qu’il n’est pas étonnant que
cette histoire ait traversé les siécles.

En tout cas, Galilée a réellement fait rouler des boules le long de plans
inclinés, en mesurant les distances qu’elles parcouraient pendant des
intervalles de temps donnés. 1l fut le premier & faire intervenir le temps
dans ses expériences et a pratiquer des mesures systématiques.

Sa révolution a consisté a placer I'« induction » au-dessus de la déduction
comme méthode scientifique. Au lieu de batir des conclusions a partir d'un
ensemble d’hypotheses générales, la méthode inductive part des observa-
tions et en tire des généralisations (des axiomes, si I'on veut). Bien s(r, les
Grecs aussi tiraient leurs axiomes de l'observation. L'axiome d'Euclide
suivant lequel la ligne droite est le plus court chemin entre deux points était
un énoncé intuitif fondé sur 'expérience. Mais tandis que le philosophe grec
minimisait le réle joué par I'induction, les scientifiques modernes y voient
la maniere essentielle de gagner des connaissances, le seul moyen de justifier
les généralisations. De plus, le scientifique se rend compte qu’aucune
généralisation n’est valide tant qu’elle n'a pas été vérifiée a maintes reprises
par des expériences nouvelles — le test prolongé d'inductions nouvelles.

Le point de vue général actuel est juste I'opposé de celui des Grecs. Loin
de considérer le monde réel comme une représentation imparfaite du vrai
idéal, nous considérons les généralisations comme des représentations
imparfaites du monde réel. Si ample et variée soit-elle, la vérification
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inductive ne saurait rendre une généralisation complétement et absolu-
ment valide. Méme si des milliards d’observations tendent a valider une
généralisation, une seule observation contradictoire suffit pour que l'on
soit obligé de la modifier. Et quel que soit le nombre de fois ou1 une théorie
est sortie victorieuse des vérifications expérimentales, on ne peut étre sir
qu'elle survivra a la vérification suivante.

Voila donc une pierre angulaire de la philosophie naturelle moderne.
Celle-ci ne se propose pas d’atteindre une vérité ultime. En fait, I'expression
« vérité ultime » est vide de sens, parce qu'il n'y a aucun moyen de faire
assez d'observations pour rendre la vérité stre, et donc « ultime ». Les
philosophes grecs ne reconnaissaient aucune limite de ce genre. Qui plus
est, ils ne voyaient aucune difficulté & appliquer exactement les mémes
méthodes de raisonnement aux questions « Qu'est-ce que la justice ? » et
« Qu'est-ce que la matiére ? ». Au contraire, la science moderne distingue
nettement les deux types de questions. La méthode inductive ne saurait
faire de généralisations a partir de ce qu’elle ne peut pas observer. Puisque
la nature de I'ame humaine, par exemple, n'est directement observable
par aucun moyen actuellement connu, elle échappe au domaine d’action
de Ia méthode inductive.

La victoire de la science moderne n’est devenue compléte qu’apres avoir
établi un autre principe essentiel, la liberté de communication et de
coopération entre tous les scientifiques. Bien que cette nécessité nous
semble maintenant évidente, elle ne I'était pas pour les philosophes de
I'Antiquité et du Moyen Age. Les Pythagoriciens de la Gréce antique
formaient une société secréte, qui gardait pour elle ses découvertes
mathématiques. Les alchimistes du Moyen Age rendaient délibérément
leurs écrits incompréhensibles, pour garder dans un cercle aussi restreint
que possible leurs soi-disant découvertes. Au XVI® siécle, le mathématicien
italien Niccolo Tartaglia, ayant découvert une méthode de résolution des
équations du troisiéme degré, trouva naturel d’essayer d’en garder le secret.
Quand Gerolamo Cardano, 'un de ses collégues mathématiciens, apres lui
avoir soutiré son secret en promettant de le garder, s’empressa de le publier,
Tartaglia en éprouva une fureur assez naturelle. Mais si on ferme les yeux
sur la duplicité de Cardano, il avait parfaitement raison d’estimer qu'il
fallait publier une telle découverte.

De nos jours, aucune découverte scientifique n’est considérée comme
telle si elle est gardée secréte. Le chimiste anglais Robert Boyle, un siécle
aprés Tartaglia et Cardano, a souligné l'importance de la publication
détaillée de tous les résultats scientifiques. Qui plus est, on n'admet la
validité d’'une observation, méme publiée, qu’aprés sa vérification par au
moins un autre chercheur. La science n’est pas produite par des individus,
mais par la « communauté scientifique ».

L'un des premiers groupes (et certainement le plus célebre) a représenter
une telle communauté scientifique fut la Royal Society (dont le nom
complet était « Société royale de Londres pour I'amélioration de la
connaissance de la nature »). Elle naquit des rencontres informelles, a partir
de 1645, d'un groupe de « gentlemen » intéressés par les nouvelles
méthodes scientifiques introduites par Galilée. En 1660, la société recgut
son statut officiel du roi Charles II

Les membres de la Royal Society se rencontraient, discutaient
ouvertement les résultats de leurs travaux, écrivaient des lettres pour les
décrire, en anglais plutét quen latin, et poursuivaient vigoureusement
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leurs expériences. Pourtant, pendant la plus grande partie du xvi® siécle,
ils restérent dans une attitude défensive. On pourrait représenter l'attitude
de la plupart de leurs collégues contemporains par un dessin humoristique
a la maniére moderne, ot l'on verrait les ombres majestueuses de
Pythagore, Euclide et Aristote regarder de haut des gamins en train de
jouer aux billes et portant I'étiquette « Royal Society ».

Tout devait changer avec les travaux d’'Isaac Newton, qui devint membre
de la société. A partir des observations et des conclusions de Galilée, ainsi
que des observations astronomiques du Danois Tycho Brahé, dont
I'astronome allemand Johannes Kepler avait tiré l'idée des orbites
elliptiques pour les planétes, Newton arriva par induction a ses trois lois
simples du mouvement et 4 sa grande généralisation fondamentale : la
loi de la gravitation universelle. (Pourtant, quand il publia ses résultats,
il utilisa la géométrie et la méthode grecque d’explication déductive.) Cette
découverte impressionna tellement le monde savant que Newton fut
idolatré, presque déifié de son vivant. Devant ce nouvel univers
majestueux, fondé sur quelques lois simples tirées de raisonnements
inductifs, c’étaient maintenant les philosophes grecs qui avaient l’air d'un
groupe de gamins en train de jouer aux billes. La révolution, déclenchée
par Galilée au début du xvi® siécle, triomphait avec Newton a la fin du
méme siécle.

LA SCIENCE MODERNE

On aimerait pouvoir dire que la science et les hommes ont « vécu
heureux » ensemble depuis cette époque. Mais en fait, les vraies difficultés
ne faisaient que commencer. Tant que la science était restée déductive,
la philosophie naturelle pouvait faire partie de la culture générale de tous
les hommes instruits (les femmes, hélas, n’ayant accédé a l'instruction,
sauf exceptions, que trés récemment). Mais la science inductive devint
un travail considérable d’observation, d’étude et d’analyse. Ce n’était plus
un divertissement pour les amateurs. Et la science devenait plus complexe
d’année en année. Pendant un siécle aprés Newton, il était encore possible
pour un homme exceptionnel de maitriser tous les domaines de
connaissances scientifiques. Mais dés 1800, c’était devenu tout a fait
impossible. Et il était de plus en plus nécessaire, pour un scientifique, de
se limiter au domaine étroit qu'il approfondissait. C’est sa croissance méme
qui a inexorablement contraint la science a se spécialiser. Et chaque
génération de scientifiques était plus spécialisée que la précédente.

Les publications scientifiques de travaux personnels n‘ont jamais été
aussi nombreuses, ni aussi illisibles pour quiconque, sauf pour un
spécialiste de la méme branche. Ceci a constitué un grand handicap pour
la science elle-méme, car les progrés fondamentaux de la connaissance
scientifique résultent souvent du « mariage » de connaissances issues de
branches différentes. Encore plus grave : la science perd de plus en plus
contact avec les non-scientifiques. Dans ces conditions, on en vient a
considérer les scientifiques presque comme des sorciers, inspirant la crainte
plutdt que l'admiration. Et le sentiment que la science est une magie
incompréhensible, sauf par une poignée d’élus présentant avec le reste
de l'humanité des différences inquiétantes, ne peut que détourner
beaucoup de jeunes de la science.



§

QUEST-CE QUE LA SCIENCE? 15

Depuis la Seconde Guerre mondiale, on trouve parmi les jeunes — méme
ceux qui fréquentent les universités — une forte et franche hostilité a I'égard
de la science. Notre société industrialisée est fondée sur les découvertes
scientifiques des deux cents derniéres années, et se trouve confrontée a
des fléaux qui sont le revers de la médaille technologique.

L'amélioration des techniques médicales a entrainé une prolifération
galopante de la population. Les industries chimiques et les moteurs a
explosion polluent notre air et notre eau. La consommation de matiéres
premiéres et d’énergie épuise et détruit I'écorce terrestre. Tous ces maux
sont trop facilement imputés & la « science » et aux « scientifiques » par
ceux qui ne comprennent pas bien que si le savoir peut créer des
problémes, ce n’est pas l'ignorance qui les résoudra.

Pourtant, il n’est pas inévitable que la science paraisse aussi mystérieuse
aux non-scientifiques. Un grand pas serait fait pour combler la barriére
si les scientifiques acceptaient la responsabilité de communiquer — d’expli-
quer leur domaine aussi simplement que possible au plus grand nombre
possible de gens — et si les non-scientifiques, pour leur part, acceptaient
leur responsabilité : écouter. Pour se faire une idée satisfaisante des progres
dans un domaine scientifique donné, il n’est pas du tout indispensable
de comprendre complétement la science. Aprés tout, personne ne pense
qu’il faille étre capable d'écrire une grande ceuvre littéraire pour apprécier
Shakespeare, et pour écouter avec plaisir une symphonie de Beethoven,
l'auditeur n’est pas obligé de savoir en composer une équivalente. De la
méme facon, on peut apprécier les progrés scientifiques et y prendre plaisir,
méme si on n'a personnellement aucune disposition pour la créativité
scientifique.

Mais, demandera-t-on, & quoi cela servirait-il ? La premiére réponse est
que personne ne peut se sentir chez soi dans le monde moderne, juger
la nature de ses problémes et les solutions possibles, & moins d’avoir une
idée intelligente de ce que nous réserve la science. De plus, I'initiation
au monde magnifique de la science apporte une intense satisfaction
esthétique, inspire la jeunesse, comble le désir de savoir et permet
d’apprécier plus profondément les merveilles déja réalisées par I'esprit
humain, et celles dont il est capable.

C’est pour permettre une telle initiative que j'ai entrepris d’écrire ce livre.
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Chapitre 2

L’Univers

La taille de 1'Univers

Si on jette un coup d'ceil vers le ciel, rien ne le fait paraitre
particulierement lointain. Les jeunes enfants acceptent sans probléme les
fables ol « la vache saute par-dessus la Lune », ou l'idée que quelqu'un
puisse « sauter assez haut pour toucher le ciel ». Les Grecs anciens, a
I'époque des mythes, ne voyaient rien de ridicule a faire reposer le ciel
sur les épaules du géant Atlas. On pourrait, bien sir, attribuer a Atlas
une taille prodigieuse, d’ordre astronomique, mais un autre mythe nous
en empéche. Pour le onziéme de ses « douze travaux », aller chercher les
pommes d'or (oranges?) des Hespérides (loin vers l'ouest : I'Espagne,
peut-étre ?), Hercule embaucha Atlas. Et pendant que celui-ci allait
chercher les pommes, Hercule, debout sur le sommet d'une montagne,
soutint le ciel a sa place. Or, si Hercule était a coup siir robuste, ce n’était
pourtant pas un géant. Par conséquent, les premiers Grecs admettaient
sans peine que le ciel ne soit qu'a quelques métres du sommet des
montagnes.

Il est naturel, pour commencer, de considérer le ciel comme une voiite
solide, ou les corps célestes brillants sont enchassés comme des diamants
(cC’est ainsi que la Bible I'appelle « firmament », d’aprés un mot latin qui
a donné « ferme », solide). Mais, dés la période qui va du vI® au 1v* siécle
av. J.-C., les astronomes grecs réaliserent qu’il devait y avoir plusieurs
vofites. En effet, tandis que les « étoiles fixes » tournaient en bloc autour
de la Terre, apparemment sans changer leurs positions relatives, il n’en
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allait pas de méme du Soleil, de la Lune, et de cinq « étoiles » brillantes :
Mercure, Vénus, Mars, Jupiter et Saturne. En fait, chacun de ces corps
se déplacait sur son chemin particulier. Aussi ces sept corps recurent-ils
le nom de planétes (« errantes » en grec), et il semblait évident qu'ils ne
pouvaient pas étre fixés a la voiite qui portait les étoiles.

Pour les Grecs, chaque planéte était enchissée dans sa propre voute
sphérique invisible, les votites étant placées les unes a lI'intérieur des autres,
la plus proche appartenant a la planéte qui se déplacait le plus vite. C'était
la Lune, qui faisait le tour du ciel en vingt-sept jours un tiers & peu pres.
Ensuite venaient dans l'ordre (d’aprés les Grecs) : Mercure, Vénus, notre
Soleil, Mars, Jupiter et Saturne.

LES PREMIERES MESURES

La premiére mesure scientifique d'une dimension a4 l'échelle du
monde date denviron 240 ans av. J.-C. Eratosthéne, directeur de la
bibliothéque d’Alexandrie, alors la plus puissante des institutions scien-
tifiques du monde, remarqua que le 21 juin, a4 midi, le Soleil était
exactement a la verticale a Syéne, en Egypte, tandis qu'a Alexandrie,
située a huit cents kilometres plus au nord, il n’'était pas tout a fait
au zénith au méme moment. Eratosthéne se servit de cela pour calculer
le rayon de la Terre. A partir de la longueur des ombres a midi a
Alexandrie, le jour du solstice, et en admettant que la Terre était sphérique
- chose déja admise par les astronomes grecs de I'époque — un calcul
géométrique permettait de trouver la circonférence de la Terre, et par
conséquent son diametre (figure 2.1).

Le calcul d’Eratosthéne, exprimé en unités grecques, donnait environ
une circonférence de 40 000 kilométres, ce qui est d'une justesse étonnante.
Malheureusement, cette valeur correcte ne resta pas en vigueur : une
centaine d’années avant notre ére, un autre astronome grec, Posidonius,
recommenca le travail d’Eratosthéne et trouva seulement, pour la
circonférence de la Terre, une valeur de 30 000 kilométres.

C’est cette valeur qui fit autorité tout au long de I’Antiquité et du Moyen
Age. Clest a partir de cette valeur que Christophe Colomb estima a
5 000 kilomeétres la distance qui devait le mener en Asie. S'il avait connu
la vraie taille de la Terre, peut-étre aurait-il renoncé a son voyage. C'est
seulement en 1521-1523, quand la flotte de Magellan (ou plutdt le seul
navire survivant de cette flotte) fit le tour du monde, que lI'on adopta
finalement pour la circonférence de la Terre la valeur correcte donnée
par Eratosthéne.

Environ en 150 av. J.-C., Hipparque de Nicée calcula, en fonction du
diameétre de la Terre, la distance qui nous sépare de la Lune. Il utilisa
une méthode suggérée cent ans plus tét par Aristarque de Samos, le
plus hardi des astronomes grecs. Les Grecs savaient déja que les
éclipses de Lune étaient causées par I'ombre de la Terre, quand celle-ci
passe exactement entre le Soleil et la Lune. Aristarque se rendit compte
que la courbure du bord de cette ombre projetée sur la surface de la
Lune permettait de comparer la taille de la Lune a celle de la Terre.
A partir de 13, des méthodes géométriques permettaient de calculer la
distance Terre-Lune en fonction du diameétre de la Terre. Reprenant ce
travail, Hipparque calcula que la distance Terre-Lune valait trente fois
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Tropique du Cancer
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Figure 2.1. Eratosthéne a mesuré la taille de la Terre a partir de sa
courbure. A midi, le 21 juin, les rayons du Soleil sont verticaux A Syéne,
qui se trouve sur le tropique du Cancer. Mais au méme moment, a
Alexandrie, qui est plus au nord, ces rayons font un angle de 7,5 degrés
avec la verticale, et projettent des ombres. Connaissant la longueur de
ces ombres et la distance entre les deux villes, Eratosthéne a pu faire son
calcul.

le diametre de la Terre. Si on garde pour celui-ci la valeur de
12000 kilomeétres trouvée par Eratosthéne, on obtient donc pour la
distance Terre-Lune la valeur de 360 000 kilométres, qui est trés proche
de la valeur correcte.

Mais cette mesure de la distance Terre-Lune fut le dernier succés des
astronomes grecs dans I'évaluation de la taille de 1'Univers. Pourtant,
Aristarque avait fait une tentative héroique pour déterminer la distance
Terre-Soleil. La méthode géométrique qu'il avait choisie était tout a fait
correcte en théorie, mais elle exigeait la mesure d’angles si petits que, sans
instruments modernes, elle ne permettait pas d'obtenir une valeur correcte.
Pour Aristarque, le Soleil était a peu preés 20 fois plus loin que la Lune
(alors qu'il est en réalité 400 fois plus loin). Mais si mauvais que fussent
ces résultats, Aristarque en avait déduit que le Soleil devait étre au moins
sept fois plus gros que la Terre. Trouvant illogique de voir un gros corps
tourner autour d'un petit, il avait décidé que la Terre devait tourner autour
du Soleil.

Malheureusement, personne ne l'écouta. Les astronomes qui lui
succédérent, d'Hipparque a Ptolémée, calculérent tous les mouvements
célestes sur la base d’'une Terre immobile au centre de I'Univers, avec la
Lune a 360 000 kilomeétres, et les autres objets plus loin, & des distances
inconnues. Ce modéle devait durer jusqu'en 1543, c’est-a-dire jusqu’a la
publication du livre de Nicolas Copernic, retournant au point de vue
d’Aristarque, et détronant définitivement la Terre de sa place au centre
de I'Univers.
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LA MESURE DU SYSTEME SOLAIRE

Le fait de placer le Soleil au centre du systéme ne permettait pas pour
autant d’en déterminer les dimensions. Copernic adopta la valeur des Grecs
pour la distance Terre-Lune, mais il n'avait aucune idée de I'¢éloignement
du Soleil. C'est seulement en 1650 qu'un astronome belge, Godefroy
Wendelin, recommenca les observations d’Aristarque avec de meilleurs
instruments, et trouva qu’au lieu d'étre 20 fois plus loin que la Lune, il
était 240 fois plus loin, c’est-a-dire environ a cent millions de kilométres.
C’était une valeur trop faible encore, mais bien meilleure que la
précédente.

Entre-temps, en 1609, l'astronome allemand Johannes Kepler ouvrait
la voie A des mesures plus précises, avec sa découverte que les orbites des
planétes étaient des ellipses et non des cercles. Pour la premiere fois, il
devenait possible de calculer correctement ces orbites, et de plus de
représenter le systéme solaire a l'échelle, cest-a-dire d’en calculer
exactement les proportions; dés lors, il suffisait de mesurer une seule
distance entre deux planétes pour connaitre aussitot toutes les autres. Par
conséquent, on n'avait plus besoin de mesurer directement la distance
Terre-Soleil, comme avaient essayé de le faire Aristarque et Wendelin. 11
suffisait de mesurer la distance entre la Terre et n'importe quel corps plus
proche, autre que la Lune, par exemple Mars ou Vénus.

Une des méthodes possibles pour mesurer de telles distances repose sur
l'utilisation de la parallaxe. Un exemple simple permet de comprendre de
quoi il s'agit. Placez un doigt & dix centimétres devant vos yeux, et
regardez-le tantot avec I'ceil gauche, tantot avec le droit. Le doigt apparait
A des endroits différents par rapport au fond, parce que vous déplacez votre
point de vue. Si vous recommencez en tenant le doigt plus loin, a bout
de bras par exemple, le doigt se déplace encore par rapport au fond, mais
beaucoup moins. On peut se servir de l'importance de ce déplacement
pour évaluer la distance entre les yeux et le doigt.

Bien sfir, pour un objet situé a vingt métres, le déplacement par rapport
au fond est trop petit pour étre mesurable ; il nous faut une « base » plus
large que la distance entre nos deux yeux. Mais pour €largir cette base,
il suffit de viser l'objet depuis un endroit donné, puis de se déplacer de
cinq métres vers la droite et de recommencer. La parallaxe est alors assez
grande pour étre mesurée, et on peut déterminer la distance a laquelle
se trouve l'objet. C’est la méthode utilisée par les arpenteurs pour évaluer
des distances a travers une riviére ou un ravin.

On peut employer la méme méthode pour évaluer la distance de la Lune,
en se servant des étoiles comme fond. Vue depuis un observatoire en
Californie, par exemple, la Lune occupe une certaine position parmi les
étoiles. Vue au méme instant d'un observatoire en Angleterre, elle occupe
une position légérement différente. A partir de cette différence, et de la
distance qui sépare les deux observatoires (en ligne droite, a travers la
Terre), on peut calculer la distance de la Lune. Bien siir, on peut en théorie
élargir la base en faisant les observations a partir d’observatoires situés
aux antipodes I'un de l'autre. Leur distance vaut alors le diamétre terrestre
(prés de 13 000 kilomeétres), et I'angle de parallaxe obtenu, divisé par deux,
donne la parallaxe géocentrigue.

Le décalage entre les deux positions d'un corps céleste se mesure en
degrés, minutes et secondes. Un degré vaut 1/360 de tour, chaque degré
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est divisé en 60 minutes, et chaque minute en 60 secondes. Une minute
d’arc vaut donc 1/21 600 tour du ciel, et une seconde soixante fois moins,
soit 1/1 296 000 tour.

En utilisant la trigonométrie (les relations entre les c6tés et les angles
des triangles), Ptolémée était déja parvenu a4 mesurer la distance de la Lune
a partir de sa parallaxe, retrouvant ainsi la valeur calculée plus t6t par
Hipparque. En fait, la parallaxe géocentrique de la Lune vaut 57 minutes
(presque un degré). Le décalage est le méme que celui d'un objet situé
a trois métres, et vu tantdt de I'ceil droit, tantdt de I'ceeil gauche. Mais quand
il s'agit de mesurer la parallaxe du Soleil ou d'une planéte, les angles
deviennent trop petits, et les astronomes grecs durent donc se contenter
de signaler que ces corps étaient plus éloignés que la Lune — de combien,
personne ne pouvait le savoir.

La trigonométrie seule, malgré son perfectionnement par les Arabes
durant le Moyen Age et par les mathématiciens européens au xvI® siécle,
ne suffisait pas & donner la réponse. Mais la mesure d’angles trés petits
devint possible avec I'invention de la lunette (c’est en 1609 que Galilée
construisit la premiére lunette sérieuse et la tourna vers le ciel, aprés avoir
entendu parler de l'instrument inventé quelques mois plus t6t par un
lunetier hollandais).

La méthode des parallaxes atteignit enfin un objet plus éloigné que
la Lune, en 1673, quand l'astronome frangais d’origine italienne Jean-
Dominique Cassini détermina la parallaxe de Mars. Il repéra la position
de Mars par rapport aux étoiles en méme temps que l'astronome
francais Jean Richer, en Guyane francaise. La combinaison des deux
observations donna a Cassini la parallaxe de Mars et lui permit donc de
calculer la taille du systéme solaire : il obtint, pour la distance Soleil-Terre,
une valeur de 140 millions de kilomeétres, & peine 7 % de moins que la
valeur correcte.

Depuis lors, diverses parallaxes d'objets du systéme solaire ont été
mesurées, avec des prec1310ns croissantes. En 1931, un vaste programme
international visa & déterminer la parallaxe de la petlte planéte Eros,
qui approcha la Terre cette année-la, de plus prés quaucun autre objet
sauf la Lune. Aussi sa parallaxe était grande, ce qui permit de la mesurer
avec une grande précision et de déterminer ainsi, plus exactement
qu’auparavant, la taille du systéme solaire. A partir de ces calculs, et en
utilisant des méthodes encore plus précises que celles qui sont fondées
sur la parallaxe, on attribue maintenant i la distance Soleil-Terre une
valeur moyenne de 149 millions de kilométres (l'orbite de la Terre étant
elliptique, cette distance varie légérement de part et d'autre de cette
valeur moyenne).

On donne a cette distance moyenne le nom d'unité astronomique (UA),
et on s’en sert pour exprimer les autres distances a l'intérieur du systéme
solaire. Saturne, par exemple, est 4 une distance moyenne du Soleil de
1,4 milliard de kilométres, soit 9,54 UA. Au fur et & mesure des découvertes
des planétes extérieures — Uranus, Neptune et Pluton — les frontiéres du
systéme solaire s’éloignaient. Le diamétre maximum de l'orbite de Pluton
vaut 11,8 milliards de kilométres, soit 79 UA. Et certaines cométes
s'éloignent encore plus du Soleil.

Dés 1830, on savait que la taille du systéme s’évalue en milliards de
kilomeétres. Mais de toute évidence cela n’est rien devant la taille de
I'Univers : il reste les étoiles...
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PLUS LOIN, LES ETOILES

On peut, bien siir, continuer a imaginer les étoiles comme de petits objets
enchissés dans la vofte solide du ciel, celle-ci constituant, juste autour
du systéme solaire, la limite de 'Univers. Jusqu'au début du xvIr® siecle,
cette idée resta tout a fait respectable, en dépit de quelques savants qui
commencaient & la mettre en doute.

Dés 1440, I'Allemand Nicolas de Cuse soutint que l'espace était infini,
et que les étoiles étaient des soleils, qui s’étendaient dans toutes les
directions sans limite, chacune avec son cortége de planétes habitées. C'est
leur grand éloignement qui les fait apparaitre non pas comme des soleils,
mais comme des points lumineux. Malheureusement, ces idées ne
s’'appuyaient sur aucune preuve, et Nicolas de Cuse les avan¢a seulement
comme des hypothéses. Elles paraissaient délirantes, et on les ignora.

Mais en 1718, lastronome anglais Edmund Halley s'appliqua a
déterminer avec précision la position des étoiles, et constata que trois des
plus brillantes - Sirius, Procyon et Arcturus — n’étaient plus a I'emplace-
ment repéré par les astronomes grecs. Méme en tenant compte du fait
que ceux-ci observaient a I'eeil nu, la différence était trop grande pour
résulter d’'une erreur d’observation. Halley en déduisit que les étoiles, aprés
tout, n'étaient pas fixées rigidement au firmament, mais qu'elles se
déplacaient indépendamment les unes des autres, comme des abeilles dans
un essaim. Ce mouvement est trés lent, et si peu évident qu‘on ne put
pas le déceler avant lI'invention des lunettes.

Ce qui rend si petit ce mouvement propre, c’est la distance considérable
a laquelle sont situées les étoiles. Sirius, Procyon et Arcturus se trouvent
parmi les plus proches, et c’est pourquoi leur mouvement propre a fini
par devenir appréciable. C'est aussi leur proximité qui les rend si brillantes.
Les étoiles qui nous semblent moins lumineuses sont en général plus
lointaines, et leur mouvement propre reste imperceptible, méme au bout
d’'un temps aussi long que celui qui nous sépare des anciens Grecs.

§il révele bien les distances variables des étoiles, le mouvement propre
ne permet pas pour autant de calculer ces distances. Bien sir, les étoiles
les plus proches devraient avoir une parallaxe par rapport aux plus
éloignées. Mais on n'a jamais pu détecter cette parallaxe. Méme en utilisant
comme base le diamétre de l'orbite terrestre (300 millions de kilomeétres),
les astronomes ne sont pas parvenus a observer une parallaxe d'étoile.
Ceci veut dire que méme les étoiles les plus proches se trouvent & des
distances considérables. Et 3 mesure que les télescopes se perfectionnaient,
sans toutefois permettre d’apprécier cette parallaxe, on augmentait
I'estimation minimale de ces distances. Pour étre visibles a des distances
aussi énormes, il fallait que les étoiles soient de gigantesques boules de
feu, comme notre Soleil ; Nicolas de Cuse avait raison.

Mais les instruments continuaient a s’améliorer. Vers 1830, l'astronome
allemand Friedrich Wilhelm Bessel utilisa un appareil d'invention récente,
I'héliométre, destiné initialement & mesurer avec une grande précision le
diameétre du Soleil. On pouvait aussi s’en servir pour mesurer la distance
entre deux étoiles. En mesurant au fil des mois les variations de ces
distances, Bessel réussit finalement a4 mesurer une parallaxe d’étoile
(figure 2.2). Il choisit une petite étoile de la constellation du Cygne, appelée
61 Cygni, parce qu'elle avait un mouvement propre remarquablement
important par rapport aux autres étoiles, et qu'elle devait donc étre
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Figure 2.2. Parallaxe d'une étoile, mesurée a partir de points opposés sur
l'orbite de la Terre autour du Soleil.

relativement proche de nous. (Cette dérive constante est le véritable
mouvement propre, qu’il ne faut pas confondre avec les oscillations
apparentes dues a l'effet de parallaxe.) Bessel repéra donc les positions
successives de 61 Cygni par rapport au fond constitué par les étoiles
voisines — vraisemblablement plus distantes — et poursuivit ses observations
pendant plus d'un an. Enfin, en 1838, il annonca que 61 Cygni avait une
parallaxe de 0,31 seconde d'arc — la largeur d'une piéce de monnaie a une
vingtaine de kilométres! Cette parallaxe, mesurée avec le diamétre de
l'orbite terrestre comme base, signifiait que 61 Cygni était a environ
100 000 milliards de kilomeétres de nous — environ dix mille fois les
dimensions du systéme solaire. Celui-ci donc, comparé aux distances des
étoiles, méme les plus proches, devenait absolument minuscule.

De telles distances, exprimées en milliards de kilométres, ne sont pas
commodes. Les astronomes préférent les exprimer en utilisant une autre
unité de distance, I'année-lumiére. C'est la distance parcourue en un an par
la lumiére dans le vide, a raison de 300 000 km/s. Exprimée dans cette
nouvelle unité, la distance de 61 Cygni devient environ 11 années-lumiére.

Deux mois apres la victoire de Bessel, et perdant ainsi de peu 'honneur
d’étre le premier, I'astronome anglais Thomas Henderson annonca la
distance de 1'étoile Alpha Centauri. Située dans l'hémisphére sud, et
invisible au nord de la latitude de Tampa (Floride), cette étoile est la
troisiéme de notre ciel, par ordre de luminosité. On constata qu’elle avait
une parallaxe de 0,75 seconde d’arc, plus de deux fois supérieure a celle
de 61 Cygni. Elle était donc plus de deux fois plus proche : située seulement
a 4,3 années-lumiére du Soleil, c’est notre voisine la plus proche. En fait,
ce n'est pas une seule étoile, mais un groupe de trois.

En 1840, un astronome russe d’origine allemande, Friedrich Wilhelm
von Struve, annonca la parallaxe de Véga, la quatriéme étoile brillante
de notre ciel. On s'apercevra plus tard que sa mesure était assez inexacte,
ce qui se comprend facilement : la parallaxe de Véga est trés petite, 1'étoile
se trouvant a 27 années-lumiére du Soleil.

A la fin du xix© siécle, on avait ainsi déterminé, par la méthode des
parallaxes, les distances de soixante-dix étoiles (et de plusieurs milliers en
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1980). Méme avec les meilleurs instruments, on ne peut pas dépasser une
distance de cent années-lumiére si on souhaite la moindre précision.
Au-dels, il reste d'innombrables étoiles plus éloignées.

A Y'ceil nu, on peut compter environ 6 000 étoiles. Mais dés l'invention
de la lunette, il devint évident que ce n’était 1a qu'une partie insignifiante
des étoiles de I'Univers. Quand Galilée tourna sa lunette vers le ciel, en
1609, non seulement il découvrit des étoiles jusque-l1a invisibles, mais en
pointant son instrument vers la Voie lactée, il éprouva un choc encore
plus grand. A l'ceil nu, la Voie lactée apparait comme une bande de
brouillard lumineux. A travers la lunette de Galilée, cette bande de
brouillard se résolvait en milliards d’étoiles.

Cette multitude resta incompréhensible jusqu'en 1785 : cette année-la,
un astronome anglais d’origine allemande, William Herschel, imagina que
les étoiles que nous voyons étaient groupées pour former une sorte de
lentille. En effet, nous voyons beaucoup d’étoiles si nous nous tournons
dans la direction de la Voie lactée, et peu dans une direction a angle droit
avec cette « roue » d’étoiles. Herschel en déduisit que les étoiles formaient
un ensemble aplati, le plan d’aplatissement étant celui de la Voie lactée.
Nous savons maintenant que cette idée est, a peu de choses prés, correcte,
et nous appelons notre groupe d’étoiles la Galaxie, un autre mot pour Voie
lactée (« galaxie » vient du mot grec signifiant « le lait »).

Herschel tenta d’estimer la taille de la Galaxie. Il supposa que toutes
les étoiles avaient & peu prés la méme luminosité intrinséque, ce qui
permettait d’évaluer la distance dune étoile a partir de sa luminosité
apparente. En effet, il est bien connu que celle-ci diminue en fonction
du carré de la distance : si toutes les étoiles ont la méme luminosité
intrinséque, et si l'étoile A nous parait neuf fois moins lumineuse que B,
elle est trois fois plus éloignée.

En comptant les étoiles dans plusieurs petits secteurs de la Voie lactée,
Herschel estima a cent millions le nombre total des étoiles de la Galaxie.
A partir des luminosités apparentes, il décida que le diametre de la Galaxie
valait 850 fois la distance qui nous sépare de I'étoile brillante Sirius, et
que I'épaisseur de la Galaxie valait 155 fois cette distance.

Nous savons maintenant que Sirius est a 8,8 années-lumiére, ce qui
donne a la Galaxie de Herschel un diamétre de 7 500 années-lumiére et
une épaisseur de 1300. En fait, ces estimations étaient bien inférieures
aux valeurs réelles, mais, comme dans la mesure trop modeste de la
distance du Soleil faite par Aristarque, c’était un pas dans la bonne
direction.

1l était facile d’imaginer que dans la Galaxie les étoiles se déplacaient
d’'une facon désordonnée, telles des abeilles dans un essaim (comme je
I'ai déja dit). Herschel montra que le Soleil lui-méme se déplagait de cette
facon.

En 1805, aprés avoir passé vingt ans a déterminer les mouvements
d’étoiles aussi nombreuses que possible, il constata que, dans une région
du ciel, les étoiles semblaient en général s’écarter d'un point central (I'apex),
tandis que dans une autre, située a I'opposé de la premiére, elles semblaient
au contraire converger vers un autre centre (I'anti-apex). .

L'explication la plus simple du phénomeéne consistait a supposer qu
le Soleil se déplagait de l'anti-apex a I'apex, les étoiles semblant s'écarter
devant 4 mesure qu'il s’en approchait, et se rapprocher derriére a mesure
qu’il s’en éloignait. (Il se passe la méme chose avec les arbres quand nous



L'UNIVERS 27

traversons une forét a pied, mais cela nous parait si naturel que nous ne
le remarquons méme pas.)

Ainsi, le Soleil n’est pas, comme l’avait pensé Copernic, le centre
immobile de I'Univers : il se déplace. Mais ce mouvement ne l'entraine
pas autour de la Terre, comme le croyaient les Anciens ; il emmeéne avec
lui la Terre et toutes les planétes dans son voyage a travers la Galaxie.
Les mesures modernes montrent que le Soleil se dirige vers un point dans
la constellation de la Lyre, & une vitesse de 20 km/s.

A partir de 1906, l'astronome hollandais Jacobus Cornelis Kapteyn
commenca un nouvel « arpentage » du ciel. Disposant de la photographie
et connaissant les distances réelles des étoiles les plus proches, il parvint
a une estimation plus correcte que celle de Herschel : selon Kapteyn, la
Galaxie avait 23 000 années-lumiére de diameétre, et 6 000 d’épaisseur.
Ainsi, la Galaxie de Kapteyn était quatre fois plus large et cinq fois plus
épaisse que celle de Herschel. Pourtant, ces estimations étaient encore trop
faibles.

En résumé, au début du xx° siécle on s’est trouvé, pour la mesure des
distances des étoiles, dans la situation ou l'on se trouvait en 1700 pour
la mesure des distances dans le systéme solaire. En 1700, on connaissait
la distance de la Lune, mais on était réduit a deviner celle des planétes.
En 1900, on connaissait les distances des étoiles les plus proches, mais on
était réduit a deviner celles des étoiles plus éloignées.

MESURER LA LUMINOSITE D'UNE ETOILE

Ce qui allait permettre d’aller plus loin, ce fut la découverte d'un nouvel
« instrument » de mesure : certaines étoiles ont une luminosité qui change
avec le temps. Ce nouveau chapitre commence avec une étoile assez
brillante, appelée Delta Cephei, dans la constellation de Céphée. Etudiée
avec soin, cette étoile révéla un cycle de luminosité variable : a partir
de son éclat le plus faible, elle devient rapidement deux fois plus
lumineuse, puis recommence & décliner lentement jusqu'au point de
départ. Ces variations se reproduisent indéfiniment avec une régularité
parfaite. Les astronomes découvrirent un grand nombre d’autres étoiles
qui variaient de cette facon réguliére, et en 'honneur de Delta Cephei
on les appela variables céphéides ou simplement céphéides.

La période des céphéides (le temps entre deux minima successifs) varie
d'un peu moins d'un jour a prés de deux mois. Les plus proches de notre
Soleil semblent avoir une période voisine d'une semaine. Celle de Delta
Cephei vaut 5,3 jours, tandis que la plus proche de toutes les céphéides
('Etoile polaire) a une période de 4 jours (mais sa variation relative de
luminosité est trop faible pour étre décelable a I'eeil nu).

Pour apprécier I'importance des céphéides pour les astronomes, une
petite digression s'impose au sujet de la luminosité.

C’est Hipparque qui a inventé, pour repérer la luminosité des étoiles,
une échelle encore en usage : celle des magnitudes. Plus I'étoile est brillante,
plus sa magnitude est petite. Hipparque attribua la premiére magnitude (on
trouve aussi le terme de « premiére grandeur ») aux vingt étoiles les plus
brillantes du ciel. Ensuite, la magnitude augmente a mesure que l'éclat
diminue, jusqu'a la sixiéme magnitude, qui correspond aux étoiles les plus
faibles visibles a l'ceil nu.
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Beaucoup plus récemment — en 1856, pour €tre exact — cette échelle
fut rendue quantitative par l'astronome anglais Norman Robert Pogson.
Celui-ci montra qu'une étoile de premiére magnitude était en moyenne
cent fois plus brillante qu'une étoile de sixi¢me magnitude. Pogson proposa
donc de faire correspondre une différence d'une magnitude a un rapport
constant (égal a 2,512) des luminosités. Ainsi, une étoile de quatriéme
magnitude est 2,512 fois plus brillante quune étoile de cinquiéme
magnitude, et 2,512 X 2,512 (soit environ 6,3) fois plus brillante qu‘une
étoile de sixiéme magnitude.

Dans cette échelle, 61 Cygni est une étoile faible, de magnitude 5,0 (les
méthodes astronomiques modernes permettent d’apprécier le dixieme et
parfois le centiétme de magnitude). Capella est au contraire une des plus
brillantes, avec une magnitude de 0,9. Alpha Centauri est encore plus
brillante : sa magnitude vaut 0,1. Pour les étoiles les plus brillantes, I'échelle
continue a travers la magnitude zéro jusqu'aux magnitudes négatives.
Sirius, la plus brillante des étoiles de notre ciel, a une magnitude de - 1,42.
La planéte Vénus atteint — 4,2, la pleine lune - 12,7, le Soleil - 26,9.

Ce sont 13 des magnitudes apparentes, qui caractérisent les étoiles telles
que nous les voyons, et qui dépendent a la fois de leur éclat absolu et
de leur distance. Les astronomes fondent I'échelle des magnitudes absolues
sur l'éclat qu'aurait la méme étoile ramenée a une distance de 10 parsecs,
ou 32,6 années-lumiére (le parsec est la distance a laquelle une étoile aurait
une parallaxe d'une seconde d’arc, soit une distance de 3,26 années-
lumiére).

Bien que Capella semble plus faible que Sirius et Alpha Centauri, c’est
en réalité une source de lumiére beaucoup plus puissante ; seulement, elle
est beaucoup plus loin de nous. Si les trois étoiles étaient ramenées a la
distance standard, Capella serait de beaucoup la plus brillante : sa
magnitude absolue vaut -0,1, celle de Sirius 1,3 et celle d’Alpha
Centauri 4,8. C'est aussi a peu prés la magnitude absolue de notre Soleil
(4,86), qui est donc une étoile moyenne.

Revenons maintenant aux céphéides. En 1912, Henrietta Leavitt,
astronome de l'observatoire de Harvard, étudia le plus petit des deux
Nuages de Magellan - deux énormes amas d’étoiles de I'hémisphére sud,
observés pour la premiére fois lors du tour du monde de Ferdinand
Magellan. Parmi les étoiles du Petit Nuage de Magellan, Mlle Leavitt
détecta vingt-cinq céphéides. Elle enregistra la période de variation de
chacune d’elles, et constata avec surprise que cette période était d'autant
plus longue que l'étoile était plus brillante.

Comme ce n'est pas le cas pour les céphéides de notre voisinage, pourquoi
serait-ce le cas pour celles du Petit Nuage de Magellan? Dans notre
voisinage, nous ne connaissons que les magnitudes apparentes des cé-
phéides. Ne connaissant ni leur distance, ni leur luminosité absolue, nous
ne pouvons pas établir de relation entre celle-ci et la période. Mais dans
le Petit Nuage de Magellan, toutes les étoiles sont pratiquement a la méme
distance de nous, car nous sommes extrémement loin du Nuage lui-méme.
C’est comme si un New-Yorkais tentait d’évaluer les distances qui le séparent
de divers habitants de Chicago : il trouverait qu'ils sont tous a la méme
distance de lui — car par rapport a une distance moyenne de l'ordre de mille
kilometres, quelques kilométres de plus ou de moins ne jouent pas un grand
role. De la méme facon, une étoile située & un bout du Nuage est 4 peu pres
- A la méme distance de nous qu'une étoile située a I'autre bout.
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Toutes les étoiles du Petit Nuage de Magellan étant a peu prés a la méme
distance de nous, leur magnitude apparente refléte en valeur relative leur
magnitude absolue. Aussi Henrietta Leavitt considéra-t-elle comme vraie
en réalité la relation apparente qu’elle y décela : la période des céphéides
augmente de facon continue avec leur magnitude absolue. Elle put donc
tracer une courbe période-luminosité — une courbe montrant quelle période
doit avoir une céphéide de magnitude absolue donnée, et réciproquement
quelle magnitude absolue doit avoir une céphéide de période donnée.

Si toutes les céphéides de 1'Univers se comportaient comme celles du
Petit Nuage de Magellan (hypothése qui semble raisonnable), cela
donnerait aux astronomes un moyen d’évaluer les distances relatives aussi
loin que I'on pouvait détecter des céphéides dans les meilleurs télescopes.
Si on trouvait deux céphéides de méme période, on pouvait admettre
qu'elles avaient la méme magnitude absolue. Dés lors, leurs magnitudes
apparentes permettaient de calculer le rapport de leurs distances : si I'une
nous paraissait quatre fois plus brillante que I'autre, cela voulait dire qu’elle
était deux fois plus proche. On put donc ainsi représenter a l'échelle
I'ensemble des céphéides, et pour connaitre de fagon absolue leurs
distances, il suffisait de pouvoir mesurer I'une d’entre elles.

Malheureusement, méme la céphéide la plus proche de nous, I'Etoile
polaire, est a des centaines d’années-lumiére, beaucoup trop loin pour que
I'on puisse mesurer sa distance par la méthode des parallaxes. Aussi, les
astronomes durent-ils utiliser des méthodes indirectes, comme par exemple
le mouvement propre. (Souvenons-nous que c'est le grand mouvement
propre de 61 Cygni qui avait conduit Bessel a voir la une étoile relativement
proche.) 1l fallut divers dispositifs de mesure de ce mouvement propre
et des méthodes statistiques d'exploitation des mesures. La procédure était
assez compliquée, mais permit d’obtenir les distances approchées d'un
certain nombre de groupes d’étoiles contenant des céphéides. A partir de
ces distances et des magnitudes apparentes de ces céphéides, on put
déterminer leurs magnitudes absolues et — connaissant leurs périodes
— porter enfin des unités sur les axes de la courbe d’Henrietta Leavitt.

En 1913, l'astronome danois Ejnar Hertzsprung détermina qu’'une cé-
phéide de magnitude absolue - 2,3 avait une période de 6,6 jours. A partir
de 13, la courbe d’Henrietta Leavitt permit de déterminer la magnitude
absolue — et donc la distance — de n'importe quelle céphéide. (Par ailleurs,
on s‘apercut que ces magnitudes absolues étaient celles de grosses étoiles
brillantes, beaucoup plus lumineuses que notre Soleil. Les variations de leur
éclat sont probablement le résultat d'une sorte de pulsation, I'étoile semblant
alternativement se gonfler et se rétrécir, dans une respiration gigantesque...)

Quelques années plus tard, l'astronome américain Harlow Shapley
recommenca le travail et trouva pour une céphéide de magnitude absolue
—2,3 une période de 5,96 jours. L'accord entre ces deux résultats était
suffisamment bon pour permettre aux astronomes d’aller de l'avant : ils
disposaient enfin du « métre » qui allait leur permettre de mesurer les
distances entre étoiles.

LA TAILLE DE LA GALAXIE

En 1918, Shapley commenca a évaluer les dimensions de la Galaxie a
l'aide des céphéides qui en font partie. Il s'intéressa surtout aux céphéides
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qui font partie des groupes d’étoiles connus sous le nom d’amas globulaires
— des groupes denses, de forme sphérique, regroupant entre dix mille étoiles
et dix millions, pour des diamétres de l'ordre de la centaine d’années-
lumiere.

Ces amas (dont la nature a été déterminée vers 1800 par Herschel)
constituent un environnement tout a fait différent de celui qui caractérise
notre région de I'espace. Au centre des amas les plus importants, les étoiles
sont « entassées » a 50 par parsec cube, au lieu d’'une étoile pour dix parsecs
cubes comme dans notre voisinage. Dans ces conditions, la lumiére du
ciel étoilé est beaucoup plus intense que celle de notre pleine lune, et une
planéte hypothétique située vers le centre de l'un de ces amas ne
connaitrait pas de nuit véritable.

On connait environ cent amas globulaires dans notre galaxie, et il y
en a probablement autant qui n‘ont pas encore été détectés. Shapley
constata que leurs distances, par rapport a nous, allaient de 20000 a
200 000 années-lumiére. (I'amas le plus proche, dans la direction de la
constellation du Centaure, est visible a I'ceil nu, comme une « étoile »,
qui a recu le nom d’Omega Centauri. Le plus lointain, NGC 2419, est si
loin qu'il fait & peine partie de la Galaxie.)

Shapley observa que ces amas globulaires formaient une immense
sphére, que le plan de la Galaxie coupait en deux moitiés, et qu'ils
entouraient la région centrale de la Galaxie comme un halo. Il fit
I’hypothése, assez naturelle, que cette sphére avait le méme centre que
la Galaxie. Il calcula ainsi la position du centre de la spheére : dans la
direction de la constellation du Sagittaire (qui est bien dans la Voie lactée)
et a environ 50 000 années-lumiére de nous. Ainsi, notre Soleil, loin d’étre
proche du centre de la Galaxie (comme l'avaient supposé Herschel et
Kapteyn) occupe une position tout a fait excentrée, prés du bord.

Dans le modéle de Shapley, la Galaxie était une gigantesque lentille dont
le diameétre valait & peu prés 300 000 années-lumiere. Cette fois, c'était
une estimation trop forte, comme une autre méthode de mesure n’allait
pas tarder a le montrer.

Puisque la Galaxie avait la forme dun disque, les astronomes
imaginaient volontiers, depuis William Herschel, qu’elle tournait dans
I'espace. En 1926, 'astronome hollandais Jan Oort se proposa de mesurer
cette rotation. La Galaxie n’étant pas un corps solide, mais un ensemble
de nombreuses étoiles isolées, on ne doit pas s'attendre a ce qu’elle tourne
d’un seul bloc, comme une roue. Au contraire, les étoiles proches du centre
de masse du disque doivent tourner autour de celui-ci plus vite que celles
qui en sont plus éloignées (de la méme fagon que les planétes les plus
proches du Soleil mettent moins de temps a parcourir leur orbite). Par
conséquent, les étoiles situées vers le centre de la Galaxie (c'est-a-dire dans
la direction du Sagittaire) devraient tourner plus vite que notre Soleil,
tandis que celles qui sont plus éloignées de ce centre (et qui se trouvent
dans la direction de la constellation des Gémeaux) devraient prendre peu
a peu du retard par rapport a nous dans leur révolution. Et plus une étoile
est lointaine, plus cette différence devrait étre importante.

A partir de ces hypothéses, on pouvait se servir des déplacements relatifs
des étoiles pour calculer la vitesse de rotation autour du centre de la
Galaxie. On trouva ainsi que le Soleil et ses voisines se déplacaient a une
vitesse de l'ordre de 240 km/s par rapport au centre de la Galaxie, et
mettaient a peu prés 200 millions d’années a en faire le tour. (L'orbite
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du Soleil est presque circulaire, mais celle de certaines étoiles, Arcturus
par exemple, est nettement elliptique. C’est parce que les étoiles n‘ont pas
des orbites parfaitement circulaires que le Soleil semble se déplacer vers
la constellation de la Lyre.)

Ayant estimé la vitesse de rotation, les astronomes purent en déduire
I'intensité du champ gravitationnel du centre de la Galaxie, et par
conséquent la masse de celle-ci. La région centrale de la Galaxie (qui
contient la plus grande partie de sa masse) se révéle ainsi plus de cent
milliards de fois plus massive que notre Soleil. Celui-ci étant une étoile
de taille supérieure a la moyenne, on peut estimer que notre galaxie
contient deux ou trois cents milliards d’étoiles — deux ou trois mille fois
plus que dans l'estimation d’Herschel.

A partir des orbites décrites par les étoiles, on peut aussi localiser le
centre autour duquel elles tournent. Ce centre est bien dans la direction
du Sagittaire, comme l'avait estimé Shapley, mais il n’est qu’a 27 000 an-
nées-lumiere de nous, ce qui donne, pour le diameétre de la Galaxie, une
valeur de 100 000 années-lumiére, au lieu de 300 000. Suivant ces nouvelles
estimations — qui sont encore considérées comme correctes — 1'épaisseur
du disque est de I'ordre de 20 000 années-lumiére vers le centre, et diminue
vers le bord : au niveau de notre Soleil, situé aux deux tiers de la distance
entre le centre et le bord de la Galaxie, cette épaisseur vaut environ
3 000 années-lumiére (figure 2.3). Mais ce ne sont 1a que des estimations
grossieres : la Galaxie n’a pas de limites bien définies.

Puisque le Soleil est si proche du bord de la Galaxie, pourquoi la Voie
lactée ne parait-elle pas beaucoup plus brillante dans la direction du centre
que dans la direction opposée, celle du bord ? Quand nous regardons dans
la direction du Sagittaire, nous sommes tournés vers le gros des effectifs

Figure 2.3. Notre galaxie, représentée schématiquement de profil. Les
amas globulaires sont disposés autour de la région centrale de la Galaxie.
La position de notre Soleil est indiquée par une croix.
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de la Galaxie, quelque deux cents milliards d’étoiles, tandis que dans la
direction opposée (vers le bord de la Galaxie), il n'y en a que quelques
millions. Pourtant, la bande de la Voie lactée parait aussi lumineuse dans
toutes les directions. C’est sans doute que d’énormes nuages de poussiére
s'interposent entre nous et le centre de la Galaxie. Il est possible que la
moitié de la masse des régions extérieures de la Galaxie soit formée de
tels nuages de poussiéres et de gaz. Selon toute vraisemblance, nous ne
percevons que 1/10000 au plus de la lumiére émise par les régions
centrales de la Galaxie.

Voila pourquoi Herschel avait supposé — de méme que les premiers
astronomes a avoir étudié la question — que le systéme solaire était au
centre de la Galaxie. C’est aussi, semble-t-il, ce qui conduisit Shapley a
surestimer la taille de la Galaxie. Certains des amas étudiés étaient rendus
moins brillants par les nuages de poussiéres et de gaz, et les céphéides
qu’ils contiennent étaient moins brillantes (et donc plus lointaines...)
qu’elles ne l'auraient été en l'absence de nuages.

AGRANDIR L'UNIVERS

Avant méme que l'on détermine la taille et la masse de la Galaxie, les
céphéides des Nuages de Magellan (parmi lesquelles Leawitt découvrit la
relation fondamentale entre la période et la luminosité) permettaient
d’estimer la distance qui nous sépare des Nuages : plus de 100 000 années-
lumiére. Les meilleures mesures actuelles mettent le Grand Nuage de
Magellan a 150 000 années-lumiére de nous, et le Petit 4 170 000 années-
lumiére. Le Grand Nuage ne dépasse pas la moitié de notre galaxie (en
diametre) et le Petit le cinquiéme. De plus, les étoiles y semblent plus
dispersées que dans la Galaxie. Le Grand Nuage de Magellan contient cinq
milliards d’étoiles (au plus un vingtiéme de l'effectif de notre galaxie), et
le Petit seulement un milliard et demi.

Voila donc la situation au début des années vingt : I'Univers connu
mesurait 200 000 années-lumiére de diameétre, et se composait de
notre galaxie et de ses deux voisins. Existait-il quelque chose en dehors
de cela?

Le doute planait en ce qui concerne certaines taches lumineuses
floues, appelées nébuleuses (du mot grec signifiant « nuage »), et que les
astronomes avaient remarquées depuis longtemps. L’astronome francais
Charles Messier en catalogua 103 en 1781 (dont beaucoup sont encore
désignées par le nombre qu’il leur a assigné, précédé de la lettre M
pour Messier).

Ces nébulosités étaient-elles simplement les nuages qu'elles semblaient
étre ? Certaines d’entre elles, comme la Nébuleuse d’Orion (découverte en
1656 par l'astronome hollandais Christiaan Huygens) étaient effectivement
des nuages de gaz et de poussiéres (dont la masse, dans le cas de la
Nébuleuse d’Orion, vaut 500 fois celle du Soleil), illuminés par des étoiles
chaudes situées a l'intérieur. D’autres nébulosités se révélérent étre des
« amas globulaires », groupes d’étoiles trés nombreuses.

Mais il restait des taches lumineuses floues qui ne semblaient contenir
aucune étoile. Pourquoi donc étaient-elles lumineuses ? En 1845, l'astro-
nome britannique William Parsons (troisiéme comte de Rosse), muni d'un
télescope de 1,80 métre de diamétre qu’il passa sa vie a construire,
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remarqua que certaines de ces taches avaient une structure en spirale,
ce qui permettait de les baptiser « nébuleuses spirales », mais n'apportait
pas grand-chose a l'explication de leur Iuminosité.

La plus spectaculaire de ces taches, M 31 (la Nébuleuse d’Andromede,
ainsi appelée parce qu’elle se trouve dans la constellation portant ce nom),
fut étudiée en 1611 par I'astronome Simon Marius. C'est un ovale allong¢,
faiblement lumineux, dont la taille apparente est & peu prés la moitié de
celle de la Lune. Pouvait-elle étre formée d’étoiles, si lointaines que méme
les plus gros télescopes ne pouvaient pas les « séparer » (les distinguer les
unes des autres) ? Si c’était le cas, la Nébuleuse d’Andromede devait étre
prodigieusement loin — et prodigieusement grande pour qu'on la voie &
cette distance. (Dés 1755, le philosophe allemand Emmanuel Kant imagina
l'existence de telles agglomérations d’étoiles trés lointaines, qu'il appela
des univers-iles.)

En 1910, une discussion animée s’engagea sur la question. L'astronome
américano-hollandais Adriaan Van Maanen affirmait que la Nébuleuse
d’Androméde tournait sur elle-méme a une vitesse mesurable : elle devait
donc étre prés de nous ; en effet, si elle était située en dehors de la Galaxie,
elle serait trop éloignée pour manifester une rotation perceptible. Shapley,
un ami de Van Maanen, sappuya sur cet argument pour soutenir que
la Nébuleuse d’Andromeéde faisait partie de notre galaxie.

Ce n’était pas du tout I'avis de 'astronome américain Heber Doust Curtis.
Bien que normalement aucune étoile ne soit visible dans la Nébuleuse
d’Androméde, de temps en temps on Yy voit apparaitre une étoile
extrémement faible. Pour Curtis, c’étaient des novae, des étoiles qui
deviennent brusquement mille fois plus brillantes. Dans notre galaxie, ces
étoiles brillent d’un vif éclat avant de s’éteindre, mais dans la Nébuleuse
d’Andromeéde on les distingue & peine, méme a leur luminosité maximale.
Curtis en déduisit que cette faiblesse apparente des novae était due a
l'éloignement considérable de la Nébuleuse d’Androméde. Les étoiles
ordinaires y étaient trop faibles pour que l'on pat les distinguer et se
fondaient en une sorte de brouillard de faible luminosité.

Le 26 avril 1920, un débat retentissant opposa sur la question Curtis
et Shapley. Dans I'ensemble, il s’est agi d'un match nul, bien que Curtis
se soit révélé un orateur étonnant et qu'il ait présenté un plaidoyer
impressionnant en faveur de ses idées.

Quelques années plus tard, toutefois, il était devenu clair que Curtis avait
raison. D’abord, les chiffres cités par Van Maanen se révélaient faux. On
ne sait pas bien pourquoi, mais méme les personnes les plus compétentes
peuvent faire des erreurs, et c’est apparemment ce qui était arrivé a Van
Maanen.

Ensuite, en 1924, I'astronome américain Edwin Powell Hubble pointa
vers la Nébuleuse d’Androméde le nouveau télescope de 2,5 métres du
mont Wilson, en Californie. (Ce télescope avait recu le nom de #lescope
de Hooker, en l'honneur de John B. Hooker, qui avait donné l'argent
nécessaire i sa construction.) Ce puissant instrument résolut en étoiles
distinctes des portions du bord extérieur de la Nébuleuse, montrant
d’emblée que celle-ci, au moins dans certaines de ses parties, ressemblait
a la Voie lactée, et qu’il y avait peut-étre du vrai dans cette idée
d’univers-iles.

Parmi les étoiles du bord de la Nébuleuse d’Androméde, il y a des
variables céphéides. A l'aide de ces instruments de mesure, Hubble
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détermina que la Nébuleuse se trouvait environ a un million d’années-
lumiére! Ainsi, la Nébuleuse d’Andromeéde se trouvait trés loin a
I'extérieur de notre galaxie. Compte tenu de sa distance, sa taille apparente
en faisait un gigantesque amas d’étoiles, presque aussi grand que notre
galaxie.

D’autres nébuleuses se sont révélées elles aussi étre des amas d’étoiles,
encore plus lointains que la Nébuleuse d’Androméde. On a dii reconnaitre
dans ces nébuleuses extragalactiques des galaxies — de nouveaux univers qui
ramenaient le nétre & n’étre plus qu'un exemple parmi bien d’autres dans
I'espace. Une fois de plus, I'Univers s’était agrandi. Plus grand que jamais,
il mesurait non plus des centaines de milliers, mais des millions
d’années-lumiére.

LES GALAXIES SPIRALES

Pendant les années trente, les astronomes se sont débattus avec plusieurs
énigmes lancinantes & propos de ces galaxies. Tout d’abord, sur la base
de leurs distances estimées, elles étaient toutes en apparence plus petites
que la notre. Cela semblait une coincidence curieuse que nous habitions
précisément la plus vaste des galaxies existantes. Ensuite, les amas
globulaires entourant la Nébuleuse d’Androméde semblaient moitié moins
brillants que les nétres. (Andromeéde posséde & peu prés autant d’amas
globulaires que notre galaxie, et ils sont disposés d'une maniére sphérique
autour de son centre. Ce résultat semble montrer que Shapley avait raison
d'attribuer une disposition analogue & nos propres amas globulaires.
Quelques galaxies sont particuli¢rement riches en amas globulaires. La
galaxie M 87, dans la Vierge, en posséde au moins mille.)

Le probléme le plus sérieux était que les distances des galaxies semblaient
attribuer a I'Univers un 4ge de deux milliards d’années seulement (pour
des raisons que nous verrons plus loin dans ce chapitre). Ce résultat était
préoccupant, parce que les géologues attribuaient 4 la Terre elle-méme
un age plus avancé, sur la base de preuves apparemment incontestables.

Le commencement d'une réponse est venu pendant la Deuxiéme Guerre
mondiale, quand I'astronome américain d’origine allemande Walter Baade
découvrit que le « métre » dont on s’était servi pour mesurer les distances
des galaxies était faux.

En 1942, profitant du black-out imposé par la guerre a la ville de Los
Angeles, black-out qui améliorait les conditions d’observation a l'observa-
toire du mont Wilson, Baade entreprit une étude détaillée de la Nébuleuse
d’Androméde au télescope de 2,50 métres. Grace a I'amélioration de la
visibilité, il a pu distinguer quelques étoiles des régions intérieures de la
galaxie. Il remarqua ainsi immédiatement des différences frappantes entre
ces étoiles et celles des régions extérieures de la galaxie. Les étoiles les
plus brillantes de l'intérieur étaient rougeatres, celles de l'extérieur
bleuétres. De plus, les géantes rouges de I'intérieur n'étaient pas, et de loin,
aussi brillantes que les géantes bleues des régions frontiéres : les derniéres
atteignaient 100 000 fois la luminosité de notre Soleil, tandis que les géantes
rouges de l'intérieur étaient cent fois moins brillantes. Enfin, les régions
extérieures de la Nébuleuse d’Androméde, celles ot brillaient les géantes
bleues, étaient riches en poussiéres, tandis que l'intérieur, avec ses étoiles
rouges relativement moins brillantes, en était dépourvu.
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Baade en déduisit qu'il y avait deux ensembles d’étoiles, de structure
et d’histoire distinctes. Il appela étoiles de population I les étoiles bleudtres
périphériques, et étiles de population II les étoiles rougeétres de I'intérieur.
Les étoiles de population I se sont révélées relativement jeunes, et riches
en métaux, avec des orbites quasi circulaires autour du centre de la galaxie,
orbites situées dans le plan de symétrie de la galaxie. Les étoiles de
population II sont relativement vieilles, pauvres en métaux, et leurs orbites
sont nettement elliptiques et trés inclinées sur le plan de la galaxie. Depuis
la découverte de Baade, ces deux groupes d'étoiles ont été subdivisés en
plusieurs sous-groupes.

Aprés la guerre, on installa sur le mont Palomar un nouveau télescope,
de cing meétres de diamétre, appelé télescope Hale, en l'honneur de
’astronome américain George Ellery Hale qui supervisa sa construction.
Baade l'utilisa pour poursuivre ses recherches. Il constata certaines
irrégularités dans la répartition des deux populations, suivant le type de
galaxie observé. Les galaxies dites « elliptiques » (de forme elliptique et
de structure interne assez uniforme) semblaient constituées surtout
d’étoiles de population II, de méme d’ailleurs que les amas globulaires de
toutes les galaxies. Au contraire, dans les galaxies spirales (munies de « bras »
qui leur donnent I'aspect de tourbillons), les bras étaient formes d’étoiles
de population I, se détachant sur un fond d’étoiles de population I

On estime qu’environ 2 % seulement des étoiles de I'Univers sont de
population I. Mais notre Soleil et les étoiles familiéres du voisinage se
rangent dans cette catégorie. De ce seul fait, nous pouvons déduire que
notre galaxie est une galaxie spirale, et que nous nous trouvons dans un
de ses bras (de la viennent les nombreux nuages de poussiéres, sombres
ou lumineux, de notre voisinage : les bras d'une galaxie spirale sont pleins
de poussiéres). Les photographies de la Nébuleuse d’Andromeéde révélent
qu'elle aussi est du type « galaxie spirale ».

Revenons maintenant au probléme des distances. Baade a commencé
par comparer les céphéides présentes dans les amas globulaires (popula-
tion II) et celles qui se trouvent dans notre bras de la Galaxie (population I).
Ces deux types de céphéides se sont révélés trés différents en ce qui
concerne la relation entre la période et la luminosité. Les céphéides de
population II suivent la courbe période-luminosité établie par Leavitt et
Shapley. C’est & partir de 1a que Shapley avait mesuré, avec une précision
raisonnable, les distances des amas globulaires et les dimensions de notre
galaxie. Mais on aperqut alors que des calculs fondés sur les céphéides
de population I donneraient des résultats tout différents! Une céphéide
de population I étant quatre ou cing fois plus lumineuse qu'une céphéide
de méme période de population II, I'’échelle de Leavitt donnerait une
estimation fausse de la magnitude absolue. Et si la magnitude absolue est
fausse, la distance qu'elle permet de calculer est fausse aussi : I'étoile est
beaucoup plus éloignée que ne l'estime un tel calcul.

Hubble avait estimé la distance de la Nébuleuse d’Andromeéde & partir
des céphéides (de population I) de ses bords — les seules étoiles résolues
4 son époque. Mais, compte tenu des nouveaux résultats, la Nébuleuse
est a 2,5 millions d’années-lumiére, au lieu d'un peu moins d'un million
comme il 'avait pensé. Les autres galaxies ont donc di étre « reculées »
dans les mémes proportions. (Cependant, la Nébuleuse d’Andromede reste
quand méme une proche voisine : on estime a une vingtaine de millions
d’années-lumiére la distance moyenne entre galaxies.)
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D’un seul coup, la taille de 'Univers connu a plus que doublé, et le
probléme qui avait obsédé les années trente s’est trouvé résolu. Notre galaxie
n’était plus d'une taille supérieure a celles des autres. La galaxie d’Andro-
meéde, par exemple, était & coup siir plus massive que la notre. De plus, les
amas globulaires de la galaxie d’Androméde paraissaient désormais aussi
lumineux que les nétres : c’est seulement a cause d'une estimation fausse de
leur distance qu’ils avaient paru moins lumineux. Enfin, pour des raisons
sur lesquelles nous reviendrons bientdt, cette nouvelle estimation des
distances donnait a I'Univers un 4ge nettement plus avancé, en accord avec
les estimations des géologues au sujet de I'dge de la Terre.

LES AMAS DE GALAXIES

En doublant les distances des galaxies, on n’en finit pas pour autant avec
le probléme des dimensions de 1'Univers. Il faut maintenant considérer la
possibilité de systémes plus vastes, d'amas de galaxies et d'amas d’amas.

De fait, les télescopes modernes ont montré que les amas de galaxies
existaient vraiment. Par exemple, dans la constellation de la Chevelure
de Bérénice, il y a un vaste amas ellipsoidal de galaxies, dont le diamétre
vaut a peu pres huit millions d’années-lumiére. L'amas de la Chevelure
contient environ 11 000 galaxies, séparées les unes des autres par une
distance moyenne de 300 000 années-lumiére (au lieu de trois millions
comme cela semble étre le cas dans notre voisinage).

Quant a notre galaxie, elle semble faire partie d'un groupe local, qui
comprend les Nuages de Magellan, la Nébuleuse d’Andromeéde et les trois
petites galaxies satellites qui 'accompagnent, plus quelques autres galaxies,
formant un effectif total de dix-neuf. Deux de ces galaxies n'ont été
découvertes qu'en 1971 par un astronome italien, Paolo Maffei, ce qui leur
vaut de s’appeler Maffei I et Maffei II. Cette découverte tardive est due
aux nuages de poussiéres qui nous en séparent.

Dans le groupe local, seules la galaxie d’Androméde, la notre et les deux
Maffei sont géantes, les autres sont naines. L'une de ces naines, IC 1613,
ne contient peut-étre que soixante millions d’étoiles, et n’est par conséquent
guére plus qu'un gros amas globulaire. Parmi les galaxies, comme parmi
les étoiles, les naines sont beaucoup plus nombreuses que les géantes.

Si les galaxies forment des amas, et ces amas des amas, cela veut-il dire
que I'Univers continue sans limites, et que I'espace est infini ? Ou y a-t-il
une limite, a I'Univers et a 'espace ? Les astronomes semblent étre capables
de distinguer des objets jusqu'a une dizaine de milliards d’années-lumiére,
mais 13, ils semblent atteindre une limite. Pour comprendre pourquoi, il
nous faut maintenant changer de theme de discussion. Aprés avoir parlé
de I'espace, nous allons maintenant nous pencher sur la question du temps.

Lorigine de I'Univers

Les mythes proposent de nombreuses versions de la création de
I'Univers, plus imaginatives les unes que les autres (et habituellement
centrées sur la Terre, le reste étant rapidement évoqué sous le nom de
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« ciel »). En général, la date attribuée & la Création n’est pas trés lointaine
(il faut se dire qu'une période de mille ans paraissait beaucoup plus
inconcevable a nos ancétres quun million d’années pour nous).

L’histoire de la Création qui nous est la plus familiére est, bien entendu,
celle qui figure dans les premiers chapitres de la Genése. C’est une
adaptation des mythes babyloniens, dotée d'une poésie supplémentaire
et atteignant a la grandeur morale, au moins d’aprés certains
commentateurs.

On a tenté, a diverses reprises, de déterminer la date de la Création
a partir des informations données dans la Bible (régnes des différents
rois, temps écoulé entre 1'Exode et l'inauguration du temple de
Salomon, age des patriarches avant et aprés le Déluge). Des érudits
israélites du Moyen Age placent la création en 3760 av. J.-C., et le
calendrier israélite prend encore cette date pour point de départ. En 1658,
l'archevéque anglican James Ussher calcula que la Création avait eu lieu
en 4004 av. J.-C. (certains de ses partisans précisent que l'événement a
eu lieu 4 huit heures du soir le 22 octobre de cette année). Certains
théologiens de I'Eglise grecque orthodoxe reculent la date de la Création
jusqu'en 5508 av. J.-C.

Jusqu'au xVvIII® siécle, le monde savant a accepté la version de la Bible,
et attribué a 'Univers un age de six ou sept milliers d’années tout au plus.
Le premier & s'élever sérieusement contre cette idée fut le naturaliste
écossais James Hutton, dans un livre intitulé Theory of the Earth (théorie
de la Terre), publié en 1785. Hutton est parti de I'idée que les processus
naturels a I'ceuvre a la surface de la Terre (formation de montagnes et
érosion, creusement des lits de riviére, etc.) s'étaient maintenus au méme
rythme tout au long de l'histoire de la Terre. Ce principe d'uniformité
impliquait que ces processus avaient dfi se poursuivre pendant trés
longtemps pour aboutir au résultat actuel. Par conséquent, la Terre devait
avoir non pas des milliers, mais des millions d’années.

Les idées de Hutton ont tout de suite été tournées en dérision. Mais la
graine germait. Au début des années 1830, le géologue anglais Charles
Lyell a repris & son compte les idées de Hutton, dans un ouvrage en trois
volumes intitulé Principes de géologie, avec tant de clarté et de force que
le monde scientifique en a été convaincu. On peut dire que cet ouvrage
a été le point de départ de la géologie moderne.

L'AGE DE LA TERRE

On a tenté de calculer I'dge de la Terre & partir du principe d'uniformité.
Par exemple, connaissant la vitesse de dépot des sédiments (de 'ordre d'un
meétre en 2 500 ans, selon les estimations modernes), on peut calculer I'age
d’'une couche sédimentaire a partir de son épaisseur. Mais on s’est vite
rendu compte que cette méthode ne permettrait pas une évaluation précise
de I'age de la Terre, & cause des perturbations apportées aux roches par
I'érosion, les éboulements, les soulévements, et d’autres forces. Néanmoins,
malgré ses imperfections, la méthode permettait d’attribuer a la Terre un
age d’au moins cinq cents millions d’années. ‘

On a aussi évalué I'dge de la Terre en mesurant I'accumulation du sel
par les océans, comme l'avait suggéré le premier Edmund Halley en 1715.
Les riviéres apportant continuellement du sel & la mer, et I'évaporation
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ne lui prenant que de I'eau douce, la concentration de I'Océan en sel devait
s’élever. En supposant 'Océan initialement formé d’eau douce, le temps
nécessaire pour que les riviéres 'aménent a sa concentration saline actuelle
de 3 % pouvait atteindre un milliard d’années.

Ce grand age plaisait beaucoup aux biologistes qui, durant la seconde
moitié du XIx® siécle, ont essayé de suivre la lente évolution des étres
vivants depuis les organismes unicellulaires jusqu’aux animaux supérieurs.
Cette évolution demandait beaucoup de temps, et un milliard d’années
paraissait une durée raisonnable.

Pourtant, vers le milieu du x1x® siécle, de nouvelles complications sont
nées brusquement de considérations astronomiques. Par exemple, le
principe de conservation de 1'énergie soulevait un probléme intéressant a
propos du Soleil. Celui-ci déversait de 1'énergie en quantité colossale, et
cela depuis le début des temps accessibles & I'histoire. Si la Terre avait
existé depuis un temps considérable, d’ol1 était venue toute cette énergie ?
Certainement pas des sources connues. Si le Soleil avait été a l'origine un
bloc de charbon briilant dans une atmosphére d’oxygéne, il aurait été
entiérement converti en gaz carbonique (a la vitesse a laquelle il produisait
de I'énergie) en quelque 2 500 ans.

Le physicien allemand Hermann Ludwig Ferdinand von Helmholtz, I'un
des premiers a énoncer la loi de conservation de l'énergie, s'intéressait
particuliérement au probléme du Soleil. En 1854, il fit remarquer que si
le Soleil se contractait, sa masse gagnerait de I'énergie en tombant vers
son centre de masse, comme une pierre gagne de I'énergie en tombant.
Cette énergie pouvait étre convertie en rayonnement. D’aprés les calculs
d’Helmbholtz, une contraction de 1/10 000 du rayon du Soleil pouvait lui
fournir deux mille ans d’énergie.

Le physicien anglais William Thomson (devenu plus tard Lord Kelvin)
approfondit la question et détermina que, sur cette base, la Terre ne pouvait
pas avoir plus de cinquante millions d’années; compte tenu du débit
d’énergie du Soleil, il devait s'étre contracté & partir d'une taille
gigantesque, aussi grande au départ que l'orbite de la Terre (ceci supposant,
bien shr, que Vénus et surtout Mercure étaient plus jeunes que la Terre).
Puis Lord Kelvin montra que si la Terre elle-méme était fondue a sa
naissance, il lui avait fallu environ vingt millions d’années pour se refroidir
jusqu’a sa température actuelle.

Vers 1890, deux armées apparemment invincibles campaient sur leurs
positions : les physiciens semblaient avoir montré de facon satisfaisante
que la Terre ne pouvait étre solide depuis plus de quelques millions
d’années, tandis que les géologues et les biologistes avaient prouvé, de facon
tout aussi satisfaisante, qu’elle devait étre solide depuis au moins un
milliard d’années.

C’est alors que se produisit un événement nouveau, complétement
inattendu, et que les arguments des physiciens commencérent a
s’effondrer.

En 1896, la découverte de la radioactivité montra que l'uranium de la
Terre, et les autres substances radioactives, libéraient de grandes quantités
d’énergie, et cela depuis un temps considérable. Cette découverte rendait
vides de sens les calculs de Kelvin, comme le fit remarquer le premier,
en 1904, le physicien britannique d’origine néo-zélandaise Ernest Ruther-
ford, au cours d'une conférence a laquelle assistait, sans cacher sa
désapprobation, Kelvin lui-méme, alors assez agé.
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1l ne sert a rien de chercher a déterminer le temps que mettrait la Terre
a se refroidir si on ne tient pas compte de la chaleur constamment produite
par les substances radioactives. En en tenant compte, la Terre pourrait
bien avoir besoin de milliards, et non pas de millions d’années, pour se
refroidir de I'état de masse fondue jusqu'a sa température actuelle. Elle
pourrait méme s'échauffer au cours du temps !

En fait, la radioactivité a fini par fournir la meilleure estimation de 1'age
de la Terre (comme nous le décrirons au chapitre 6), en permettant aux
géologues et aux géochimistes de calculer 1'age des roches a partir des
quantités de plomb et duranium qu'elles contiennent. L'« horloge
radioactive » indique maintenant que certaines roches de la Terre ont au
moins trois milliards d’années, et il y a toutes les raisons de croire que
la Terre est encore plus dgée que cela. On s'accorde maintenant sur un
age de 4,6 milliards d’années pour la Terre sous la forme solide qui est
présentement la sienne. Par ailleurs, quelques pierres rapportées de notre
voisine la Lune se sont révélées a peu pres de cet age.

LE SOLEIL ET LE SYSTEME SOLAIRE

Et le Soleil ? La radioactivité, avec les découvertes concernant le noyau
atomique, lui fournit une source d’énergie beaucoup plus grande que toutes
celles que l'on connaissait auparavant. En 1930, le physicien anglais Sir
Arthur Eddington a lancé une nouvelle série de réflexions en émettant I'idée
que la température et la pression au centre du Soleil devaient étre extréme-
ment élevées : la température atteindrait quinze millions de degrés. Dans de
telles conditions de température et de pression, les noyaux des atomes
pourraient réagir les uns sur les autres, chose impossible dans I'environne-
ment beaucoup plus doux que nous connaissons sur Terre. On sait que le Soleil
estsurtout formé d’hydrogene. Si quatre noyaux d’hydrogéne se combinaient
(en formant un atome d’hélium), I'énergie libérée serait considérable.

C'est alors qu’en 1938, le physicien américain d’origine allemande Hans
Albrecht Bethe trouva deux moyens possibles d’aboutir & cette réaction
dans les conditions qui régnent au centre d’étoiles comme le Soleil : I'un
de ces moyens mettait en jeu une conversion directe d’hydrogéne en
hélium, l'autre utilisait comme intermédiaire un atome de carbone. L'un
et 'autre de ces processus peuvent se produire dans les étoiles. Dans le
cas de notre Soleil, la conversion directe d’hydrogéne en hélium semble
le plus important des deux mécanismes. Mais dans les deux cas, il y a
transformation de masse en énergie. (Einstein, dans la théorie de la
relativité restreinte publiée en 1905, avait montré que masse et énergie
étajient deux aspects différents de la méme chose, et pouvaient se convertir
I'une en l'autre. De plus, la conversion d’'une masse trés petite suffisait
a dégager des quantités énormes d’énergie.)

La cadence a laquelle le Soleil émet de I'énergie implique qu’il perde
de la masse a raison de 4 200 000 tonnes par seconde. A premiére vue,
cela semble une perte considérable. Mais la masse du Soleil est de
2 200 000 000 000 000 000 000 000 000 tonnes, ce qui fait qu’il ne perd par
seconde que 0,000 000 000 000 000 000 02 % de sa masse. Si le Soleil a cinq
milliards d’années, comme le pensent les astronomes, et sil a émis de
I'énergie 4 la cadence actuelle pendant tout ce temps, il n’a perdu que
1/33 000 de sa masse. On voit donc facilement qu’il peut encore continuer
longtemps a émettre de 'énergie comme maintenant.
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Ainsi, vers 1940, il semblait raisonnable d’attribuer au systeme solaire
dans son ensemble un 4ge de cinq milliards d’années environ. Tout le
probléme de lI'dge de 1'Univers aurait pu étre réglé, si les astronomes
n’étaient pas venus mettre a nouveau des batons dans les roues : 'Univers
semblait trop jeune par rapport au systéme solaire. Les ennuis venaient
de l'observation des galaxies lointaines et d'un phénoméne découvert en
1842 par un physicien autrichien nommé Christian Johann Doppler.

L'effet Doppler se manifeste couramment : c’est lui qui fait brusquement
baisser la note émise par un sifflet de locomotive, quand celle-ci passe
devant nous. Ce changement de fréquence sonore est dit simplement au
changement du nombre des ondes sonores qui viennent frapper le tympan
en une seconde, changement dt au mouvement de la source.

Comme l'avait suggéré Doppler, cet effet s'applique aussi bien aux ondes
lumineuses qu’'au son. Quand la lumiére émise par une source en
mouvement atteint I'ceil, il y a un décalage en fréquence — c’est-a-dire en
couleur - si la source se déplace assez vite. Par exemple, si la source se
rapproche de nous, le nombre des ondes lumineuses recues par seconde
augmente, et la lumiére percue se décale vers les hautes fréquences, vers
I'extrémité violette du spectre visible. Au contraire, si la source s'éloigne,
il arrive moins d’ondes chaque seconde, et la lumiére se décale vers les
basses fréquences, vers l'extrémité rouge du spectre.

Les astronomes étudient depuis longtemps le spectre des étoiles, et
connaissent bien son aspect normal — un systéme de raies lumineuses sur
fond sombre, ou de raies sombres sur fond lumineux, montrant I'émission
ou l'absorption par les atomes de la lumiére de certaines longueurs d’onde
(de certaines couleurs). Ils ont pu calculer la vitesse d’étoiles qui se
déplacent vers nous ou en sens inverse (vitesse radiale) en mesurant le
décalage vers le violet ou vers le rouge des raies du spectre normal.

C’est le physicien fran¢ais Armand Louis Hippolyte Fizeau qui a montré,
en 1848, que la meilleure manieére d'observer 1'effet Doppler sur la lumiére
était de mesurer le décalage des lignes spectrales. Pour cette raison, quand
il s’agit de lumiere, 1'effet Doppler s’appelle effer Doppler-Fizeau (figure 2.4).

Figure 2.4. L'effet Doppler-Fizeau. Les raies du spectre se décalent vers
I'extrémité violette du spectre (vers la gauche) quand la source lumineuse
se rapproche. Quand elle s’éloigne, les raies spectrales se décalent vers
I'extrémité rouge (vers la droite).
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L'effet Doppler-Fizeau a des applications trés variées. Dans le systéme
solaire, il a fourni une nouvelle démonstration de la rotation du Soleil. Les
raies spectrales de la lumiére provenant du bord du Soleil qui s’approche de
nous sont décalées vers le violet, tandis que celles de la lumiére provenant
de l'autre bord sont décalées vers le rouge, puisque ce bord s'éloigne de nous.

Bien siir, I'observation des mouvements des taches solaires est un moyen
plus évident et plus efficace de mesurer la rotation du Soleil (qui fait
environ un tour en vingt-six jours par rapport aux étoiles). Mais Veffet
peut aussi servir a mesurer la rotation d’objets sans marque distinctive
comme les anneaux de Saturne.

L'effet Doppler-Fizeau peut étre utilisé pour des objets situés & n'importe
quelle distance, pourvu que ces objets soient assez lumineux pour produire
un spectre qui puisse étre étudié. Aussi, c’est avec les étoiles que la méthode
a connu ses succes les plus spectaculaires.

En 1868, l'astronome britannique Sir William Huggins a mesuré la
vitesse radiale de Sirius, et trouvé que cette étoile s’éloignait de nous a
une vitesse de 46 km/s (ce qui est trés proche des valeurs plus précises
calculées par la suite). En 1890, l'astronome ameéricain James Edward
Keeler, utilisant des instruments plus précis, obtenait une foule de résultats
dignes de confiance ; il a montré, par exemple, qu’Arcturus s’approchait
de nous & raison de 6 km/s.

Le méme effet permet aussi de déterminer l'existence de systémes
d’étoiles dont le télescope ne peut pas révéler la structure. En 1782, par
exemple, un astronome anglais, John Goodricke (sourd-muet mort a
vingt-deux ans, un cerveau hors du commun dans un corps tragiquement
inadéquat) a étudié l'étoile Algol, dont la luminosité croit et décroit
périodiquement. Goodricke a expliqué ce phénoméne en imaginant qu'un
compagnon sombre tournait autour d’Algol, passant périodiquement
devant elle, I'éclipsant et atténuant sa lumiére.

Un siecle devait s'écouler avant que cette hypothése plausible soit
confirmée par des résultats expérimentaux. En 1889, I'astronome améri-
cain Hermann Carl Vogel montra que les raies du spectre d’Algol se
décalaient tantdt vers le rouge, tantdt vers le violet, a la méme fréquence
que ses variations de luminosité. En effet, I'étoile brillante s'éloigne
pendant que le compagnon sombre s'approche, et inversement : Algol
apparaissait bien comme une binaire 4 éclipses.

En 1890, Vogel fit une découverte analogue, mais plus générale. 11
s'apercut que certaines étoiles avancaient et reculaient en méme temps,
cest-a-dire que leurs raies spectrales se dédoublaient, 'une des composantes
étant décalée vers le violet et Iautre vers le rouge. Vogel en conclut qu'il
s’agissait de binaires a éclipses, les deux étoiles (brillantes toutes deux) étant
si proches I'une de l'autre qu’elles apparaissaient comme une seule dans
les meilleurs télescopes. On appelle ces étoiles binaires spectroscopiques.

Il n’y avait aucune raison de restreindre aux étoiles de notre galaxie
l'utilité de I'effet Doppler-Fizeau. On pouvait aussi s'en servir pour étudier
des objets situés hors de la Voie lactée. En 1912, I'astronome américain
Vesto Melvin Slipher établit, en mesurant la vitesse radiale de la Nébuleuse
d’Androméde, qu'elle s'approchait de nous & 200 km/s. Mais quand il
tourna son attention vers d’autres galaxies, il s'apercut que la plupart
s'éloignaient de nous. En 1914, il avait des résultats concernant quinze
galaxies, dont treize s'éloignaient de nous a des vitesses atteignant plusieurs
centaines de kilométres par seconde.
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A mesure que la recherche progressait dans ce domaine, la situation
devenait de plus en plus remarquable. A part quelques-unes des plus
proches, toutes les galaxies s'éloignaient de nous. De plus, 4 mesure que
les progrés techniques permettaient d’étudier des galaxies de plus en plus
faibles — et donc probablement de plus en plus lointaines —, leur décalage
vers le rouge devenait de plus en plus important.

En 1929, Hubble, de l'observatoire du mont Wilson, suggéra que les
vitesses auxquelles les galaxies s'éloignaient de nous étaient proportion-
nelles a leurs éloignements respectifs. Si la galaxie A était deux fois plus
€loignée de nous que la galaxie B, alors A s’éloignait deux fois plus vite
que B. C’est ce que 'on appelle parfois la loi de Hubble.

Les observations ont continué a confirmer cette loi. A partir de 1929,
Milton La Salle Humason, au mont Wilson, a utilisé le télescope de
2,50 métres pour obtenir les spectres de galaxies encore plus faibles. Les
plus lointaines quil ait réussi A analyser s'éloignaient a une vitesse de
40 000 km/s. Quand le télescope de 5 métres entra en service, on put
étudier des galaxies encore plus lointaines, et vers 1860, on détecta des
objets si lointains que leurs vitesses d’éloignement atteignaient
240 000 km/s.

A quoi cela peut-il étre dit ? Eh bien, imaginez un ballon avec des points
de couleurs peints & sa surface. Quand on gonfle le ballon, les points
s'écartent. Un lutin minuscule debout sur I'un des points verrait tous les
autres s’éloigner, et d’autant plus vite qu'ils sont plus lointains. Cet effet
serait le méme quel que soit le point sur lequel le lutin se tiendrait.

Les galaxies se comportent comme si 1'Univers grandissait 4 la maniére
de la surface tridimensionnelle d'un ballon a4 quatre dimensions. Les
astronomes, de nos jours, ont en général admis cette expansion, et les
« équations du champ » d’Einstein, dans sa théorie de la relativité générale,
peuvent étre rendues compatibles avec un Univers en expansion.

LE BIG BANG

Si I'Univers a constamment grandj, il est logique de supposer qu'il était
plus petit dans le passé qu’il ne l'est maintenant; et qu'a un certain
moment, il y a trés longtemps, il a débuté sous la forme d'un noyau de
matiére dense.

Le premier a suggérer cette possibilité, en 1922, a été le mathématicien
russe Alexandre Alexandrovitch Friedmann. Les résultats relatifs a
I'éloignement des galaxies n’avaient pas encore été présentés par Hubble,
et Friedmann s’appuyait seulement sur la théorie, & partir des équations
d’Einstein. Mais Friedmann est mort de la typhoide trois ans plus tard,
a I'dge de trente-sept ans, et ses travaux sont restés pratiquement inconnus.

En 1927, l'astronome belge Georges Lemaitre, sans connaitre apparem-
ment les travaux de Friedmann, est arrivé & une représentation analogue
de 1'Univers en expansion. Puisqu'il était en expansion, 'Univers avait
da, dans le passé, étre trés petit, et aussi dense que possible. Lemaitre a
donné a cet état le nom d'euf cosmique. Suivant les équations d’Einstein,
il ne pouvait que grandir; et compte tenu de sa densité énorme, cette
expansion devait avoir lieu avec une violence prodigieuse. Les galaxies
actuelles sont des fragments de l'ceuf cosmique, et leur mouvement
d’éloignement est I'écho de cette trés lointaine explosion.
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Les travaux de Lemaitre, 4 leur tour, sont passés inapercus, jusqu'a ce
que I'astronome anglais plus connu, Arthur Stanley Eddington, les signale
i l'attention du monde scientifique.

Mais c’est un physicien américain d’origine russe, George Gamow, qui
a réellement répandu, dans les années trente et quarante, cette idée d'un
début explosif de I'Univers. Il a donné a cette explosion initiale le nom
de big bang, sous lequel elle est maintenant désignée dans le monde entier.

Tout le monde n’était pas d’accord avec I'idée que le big bang constituait
le point de départ de I'Univers. En 1948, deux astronomes d’origine
autrichienne, Hermann Bondi et Thomas Gold, ont présenté une théorie
— qui devait étre étendue et popularisée plus tard par l'astronome anglais
Fred Hoyle — acceptant l'expansion de I'Univers mais refusant le big bang.
A mesure que les galaxies s'écartent les unes des autres, de nouvelles
galaxies se forment entre elles, leur matiere étant créée a partir de rien,
4 une cadence trop faible pour étre détectable avec les techniques actuelles.
En conséquence, I'Univers reste essentiellement le méme de toute éternité.
Il avait son aspect actuel il y a des milliards et des milliards d’années,
et continuera d’avoir le méme aspect pendant des milliards d’années, ce
qui fait qu'il n'a ni début ni fin. Cette théorie, connue sous le nom de
création continue, a pour résultat un Univers stable.

Pendant plus de dix ans, la controverse a été tres animée entre les
partisans du big bang et ceux de la création continue, sans qu’aucun
résultat expérimental permette de trancher le débat.

En 1949, Gamow avait fait remarquer que, dans ’hypothése du big bang,
le rayonnement émis lors de cet événement avait di perdre de l'énergie
au fur et 3 mesure de I'expansion de I'Univers, et devait maintenant exister
sous forme d’ondes radio venant de toutes les parties du ciel et constituant
un fond continu. Ce rayonnement devait étre caractéristique d’objets a
une température voisine de 5 K (cinq degrés au-dessus du zéro absolu,
soit — 268 °C). Cette idée a été reprise et développée par le physicien
américain Robert Henry Dicke.

En mai 1964, un physicien américain d’origine allemande, Arno Allan
Penzias, et un radioastronome américain, Robert Woodrow Wilson,
suivant les indications de Dicke, ont détecté un fond continu d’ondes radio
dont les caractéristiques étaient proches de celles qu'avait prédites Gamow.
Cette radiation attribuait & I'Univers une température moyenne de 3 K.

Pour beaucoup d’astronomes, cette découverte du fond continu permet
de considérer comme valable la théorie du big bang. On admet
généralement maintenant qu’il y a bien eu un big bang, et on a abandonné
I'idée de création continue.

Quand le big bang s’est-il produit ?

Grice au décalage vers le rouge, qui est facile a mesurer, nous
connaissons avec une bonne certitude la vitesse a laquelle les galaxies
s'éloignent. Il nous faudrait connaitre aussi la distance a laquelle elles se
trouvent. Plus elles sont lointaines, plus il leur a fallu de temps pour
atteindre leur position actuelle, 4 la vitesse a laquelle elles s’écartent. Mais
ce n'est pas facile de déterminer ces distances.

On considére généralement comme plausible une estimation a quinze
milliards d’années de I'ancienneté du big bang. Si un éon représente un
milliard d’années, le big bang se serait produit il y a quinze éons, mais
Cest aussi possible qu'il se soit produit il y a vingt €ons, ou seulement
dix.
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Et avant? Que s’est-il passé avant le big bang? D’ou vient l'ceuf
cosmique ?

Certains astronomes imaginent qu’en réalité I'Univers a commencé sous
la forme d'un gaz trés ténu, qui se serait lentement condensé, en formant
peut-étre des étoiles et des galaxies, et aurait continué a se contracter,
jusqu’a former un ceuf cosmique au cours d'un big crunch. Sitot formé, I'ceuf
cosmique aurait explosé (big bang) en formant & nouveau des étoiles et
des galaxies, mais cette fois en expansion, jusqu’a redevenir, dans un futur
lointain, un gaz ténu.

Si nous pouvions voir dans I'avenir, peut-étre verrions-nous 1'Univers
se dilater indéfiniment, devenant de plus en plus ténu, avec une
densité moyenne de plus en plus faible, et s'approchant de plus en
plus du vide du néant. Et si nous pouvions voir dans le passé, au-dela
du big bang, en imaginant que le temps marche a l'envers, peut-étre
verrions-nous de la méme fagon 1'Univers se dilater A I'infini et tendre
vers le vide.

Un modeéle a « un aller-retour » de ce genre, 'homme occupant une
place assez proche du big bang pour que la vie soit possible (sinon, nous
ne serions pas la pour observer 1'Univers et tenter d’interpréter nos
observations) s’appelle un wunivers ouvert.

Nous n’avons pour linstant aucun moyen (et nous ne l‘aurons
peut-étre jamais) d’obtenir des informations sur ce qui se passait avant
le big bang, et certains astronomes se refusent a toute spéculation a
ce sujet. Lors de discussions récentes, on a proposé l'idée que l'ceuf
cosmique se serait formé a partir de rien, ce qui donnerait un modéle
« un aller-simple », et non plus un aller-retour. Ce serait encore un univers
ouvert.

Dans cette hypothese, il se pourrait que, dans l'infini du néant, un
nombre infini de big bangs puisse se produire & des moments divers, et
que par conséquent notre Univers ne soit que l'un parmi une infinité
d’autres, chacun ayant sa propre masse, son propre degré de développe-
ment et, pourquoi pas, son propre systeme de lois physiques. Peut-étre
faut-il une combinaison exceptionnelle de lois physiques pour permettre
I'apparition d’étoiles, de galaxies et d’étres vivants, et nous serions alors
dans une telle situation exceptionnelle simplement parce que nous ne
pourrions étre dans aucune autre.

Il va sans dire qu’aucun résultat expérimental ne permet encore de
trancher en faveur de I'apparition de I'ceuf cosmique a partir de rien, ou
en faveur de l'existence d’'une infinité d’univers - et il est bien possible
qu’il en soit toujours ainsi. Mais dans quel monde vivrions-nous si les
scientifiques n’avaient plus le droit, en I'absence de résultats expérimen-
taux, de laisser vagabonder leur imagination ?

Et d‘ailleurs, sommes-nous méme sirs que I'Univers va se dilater
indéfiniment ? 1l le fait en dépit de son attraction gravitationnelle, et
peut-étre cette attraction deviendra-t-elle suffisante pour stopper I'expan-
sion, et provoquer une contraction de I'Univers? Aprés son expansion,
I'Univers pourrait se contracter jusqu’a s’écraser sur lui-méme (big crunch)
et disparaitre — ou au contraire « rebondir » pour se dilater & nouveau
avant de se contracter une nouvelle fois, en une série infinie d’oscillations.
Dans les deux cas, ce serait un univers fermé.

Il n’est peut-étre pas impossible de savoir si 'Univers est fermé ou
ouvert : nous reviendrons sur ce sujet au chapitre 7.
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La mort du Soleil

L'expansion de I'Univers, méme si elle se poursuit indéfiniment, n’affecte
pas directement chaque galaxie, ou chaque groupe local de galaxies. Méme
si toutes les galaxies lointaines finissaient par s'éloigner jusqu‘au point ou
elles seraient hors de portée des meilleurs instruments, notre propre galaxie
resterait intacte, ses étoiles solidement maintenues dans son champ
gravitationnel. De plus, les autres galaxies du groupe local ne nous
quitteraient pas non plus. Néanmoins, des changements a l'intérieur de
notre galaxie, indépendants de l'expansion de I'Univers, mais peut-étre
désastreux pour notre planéte et la vie qu’elle porte, ne sont aucunement
a exclure.

L'idée méme de changements dans les corps célestes est une idée
moderne. Les philosophes de la Gréce antique — Aristote en particulier
— croyaient le ciel parfait et immuable. Le changement, la corruption et
la décrépitude étaient propres a la région imparfaite située a l'intérieur
de la plus petite des spheres, celle de la Lune. Cette idée semblait
raisonnable, puisque d’'une génération a l'autre et méme d'un siécle a
l'autre, on ne décelait aucun changement important dans le ciel. Bien sir,
de mystérieuses comeétes apparaissaient soudain, de temps en temps,
fantaisistes dans leurs allées et venues, fantomatiques par le voile qu'elles
tendaient devant les étoiles, effrayantes avec leur longue « chevelure »
en désordre comme celle de prophétesses de malheur. Vingt-cing par siécle
environ sont visibles a 'ceil nu. (Nous parlerons plus en détail des comeétes
dans le chapitre suivant.)

Pour tenter de réconcilier ces apparitions avec la perfection céleste,
Aristote y voyait des phénomeénes atmosphériques, appartenant au
désordre et a la corruption terrestres. Cette idée devait rester en vigueur
jusqu'a la fin du xvI® siécle. Mais en 1577 (avant I'invention de la lunette),
l'astronome danois Tycho Brahé tenta de mesurer la parallaxe d'une
comete brillante, et s'apercut qu'elle était trop petite pour étre mesurée.
Puisqu’on pouvait mesurer celle de la Lune, il fallait donc que la comeéte
soit située bien plus loin qu'elle, et par conséquent il y avait dans le ciel
des changements et des imperfections (le philosophe romain Sénéque avait
soupgonné cette possibilité au 1 siécle de notre ére).

En réalité, on avait remarqué, bien avant cela, des changements dans
les étoiles elles-mémes, mais apparemment sans que cela ait soulevé une
grande curiosité. Par exemple, il y a des étoiles variables qui changent
d’éclat d’une nuit a I'autre, méme a I'eil nu. Aucun astronome grec n'a
jamais signalé d'étoiles variables. Peut-étre avons-nous perdu les do-
cuments relatifs & ce phénomeéne, mais peut-étre aussi les astronomes grecs
avaient-ils simplement choisi de ne pas le voir. Un cas intéressant est celui
d’Algol, la deuxi¢me étoile, par ordre d’éclat, dans la constellation de
Persée : Algol perd les deux tiers de son éclat, puis les retrouve, les reperd,
et ainsi de suite, avec une période de soixante-neuf heures. (Nous savons
maintenant, grace a Goodricke et Vogel, qu’Algol a un compagnon sombre,
qui l'éclipse et diminue son éclat avec une période de soixante-neuf
heures.) Les astronomes grecs n’ont fait aucune mention d’Algol, pas plus
que leurs collégues arabes du Moyen Age. Mais les Grecs placaient cette
étoile dans la téte de Méduse, démon femelle qui changeait les hommes
en pierre, et le nom méme d’Algol, en arabe, signifie « vampire »... De
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toute évidence, cette étoile bizarre donnait aux Anciens un sentiment de
malaise.

Dans la constellation de la Baleine, il y a une étoile (Omicron Baleine)
qui varie d'une fagon irréguliere. Elle est parfois aussi brillante que I'Etoile
polaire, et elle disparait parfois complétement. Ni les Grecs ni les Arabes
n’en ont dit un mot, et le premier a la signaler fut 'astronome hollandais
David Fabricius, en 1596. On lui a donné plus tard le nom de Mira
(« merveille » en latin) : les astronomes avaient surmonté leur peur des
changements dans le ciel.

NOVAE ET SUPERNOVAE

Les Grecs ne pouvaient pas ignorer un phénomeéne plus remarquable
encore : l'apparition dans le ciel de rnouvelles étoiles. C'est la vue d’une
nouvelle étoile, apparue dans la constellation du Scorpion en 134 av. J.-C.,
qui impressionna Hipparque au point qu’il dessina la premiére carte du
ciel, de maniere a faciliter le repérage ultérieur d’événements de ce type.

En I'an 1054, dans la constellation du Taureau, une autre étoile nouvelle
apparaissait, d'un éclat prodigieux : elle était plus brillante que Vénus,
et pendant des semaines elle fut visible en plein jour! Les astronomes
chinois et japonais relevérent avec soin sa position, et leurs relevés sont
parvenus jusqu'a nous. Quant au monde occidental, le niveau de
I'astronomie y était si bas a I'époque qu’il n’existe aucun document relatif
a cette étoile, sans doute parce que personne n'a pris la peine de rédiger
un tel document.

Les choses avaient changé en 1572, quand une nouvelle étoile, aussi
brillante que celle de 1054, apparut dans la constellation de Cassiopée.
L’astronomie européenne sortait alors de son long sommeil. Le jeune Tycho
Brahé observa avec soin la nouvelle étoile, et publia un livre intitulé De
Nova Stella. C'est de ce titre que l'on a tiré le nom de nova donné a toute
étoile nouvelle.

En 1604, une autre nova remarquable apparut dans la constellation du
Serpent. Elle n’était pas tout a fait aussi brillante que celle de 1572, mais
assez tout de méme pour dépasser Mars en éclat. Cette fois, c’est Johannes
Kepler qui l'observa, et il laissa un livre & son sujet.

Aprés I'invention de la lunette, les novae devinrent moins mystérieuses.
Ce n’étaient pas du tout de nouvelles étoiles, bien entendu, mais des étoiles
faibles devenues soudainement suffisamment brillantes pour étre visibles
a l'ceil nu.

Avec le temps, on en a découvert de plus en plus. Aprés étre devenues,
parfois en quelques jours, plusieurs milliers de fois plus brillantes, elles
revenaient en quelques mois a leur éclat de départ. On en observait une
vingtaine par an dans chaque galaxie, y compris la nétre.

A partir des décalages Doppler observés pendant la formation des novae,
et d'autres détails de leur spectre, il devint manifeste que les novae étaient
des étoiles qui explosaient. Dans certains cas, la matiére expulsée dans
I'espace était visible sous la forme d'une couche de gaz en expansion,
illuminée par le reste de I'étoile.

Dans l'ensemble, les novae récentes n'‘ont pas été particuliérement
brillantes. La plus brillante, apparue en juin 1918 dans la constellation
de I'Aigle, était, & son maximum, & peu prés aussi lumineuse que Sirius,
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l'étoile la plus brillante du ciel. Mais aucune nova récente n'a approché
I'éclat de Vénus ou de Jupiter, comme celles de Tycho et de Kepler.

La nova la plus remarquable découverte depuis l'invention du télescope
n’a pas tout de suite été reconnue comme telle. L'astronome allemand Ernst
Hartwig |'a remarquée en 1885, mais méme & son maximum elle n’a jamais
dépassé la septiéme magnitude, et n'a jamais été visible a I'ceil nu.

Elle était située dans ce que lon appelait alors la Nébuleuse
d’Androméde, et & son maximum elle était dix fois moins lumineuse que
I'ensemble de la Nébuleuse. A I'époque, personne ne réalisait I'énorme
éloignement de la Nébuleuse d’Androméde, ni ne comprenait quil
s'agissait en fait d'une galaxie formée de centaines de milliards d’étoiles,
ce qui fait que I'éclat de la nova ne souleva aucun étonnement.

Aprés que Curtis et Hubble eurent calculé la distance de la galaxie
d’Androméde, comme on se mit alors a la nommer, I'éclat de la nova de
1885 devint pour les astronomes un sujet de stupéfaction. Les douzaines
de novae découvertes dans la galaxie d’Andromeéde par Curtis et Hubble
étaient beaucoup plus faibles que celle de 1885, qui se révélait, compte
tenu de sa distance, prodigieusement brillante.

En 1934, l'astronome suisse Fritz Zwicky commenga une recherche
systématique de novae exceptionnellement brillantes dans les galaxies
lointaines. N'importe quelle nova du méme ordre que celle de 1885 devait
étre visible, puisque I'éclat de telles novae approche celui des galaxies tout
entiéres : si la galaxie est visible, la nova aussi. En 1938, il n'en avait pas
repéré moins de douze. Il donna a ces novae dont I'éclat approche celui
d’une galaxie le nom de supernovae. En conséquence, la nova de 1885 recut
enfin son nom de baptéme : S Andromeéde (S pour « supernova »).

Tandis que les novae ordinaires atteignent une magnitude absolue de
- 8 en moyenne (vues d'une distance de 10 parsecs, elles seraient vingt-cinq
fois plus brillantes que Vénus), une supernova pourrait atteindre une
magnitude absolue de —17. Elle serait quatre mille fois plus brillante
qu'une nova ordinaire, soit un milliard de fois plus brillante que le Soleil,
au moins au moment de son maximum.

Rétrospectivement, on réalise que les novae de 1054, 1572 et 1604 étaient
des supernovae, et situées dans notre galaxie : c’est le seul moyen de rendre
compte de leur éclat extraordinaire.

Un certain nombre des novae enregistrées par les astronomes chinois
de I'Antiquité et du Moyen Age étaient sans doute aussi des supernovae.
C’est le cas d’une nova signalée en I'an 185. Et en 1006, dans la constellation
trés méridionale du Loup, il a dfi apparaitre une supernova plus brillante
que toutes celles des temps historiques : a son maximum, elle a pu atteindre
deux cents fois I'éclat de Vénus, soit un dixiéme de celui de la pleine lune !

Les astronomes, a partir de I'étude des débris qu'il en reste, soupconnent
qu'une supernova encore plus brillante (autant que la pleine lune) est
apparue dans la constellation de la Voile, prés du pole Sud, ily a 11 000 ans,
alors qu'il n’y avait pas encore d’astronomes pour l'observer, ni d’écriture
pour noter son apparition (mais il est possible que certains pictogrammes
préhistoriques aient été dessinés pour représenter cet événement).

Le comportement physique des supernovae différe complétement de
celui des novae ordinaires, et les astronomes ont hate d’étudier en détail
le spectre d'une supernova. Le probléme est leur rareté : une en cinquante
ans en moyenne dans une galaxie donnée. Bien que les astronomes en
aient déja repéré plus de cinquante, elles étaient toutes situées dans des
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galaxies lointaines, trop lointaines pour que 1’on puisse les étudier en détail.
La supernova de 1885 dans la galaxie d’Androméde, la plus proche de
nous depuis 350 ans, est apparue une vingtaine d’années avant que la
photographie astronomique soit assez au point pour permettre d’enregistrer
son spectre.

Mais I'apparition des supernovae se fait au hasard : on en a détecté trois
en dix-sept ans dans la méme galaxie. Tout espoir n’est pas perdu pour
les astronomes terrestres d’observer une supernova dans notre galaxie, et
méme preés de nous. Une étoile en particulier, Eta Caréne, est manifeste-
ment instable, et devient tantdt plus brillante, tant6t plus faible. En 1840,
elle a été pendant un moment la seconde du ciel par ordre d’éclat! C’est
donc une candidate sérieuse, capable de donner d'un moment & l'autre
une supernova. Malheureusement, en astronomie, « d'un moment a
I'autre » peut aussi bien vouloir dire demain que dans dix mille ans... De
plus, la constellation de la Caréne, ol se trouve cette étoile, est si proche
du pdle Sud céleste, comme celles de la Voile et du Loup, que cette
supernova ne serait visible ni depuis I'Europe ni depuis la plus grande
partie des Etats-Unis.

Mais quelle est la cause de ces augmentations explosives d’éclat, et
pourquoi certaines étoiles donnent-elles des novae et d’autres des
supernovae ? La réponse a cette question nous oblige d’abord & une
digression.

Dés 1834, Bessel (I'astronome qui devait plus tard mesurer la premiére
parallaxe d’étoile) avait remarqué que Sirius et Procyon avaient des
changements de position trés légers qui ne correspondaient pas au
mouvement de la Terre. Au lieu d’aller tout droit, elles suivaient un chemin
onduleux, et Bessel en avait conclu que chacune d’elles devait en fait
tourner autour de quelque chose.

A partir du mouvement de Sirius et de Procyon sur leurs orbites, on
pouvait calculer dans chaque cas que le « quelque chose » devait avoir
un champ gravitationnel intense, et une masse de I'ordre de celle d’'une
étoile. Le compagnon de Sirius, en particulier, devait étre aussi massif que
notre Soleil pour rendre compte des mouvements de 1’étoile brillante. Aussi
les compagnons devaient-ils étre des étoiles, mais puisqu’elles étaient
invisibles dans les télescopes de I'époque, on les appela compagrons sombres ;
on pensait que c’étaient des étoiles vieillies, affaiblies par le temps.

Puis en 1862, le fabricant américain d’instruments Alvan Clark, essayant
un nouveau télescope, apercut prés de Sirius une étoile faible. Des
observations ultérieures ne devaient pas laisser de doutes : il s’agissait bien
du compagnon de Sirius. Les deux étoiles tournaient autour de leur centre
de masse commun en une cinquantaine d’années. Le compagnon de Sirius
(on I'appelle maintenant Sirius B, Sirius lui-méme étant Sirius A) n’a qu'une
magnitude absolue de 11,2, c’est-a-dire un éclat quatre cents fois moindre
que celui du Soleil, bien qu'il ait a peu prés la méme masse.

Sirius B semblait étre une étoile moribonde. Mais en 1914, I'astronome
américain Walter Sidney Adams, ayant étudié le spectre de Sirius B,
conclut que cette étoile devait étre aussi chaude que Sirius A, et plus chaude
que le Soleil. Les vibrations atomiques correspondant aux lignes
d’absorption trouvées dans son spectre ne pouvaient se produire qu'a des
températures trés élevées. Mais si cette étoile était si chaude, pourquoi
¢tait-elle si peu lumineuse ? La seule réponse possible était qu'elle était
beaucoup plus petite que le Soleil. Etant plus chaude, elle émettait plus
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de lumiére par unité de surface, et pour rendre compte de sa faible émission
totale, force était d’admettre qu’elle avait une petite surface. En fait, nous
savons maintenant que Sirius B a i peine plus de dix mille kilomeétres
de diamétre (moins que la Terre !) pour une masse égale a celle du Soleil !
Pour que toute cette masse tienne dans un si petit volume, la densité
moyenne de l'étoile doit étre 130 000 fois celle du platine.

Ce n’était rien moins qu'un nouvel état de la matiére. Heureusement,
les physiciens de 'époque en savaient assez pour suggérer immédiatement
une explication. Ils savaient que la matiére ordinaire est formée de
particules minuscules, si minuscules que la plus grande partie du volume
d’'un atome est de V'« espace vide ». Sous l'effet de pressions énormes, les
particules subatomiques peuvent étre forcées de se rapprocher, jusqu'a
donner une masse superdense. Par ailleurs, méme dans la matiére
superdense de Sirius B, les particules subatomiques sont assez séparées les
unes des autres pour pouvoir se déplacer librement, de sorte que cette
matiére considérablement plus dense que le platine se comporte encore
comme un gaz. En 1925, le physicien anglais Ralph Howard Fowler suggéra
d’appeler ce type de matiére gaz dégénéré, et le physicien soviétique Lev
Davidovitch Landau fit remarquer dans les années trente que méme des
étoiles ordinaires comme notre Soleil devaient, dans leur partie centrale,
étre formées de gaz dégénéré.

Le compagnon de Procyon (Procyon B), découvert en 1896 par
J.M. Schaberle a l'observatoire Lick en Californie, s'est aussi révélé étre
une étoile superdense, avec une masse égale aux cinq huitiémes de celle
de Sirius B. Au fil des années, on a trouvé d’autres exemples. On a donné
A ces étoiles le nom de naines blanches, parce qu'elles sont a la fois petites
et assez chaudes pour émetire de la lumiére blanche. Les naines blanches
sont probablement nombreuses, et formeraient 3 % du nombre total des
étoiles. Toutefois, & cause de leur petite taille et de leur faible éclat, on
ne peut espérer en découvrir, dans un avenir prévisible, que dans notre
voisinage. (Il y a aussi des naines rouges, beaucoup plus petites que notre
Soleil, mais pas autant que les naines blanches. Les naines rouges sont
« froides », et ont une densité normale. Ce sont les plus répandues de toutes
les étoiles — sur quatre étoiles, trois sont des naines rouges —, mais a cause
de leur faible luminosité, elles sont aussi difficiles a détecter que les naines
blanches. Une paire de naines rouges, située a six années-lumiére a peine
de nous, n'a été découverte qu'en 1948. Des trente-six étoiles connues
situées a moins de quatorze années-lumiére du Soleil, vingt et une sont
des naines rouges, et trois des naines blanches. Il n'y a pas de géantes
parmi elles, et deux seulement, Sirius et Procyon, sont plus brillantes que
notre Soleil.)

Un an aprés que Sirius B eut révélé ses étonnantes propriétés, Albert
Einstein présenta sa théorie générale de la relativité, qui considérait la
gravitation sous un angle nouveau. Les idées d’Einstein permettaient de
prédire qu’une lumiére émise par une source possédant un champ
gravitationnel trés intense serait décalée vers le rouge. Adams, passionné
par les naines blanches qu'il avait découvertes, étudia avec soin le spectre
de Sirius B, et y décela effectivement le décalage vers le rouge prédit par
Einstein. C’était non seulement une confirmation de la théorie d’Einstein,
mais aussi du caractére superdense de Sirius B, car avec une étoile ordinaire
comme notre Soleil, le décalage vers le rouge serait trente fois moins fort.
Pourtant, au début des années soixante, on a réussi a déceler ce trés petit
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décalage prédit par Einstein dans le spectre de notre Soleil, apportant ainsi
une nouvelle confirmation a la théorie générale de la relativité.

Mais quel est le rapport entre les naines blanches et les supernovae,
sujet qui nous a amenés a cette discussion ? Revenons a la supernova de
1054.

En 1844, le comte de Rosse, fouillant la région du Taureau ou les
astronomes orientaux avaient signalé la supernova de 1054, y découvrit
un petit objet nébuleux. A cause de son irrégularité et de ses « pattes »,
il donna a cet objet le nom de Nébuleuse du Crabe. Des observations
poursuivies pendant des dizaines d’années ont montré que ce nuage de
gaz s'étendait lentement. On a pu ainsi mesurer la vitesse apparente de
cette expansion, et comme l'effet Doppler-Fizeau permettait de calculer
sa vitesse réelle, on a pu en déduire la distance de la Nébuleuse du Crabe :
3 500 années-lumiére. A partir de la vitesse d’expansion, on a pu calculer
également a quelle époque le gaz avait commencé a s’étendre a partir d'une
explosion initiale : le gaz que nous voyons s’est étendu pendant environ
neuf cents ans, ce qui correspond bien a la date (1054) a laquelle on a
apercu l'explosion depuis la Terre. Il est donc extrémement probable que
la Nébuleuse du Crabe, qui nous apparait maintenant comme un nuage
de cinq années-lumiére environ de diameétre, représente les débris de la
supernova de 1054.

Aucune région analogue de gaz turbulent n’a été découverte aux endroits
ou les supernovae de Tycho et de Kepler avaient été signalées, bien que
de petites taches nébuleuses aient été observées & proximité de chacun
de ces sites. On connait toutefois cent cinquante « nébuleuses planétaires »,
larges anneaux de gaz qui sont peut-étre le résultat d’explosions stellaires.
Un nuage de gaz particuliérement étendu et ténu, la Nébuleuse de la
Dentelle dans le Cygne, est peut-étre le reste d'une supernova qui aurait
pu étre observée sur Terre il y a trente mille ans (plus proche et plus
brillante que celle de 1054) sil y avait eu a cette époque des hommes
civilisés.

On a méme avancé l'idée que la nébulosité trés faible qui enveloppe
la constellation d’Orion pourrait résulter d'une supernova encore plus
ancienne.

Mais dans tous ces cas, que sont devenues les étoiles qui ont explosé ?
Sont-elles simplement disparues dans une énorme bouffée de gaz? La
Nébuleuse du Crabe, par exemple, est-elle fout ce qui reste de la supernova
de 1054, et va-t-elle s'étendre et se diluer de plus en plus, jusqu’a ce que
toute trace de l'étoile disparaisse ? Ou reste-t-il quelque chose qui soit
encore une étoile, mais trop petite et trop faible pour étre décelable ?
Autrement dit, reste-t-il a cet endroit une naine blanche (ou quelque chose
d’encore plus bizarre), et les naines blanches seraient-elles les « cadavres »,
pour ainsi dire, d’étoiles qui ont autrefois été comme notre Soleil ? Ces
questions nous aménent au probléme de I'évolution des étoiles.

L’EVOLUTION DES ETOILES

Parmi les étoiles qui sont proches de nous, les brillantes semblent
chaudes et les faibles moins chaudes, suivant une courbe assez réguliére.
Si on représente la température de surface des étoiles en fonction de leur
magnitude absolue, la plupart des étoiles familieres se regroupent dans
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une bande étroite, allant réguliérement du « froid-faible » au « chaud-
brillant ». Cette bande s’appelle la séquence principale. Elle a été tracée en
1913 par l'astronome américain Henry Norris Russell, reprenant les
travaux analogues de Hertzsprung (l'astronome qui avait déterminé le
premier les magnitudes absolues des céphéides). Le diagramme montrant
la séquence principale s’appelle donc diagramme de Hertzsprung-Russell, ou
diagramme H-R (figure 2.5).

Figure 2.5. Le diagramme de Hertzsprung-Russell. La ligne en pointillés
indique I'évolution d'une étoile. Les tailles relatives des étoiles sont
schématiques, et ne sont pas a l'échelle.
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La séquence principale ne regroupe pas toutes les étoiles. Il y a des étoiles
rouges qui, en dépit de leur température de surface plutdt faible, ont de
grandes magnitudes absolues, parce que leur matiére assez ténue occupe
un volume considérable, et que leur émission — assez faible — par unité
de surface est multipliée par une surface énorme, donnant une magnitude
absolue importante. Parmi ces géantes rouges, les plus connues sont
Bételgeuse et Antarés. Elles sont si « froides », a-t-on découvert en 1964,
que beaucoup d’entre elles ont des atmosphéres riches en vapeur d’eau
qui, a la température de notre Soleil, serait décomposée en hydrogene et
oxygéne. Les naines blanches, trés chaudes, sont également en dehors de
la séquence principale.

En 1924, Eddington a fait remarquer que l'intérieur de chaque étoile
devait étre trés chaud. A cause de la grande masse de I'étoile, sa force
gravitationnelle est immense. Si I'étoile ne s'effondre pas sur elle-méme,
c'est que ces forces gravitationnelles sont compensées par une pression
interne trés élevée — correspondant & des températures prodigieusement
hautes. Plus l'étoile est massive, plus la température centrale doit étre
élevée pour équilibrer la force gravitationnelle. Pour maintenir cette
température élevée et cette pression de radiation, les étoiles plus massives
doivent briler de I'énergie plus vite, et étre plus brillantes que celles qui
sont moins massives : c’est la relation masse-luminosité. Cette relation est
trés importante, car la luminosité varie comme la sixiéme ou septiéme
puissance de la masse. Si celle-ci est multipliée par 3, la luminosité s’accroit
d’un facteur égal a la sixiéme ou septiéme puissance de trois — c’est-a-dire
environ 750 fois.

Par conséquent, les étoiles massives dépensent généreusement leur
hydrogene, et vivent moins longtemps. Notre Soleil posséde suffisamment
d’hydrogéne pour des milliards d’'années d’émission a la puissance actuelle.
Une étoile brillante, comme Capella, doit s'épuiser en une vingtaine de
millions d’années, et quelques-unes des étoiles les plus brillantes (Rigel
par exemple) ne peuvent pas durer plus d'un million d’années ou deux.
Ainsi, les étoiles les plus brillantes sont forcément jeunes. De nouvelles
étoiles sont peut-étre en train de se former dans des régions de I'espace
ou la poussiére est assez dense pour fournir la matiére premiére.

En fait, en 1955, 'astronome américain George Herbig a détecté dans
la poussiére de la Nébuleuse d'Orion deux étoiles qui n’apparaissaient pas
sur des photos de la méme région prises quelques années plus tot; ces
étoiles sont peut-étre vraiment nées dans l'intervalle.

En 1965, on a repéré des centaines d’étoiles de température si faible
qu’elles ne brillaient pas tout a fait. On les a détectées grace a leur émission
infrarouge, et on les appelle géantes infrarouges, parce qu'elles sont formées
de grandes quantités de matiére raréfiée. Vraisemblablement, ce sont des
masses de poussiéres et de gaz en train de se rassembler, et qui deviennent
de plus en plus chaudes. Elles finiront par devenir assez chaudes pour
émettre de la lumiére visible.

Les progres suivants dans l'‘étude de I'évolution des étoiles sont venus
de l'analyse des étoiles des amas globulaires. Dans un amas, les étoiles
sont toutes & peu prés a la méme distance de nous, et par conséquent leur
magnitude apparente est proportionnelle a leur magnitude absolue
(comme c’est le cas pour les céphéides des Nuages de Magellan). Par
conséquent, les magnitudes étant connues, on peut tracer un diagramme H-
R de ces étoiles. On constate que les étoiles les moins chaudes (qui briilent



L'UNIVERS 53

leur oxygéne lentement) se trouvent sur la séquence principale, mais que
les plus chaudes ont tendance a s’en écarter. En raison de leur
consommation rapide, et de leur vieillissement précoce, elles suivent une
courbe montrant les stades successifs de leur évolution, d’abord vers les
géantes rouges, puis vers la séquence principale a nouveau, a travers cette
séquence, et enfin vers les naines blanches.

A partir de ces constatations et de considérations théoriques sur les
combinaisons des particules subatomiques dans certaines conditions de
température et de pression, Fred Hoyle a pu décrire en détail 1’'évolution
d'une étoile. Selon lui, dans sa jeunesse, 1'étoile varie peu en taille ou en
température. C'est dans cette situation que se trouve — et continuera encore
longtemps a se trouver — notre Soleil. Dans sa région centrale extrémement
chaude, l'étoile transforme son hydrogéne en hélium, et I'hélium
s’accumule en son centre. Quand ce noyau d’hélium atteint une certaine
taille, I'étoile se met a changer de facon spectaculaire en taille et en
température. Elle se dilate énormément, et sa température de surface
diminue. Autrement dit, elle se déplace vers les géantes rouges en quittant
la séquence principale. Plus 1’étoile est massive, plus cela se produit t6t
dans sa vie. Dans les amas globulaires, les étoiles les plus massives ont
déja parcouru des distances variables le long de cette route.

En dépit de sa température plus basse, la géante émet davantage de
chaleur, & cause de 'augmentation de sa surface. Dans un lointain avenir,
quand le Soleil quittera la séquence principale, et peut-étre un peu avant,
il sera devenu chaud au point que toute vie sera impossible sur la Terre.
Cependant, cela ne se produira pas avant des milliards d’années.

Mais quel est précisément le changement dans le noyau d’hélium qui
déclenche l'expansion de l'étoile en géante rouge ? Hoyle a suggéré que
le noyau d’hélium lui-méme se contractait, et par conséquent s’échauffait
jusqu'a la température a laquelle les noyaux des atomes dhélium
fusionnent pour former du carbone, avec production d'une énergie
supplémentaire. En 1959, le physicien américain David Elmer Alburger
a montré en laboratoire que cette réaction était effectivement possible.
C’est une réaction trés rare et trés peu probable, mais il y a tellement
d’atomes d’hélium dans une géante rouge qu'un nombre suffisant de ces
fusions peut se produire, libérant 1'énergie nécessaire.

Hoyle va plus loin. Le jeune noyau central de carbone s’échauffe encore
davantage, et des atomes encore plus compliqués, comme ceux de
I'oxygéne et du néon, commencent a se former. Pendant ce temps, 1'étoile
redevient plus petite et plus chaude, et revient vers la séquence principale.
A ce stade, I'étoile a commencé a se structurer en couches successives,
comme un oignon. Elle a un noyau d’oxygéne et de néon, puis une couche
de carbone, puis une couche d’hélium, et le tout est enveloppé dans une
peau d’hydrogéne qui n’est pas encore converti en autre chose.

Maintenant, aprés sa longue vie de consommatrice d’hydrogene, 1'étoile
arrive dans une période d’évolution rapide, une dégringolade a travers les
combustibles qui lui restent. Sa vie ne peut plus étre longue, car I'énergie
produite par la fusion de I'hélium, et celles qui suivent, est faible par rapport
a celle que fournit la fusion de I'hydrogéne, environ vingt fois plus faible. En
un temps relativement court, I'énergie vient 4 manquer, empéchant I'étoile
de se contracter sousl'effet de son propre champ gravitationnel, et la contrac-
tion s’accélére. Non seulement l’étoile retrouve la taille d'une étoile normale,
mais elle continue a se contracter, jusqu’a devenir une naine blanche.



54 LES SCIENCES PHYSIQUES

Pendant la contraction, il peut arriver que les couches extérieures de
Y'étoile soient abandonnées, ou méme expulsées dans I'espace a cause de
la chaleur engendrée par la contraction. La naine blanche se retrouve ainsi
entourée d'une « coquille » de gaz en expansion, visible dans nos télescopes
sur ses bords, 1a ot la quantité de gaz suivant la direction de visée est
la plus grande. Ces naines blanches semblent entourées d'un petit « anneau
de fumée » de gaz. On appelle ces anneaux nébuleuses planétaires, parce
que l'anneau entoure I'étoile comme une orbite planétaire. L'anneau finit
par s'étendre et se diluer jusqu'a disparaitre, et on retrouve alors des naines
blanches comme Sirius B, sans aucune nébulosité.

Les naines blanches se forment ainsi tranquillement, et c’est ce genre
de mort paisible qui attend notre Soleil et les étoiles plus petites que lui.
De plus, les naines blanches, si rien ne vient les déranger, ont devant elles
une vie pratiquement indéfinie — une sorte de rigidité cadavérique
persistante —, durant laquelle elles se refroidissent tout doucement, jusqu’a
ne plus étre assez chaudes pour émettre de la lumiére (cela prend des
milliards d’années) avant de passer des milliards et des milliards d’années
dans la situation de naines noires.

D’autre part, si une naine blanche fait partie d'un systéme binaire,
comme Sirius B ou Procyon B, et si 'autre étoile du systéme appartient
a la séquence principale et se trouve trés prés de son compagnon, il peut
y avoir des moments passionnants. A mesure que l'étoile de séquence
principale se dilate, dans son évolution normale, une partie de la matiere
qui la constitue peut étre attirée par le champ de gravitation intense de
la naine, et s’installer en orbite autour d'elle. De temps en temps, une
partie de cette matiére atteint la surface de la naine, ou le champ
gravitationnel la comprime jusqu’a la fusion nucléaire. Si le morceau de
matiére qui est tombé sur la naine est assez gros, I'émission d’énergie peut
étre assez importante pour étre visible de la Terre, et les astronomes
détectent une nova... Naturellement, ceci peut se produire plusieurs fois
de suite, et de fait on a enregistré des novae a répétition ou novae récurrentes.

Mais ce ne sont toujours pas des supernovae. Celles-ci, d'o1 viennent-
elles ? Pour répondre a cette question, il faut nous tourner vers des étoiles
nettement plus massives que notre Soleil. Elle sont relativement rares (dans
toutes les catégories d’objets astronomiques, les gros sont plus rares que
les petits). On estime qu'une étoile sur trente est plus massive que le Soleil.
Mais méme dans ce cas, il peut y avoir sept milliards d’étoiles de ce genre
dans notre galaxie.

Dans les étoiles massives, le noyau est soumis & un champ gravi-
tationnel plus grand que dans les étoiles ordinaires, et il est plus
comprimé. Par conséquent il est plus chaud, et les réactions de fusion
peuvent continuer au-dela de la limite oxygéne-néon des étoiles plus
petites. Le néon peut donner du magnésium, qui donne du silicium, et
finalement du fer. A un 4ge avancé, l'étoile peut comporter plus d'une
demi-douzaine de couches concentriques, dans chacune desquelles un
combustible différent est consommé. La température au centre, a ce
moment-1a, peut avoir atteint trois ou quatre milliards de degrés. Une fois
que l'étoile a commencé a former du fer, elle se trouve dans une impasse,
parce que les atomes de fer représentent un point de stabilit¢ maximum
et d’énergie minimum. Pour transformer les atomes de fer en atomes plus
compliqués, ou en atomes plus simples, il faut de toute facon apporter
de l'énergie.
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De plus, & mesure que la température centrale augmente, la pression
de radiation augmente elle aussi, et comme la quatriéme puissance de la
température. Quand la température double, la pression de radiation est
multipliée par seize, et son équilibre avec la gravitation devient de plus
en plus délicat. Finalement, la température centrale peut devenir si élevée,
d’aprés Hoyle, que les atomes de fer sont décomposés en hélium. Mais
comme nous venons de le voir, il faut pour cela leur fournir de I'énergie ;
la seule source possible est le champ gravitationnel de 1’étoile. Quand
celle-ci se ratatine, I'énergie gagnée peut convertir le fer en hélium. Mais
I'énergie nécessaire est si grande que l'étoile doit se ratatiner prodigieuse-
ment, et atteindre une fraction minime de son volume initial ; selon Hoyle,
cela doit se produire en une seconde environ.

Quand une étoile commence ainsi a se ratatiner, son noyau de fer est
encore entouré d'un manteau volumineux d’atomes qui n’ont pas encore
atteint la stabilité maximale. Quand les régions extérieures s'effondrent,
et que leur température s'éléve, ces substances qui sont encore combinables
s‘enflamment d'un seul coup. Le résultat est une explosion qui projette
les matériaux externes loin du corps de l'étoile. Cette explosion est une
supernova. C’est une explosion de ce type qui a créé la Nébuleuse
du Crabe.

La matiere projetée dans l'espace lors des supernovae a une importance
énorme dans l'évolution de 'Univers. Au moment du big bang, il ne s’est
formé que de I'hydrogeéne et de I'hélium. C’est dans le noyau des étoiles
que se forment des atomes plus complexes — jusqu’aux atomes de fer. Sans
les supernovae, ces atomes complexes resteraient dans les noyaux des
étoiles, et finalement dans les naines blanches. Seule une quantité
négligeable parviendrait, sous la forme des halos des nébuleuses
planétaires, a se frayer un chemin vers l'espace.

Au cours des explosions qui donnent des supernovae, de la matiére
provenant des couches internes des étoiles est violemment projetée dans
I'espace. L'énergie énorme dégagée par l'explosion permettrait méme la
formation d’atomes encore plus complexes que ceux du fer.

La matiére projetée dans l'espace s'ajoute aux nuages de gaz et de
poussiéres qui existent déja, et sert de matiére premiére pour fabriquer
des étoiles de seconde génération, riches en fer et en métaux en général. Notre
propre Soleil fait probablement partie de ces étoiles de seconde génération,
beaucoup plus jeune que les vieilles étoiles des amas globulaires qui sont
sans poussieéres. Ces étoiles de premiére génération sont pauvres en métaux
et riches en hydrogéne. La Terre, formée des mémes débris que le Soleil,
est extraordinairement riche en fer, un fer qui a peut-étre existé au centre
d'une étoile qui aurait explosé il y a des milliards et des milliards
d’années...

Mais qu'arrive-t-il a la partie contractée des étoiles qui explosent en
donnant des supernovae ? Forment-elles des naines blanches ? Etant plus
grosses et plus massives que les étoiles ordinaires, forment-elles simplement
des naines blanches plus grosses et plus massives ?

La premi¢re indication du contraire — nous ne pouvons pas nous attendre
a des naines blanches de plus en plus massives — est venue en 1939 :
I'astronome indien Subrahmanyan Chandrasekhar, travaillant a I'observa-
toire Yerkes pres de Williams Bay dans le Wisconsin, a calculé quune
étoile ayant plus de 1,4 fois la masse de notre Soleil (ce que I'on appelle
depuis la limite de Chandrasekhar) ne peut pas devenir une naine blanche
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par le processus « normal » décrit par Fred Hoyle. De fait, toutes les naines
blanches observées jusqu’ici ont bien une masse inférieure a la limite de
Chandrasekhar.

La raison de l'existence de cette limite est que les naines blanches ne
peuvent pas se contracter davantage, a cause de la répulsion mutuelle des
électrons (particules subatomiques dont nous parlerons au chapitre 7)
contenus dans leurs atomes. Avec des étoiles plus massives, la gravitation
est plus intense, et pour une masse 1,4 fois plus grande que celle du Soleil,
la répulsion des électrons ne suffit plus, et la naine blanche s'effondre sur
elle-méme, pour former une étoile encore plus petite et encore plus dense,
ot les particules subatomiques sont pratiquement en contact. Pour détecter
ces cas extrémes, il a fallu de nouvelles méthodes d’exploration de
I'Univers, utilisant des radiations différentes de la lumiére visible.

Les fenétres ouvertes sur I'Univers

Les armes principales dans la conquéte du savoir sont la faculté de
comprendre, et la curiosité insatiable qui la pousse toujours plus loin. Les
ressources de I'esprit humain ont permis I'invention continuelle d'instru-
ments qui ouvrent des horizons inaccessibles a nos seuls organes sensoriels.

LUNETTES ET TELESCOPES

L'exemple le plus connu est celui du « bond en avant » des connaissances
a la suite de l'invention de la lunette en 1609. Lunettes et télescopes, avant
tout, sont des « yeux géants » La pupille de I'ceil n'a que quelques
millimeétres de diameétre, tandis que le télescope du mont Palomar a cinq
metres de diameétre, ¢’est-a-dire une surface un million de fois plus grande
environ : une étoile y apparait un million de fois plus brillante qu'a I'ceil
nu. Ce télescope, entré en service en 1948, est le plus grand utilisé
actuellement aux Etats-Unis, mais en 1976, 'Union Soviétique a mis au
point un télescope de six meétres de diamétre, installé dans le Caucase.

C’est probablement la taille maximale plausible pour ce genre de
télescope, et a vrai dire le miroir de six métres n’est pas parfait. Mais il
y a d’autres moyens d’améliorer les télescopes qu’avec des tailles de plus
en plus grandes. Dans les années cinquante, Merle A. Ture a mis au point
un tube électronique capable d’amplifier la lumiére regue par un télescope,
multipliant sa puissance par trois. Des groupes de télescopes relativement
petits, travaillant & l'unisson, donnent des images équivalentes a celles
d’un télescope plus gros. Aussi bien aux Etats-Unis qu’en Union Soviétique,
des systémes de ce type sont en cours de réalisation, qui dépasseront de
loin les télescopes géants de cing et six métres de diamétre. D’autre part,
un gros télescope placé sur orbite autour de la Terre pourrait balayer le
ciel sans étre géné par I'atmosphére, et donnerait de meilleurs résultats
que n’importe quel télescope terrestre. La aussi, la réalisation en est au
stade des plans.

Mais grossissement et gain de luminosité ne sont pas les seuls apports
du télescope a I'humanité. Le premier pas sur le chemin qui devait faire
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du télescope plus qu'un entonnoir a lumiére fut fait en 1666, quand
Newton découvrit que la lumiére pouvait étre décomposée en donnant
un spectre de couleurs. En faisant passer un rayon de soleil a travers un
prisme triangulaire de verre, il s'apercut que le pinceau lumineux s’étalait
pour donner une bande irisée, ou les couleurs passaient progressivement
du rouge au violet, a travers le jaune, le vert et le bleu (figure 2.6). (Le
phénomeéne était bien siir connu depuis longtemps sous la forme de
I'arc-en-ciel, produit par le passage des rayons du soleil a travers des
gouttelettes qui agissent comme de petits prismes.)

Lumiére
blanche

Rouge
Orange
Jaune
Vert
Bleu
Violet

Figure 2.6. Expérience de Newton décomposant la lumiére blanche.

Newton avait ainsi démontré que la lumiére du Soleil, la lumiére blanche,
était un mélange de radiations particulieéres (identifiées depuis comme
ayant des longueurs d’'onde différentes) qui produisent sur I'ceil I'effet de
couleurs différentes. Le prisme sépare les couleurs, parce qu’en passant
de l'air au verre et du verre a l'air, la lumiére change de direction (se
réfracte), et 'angle de réfraction dépend de la longueur d’onde - plus celle-ci
est courte, plus la réfraction est importante. Les radiations violettes de
courte longueur d’onde sont les plus réfractées, tandis que les rouges, qui
correspondent aux plus grandes longueurs d’onde visibles, sont les moins
réfractées.

Ce phénomeéne explique, entre autres choses, un défaut important des
premiéres lunettes : les images qu’elles donnaient étaient entourées
d’anneaux colorés qui en diminuaient la netteté. C'était un effet de la
réfraction a travers le verre des lentilles.

Persuadé que c’était 1a un défaut inévitable des lunettes, Newton imagina
de fabriquer un engin équivalent, mais sans lentille, ot la lumiére serait
concentrée par un miroir parabolique. Les radiations de toutes les
longueurs d'onde se réfléchissant de la méme facon, on évitait de
décomposer la lumiére et de former des anneaux irisés. On échappait ainsi
A ce défaut, nommé aberration chromatique.

En 1757, l'opticien anglais John Dollond imagina de fabriquer des
lentilles de deux verres différents, de maniére qu’elles donnent des
irisations en sens inverse, susceptibles de se compenser. Il parvint ainsi
a fabriquer des lentilles ackromatiques (c’est-a-dire sans aberration chromati-
que). Grice a cette invention, la lunette redevint populaire. La plus grande,
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dont I'objectif a un diamétre d'un meétre, est a l'observatoire Yerkes, et
sa construction date de 1897. On n’en a pas construit de plus grande depuis,
et il est peu probable qu’on le fasse jamais, car des lentilles encore plus
grandes absorberaient davantage de lumiére que l'augmentation de leur
diameétre ne permettrait d’en gagner. Les grands instruments actuels sont
tous des télescopes : la surface de leurs miroirs absorbe trés peu de lumiére.

LE SPECTROSCOPE

En 1814, un opticien allemand, Joseph von Fraunhofer, imagina un
perfectionnement du dispositif de Newton. Il fit passer le pinceau de
lumiére solaire par une fente étroite avant de I'envoyer sur le prisme. Le
spectre obtenu était en réalité une série d'images de la fente données par
les lumiéres de toutes les longueurs d’'onde présentes dans la lumiére
solaire. Ces images étaient si nombreuses qu’elles se succédaient sans
interruption et formaient un spectre continu, mais grace a la perfection
de son dispositif et a la finesse des images, Fraunhofer s'apercut qu’il en
manquait quelques-unes. Les raies noires dans le spectre correspondaient
4 des longueurs d’'onde absentes dans le mélange solaire.

Fraunhofer nota l'emplacement des raies noires qu’il détectait, et en
enregistra plus de sept cents. On les appelle depuis les raies de Fraunhofer.
En 1842, les raies du spectre solaire furent photographiées pour la premiére
fois par le physicien francais Alexandre Edmond Becquerel. Ces
photographies facilitaient considérablement I'étude. Avec les instruments
modernes, on a détecté plus de trente mille raies dans le spectre solaire,
et on a mesuré leurs longueurs d'onde.

En 1850, un certain nombre de savants commencérent a se dire que
ces raies étaient peut-étre caractéristiques des différents éléments présents
dans le Soleil. Les raies noires représenteraient I'absorption des radiations
correspondantes par certains éléments. Vers 1859, les chimistes allemands
Robert Wilhelm Bunsen et Gustav Robert Kirchhoff mirent au point une
maniére d’identifier ainsi les éléments. IIs chauffaient une substance
jusqu’'a l'incandescence, dispersaient en spectre la lumiére émise, mesu-
raient la position des raies (qui dans ce cas étaient des raies lumineuses
sur fond sombre), et faisaient correspondre chaque raie a un élément
donné. Leur spectroscope devait rapidement permettre de découvrir de
nouveaux éléments, donnant des raies absentes de tous les spectres des
éléments connus. En un ou deux ans, Bunsen et Kirchhoff avaient ainsi
découvert le césium et le rubidium.

En pointant le spectroscope vers le Soleil et les étoiles, on recueillit
rapidement une masse étonnante de résultats chimiques et autres. En 1862,
I'astronome suédois Anders Jonas Angstrom identifia les raies caractéristi-
ques de I'hydrogéne dans un spectre solaire.

On peut aussi détecter de I'hydrogéne dans les autres étoiles, bien que
les spectres des étoiles soient trés différents les uns des autres, a cause,
en particulier, des différences de composition chimique des étoiles. En fait,
on peut classer les étoiles d’aprés la nature générale de leur systéme de
raies spectrales. D’abord ébauchée en 1867 & partir de quatre mille spectres
par Yastronome italien Pietro Angelo Secchi, cette classification devait étre
affinée vers.1890 par l'astronome américain Edward Charles Pickering,
qui disposait de dizaines de milliers de spectres et de l'assistance minutieuse
d’Annie J. Cannon et Antonia C. Maury.
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A Tl'origine, la classification se faisait par lettres majuscules rangées dans
Fordre alphabétique, mais a mesure que 'on en apprenait davantage sur
les étoiles, il devint nécessaire de modifier cela pour que l'ordre devienne
logique. Si on range les étoiles par températures décroissantes, on trouve
successivement les classes O, B, A, F, G, K, M, R, N et S. Chaque classe
peut de plus étre subdivisée au moyen de nombres de 1 a4 10. Le Soleil,
étoile de température moyenne, appartient a la classe G-O, tandis que
I'étoile Alpha du Centaure est une G-2. Procyon, un peu plus chaude, est
F-5, et Sirius, considérablement plus chaude, est A-O.

De méme que le spectroscope permettait de déceler sur Terre de
nouveaux éléments, il permettait d'en déceler dans le ciel. En 1868,
I'astronome francais Pierre Jules César Janssen, ayant observé en Inde une
éclipse totale de Soleil, rapporta avoir remarqué une raie spectrale qui ne
correspondait a aucun élément connu. L'astronome anglais Sir Norman
Lockyer, sQr que cette raie indiquait la présence d'un nouvel élément, le
baptisa Aélium, du mot grec désignant le Soleil. C'est seulement trente ans
plus tard que l'on devait découvrir de I'hélium sur la Terre.

Finalement, le spectroscope est devenu l'instrument de mesure de la
vitesse radiale des étoiles, comme nous l'avons vu au début de ce chapitre,
et le moyen d’étude de nombreux phénoménes - les propriétés
magnétiques d'une étoile, sa température, la présence éventuelle dun
compagnon, etc.

De plus, les raies spectrales formaient une véritable encyclopédie de
connaissances sur la structure atomique, mais on ne put s’en servir
vraiment qu'a partir de 1890, aprés la découverte des particules
subatomiques constituant l'atome. Par exemple, en 1885, le physicien
allemand Johann Jakob Balmer montra que ’hydrogéne produit toute une
série de raies, espacées réguliérement suivant une formule simple. Une
génération plus tard, ce résultat devait permettre des déductions
importantes sur la structure de l'atome d’hydrogéne (voir chapitre 8).

Lockyer lui-méme montra que les raies spectrales produites par un
élément donné se modifiaient a des températures élevées. Ceci révélait
un changement dans les atomes. Encore une fois, on n’en profita
pleinement que plus tard, aprés la découverte des particules encore plus
petites qui forment I'atome, et dont certaines peuvent étre chassées a haute
température, ce qui change la structure de I'atome et les raies qu’il produit.
(On a pris quelquefois ces raies modifiées pour des raies nouvelles, révélant
la présence d’éléments nouveaux. Hélas, le seul que 'on ait découvert pour
de bon dans le ciel est I'hélium.)

LA PHOTOGRAPHIE

Inventée en 1830 par l'artiste francais Louis Jacques Mandé Daguerre,
sous la forme des premiers daguerréotypes, 1a photographie ne devait pas
tarder a se révéler un outil trés précieux pour l'astronomie. Entre 1840
et 1850, plusieurs astronomes américains photographiérent la Lune, et
l'une de ces photographies, due a l'astronome américain George Phillips
Bond, fit sensation a la Grande Exposition de 1851 a Londres. On
photographiait aussi le Soleil. En 1860, Secchi fit la premiére photographie
d’'une éclipse totale de Soleil. En 1870, et grace aux photographies
d’éclipses, il n'y avait plus de doute : la couronne et les protubérances
appartenaient au Soleil, et pas & la Lune.
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Pendant ce temps, et dés 1850, les astronomes photographiaient aussi
les étoiles lointaines. En 1887, I'astronome écossais David Gill fit de la
photographie stellaire une pratique courante. On pouvait déja prévoir que
la photographie deviendrait plus importante que l'observation directe dans
I'exploration de 1'Univers.

Peu a peu, la technique de la photographie par télescope s'améliorait.
Le principal inconvénient était la petitesse du champ couvert par un
télescope, dés que celui-ci dépasse une certaine taille. Si on essaie
d’augmenter le champ, les bords de l'image se déforment. En 1930,
l'opticien allemand d’origine russe Bernard Schmidt a inventé une lentille
correctrice permettant d’éviter la distorsion au bord du champ. Avec un
télescope équipé d'une telle lentille, on peut photographier & chaque fois
un grand secteur du ciel, et y rechercher des objets intéressants, que l'on
peut ensuite étudier de fagon approfondie avec un télescope ordinaire.
Puisque ces télescopes servent pratiquement toujours a faire des photos,
on les appelle chambres de Schmidl.

La plus grande de ces chambres est un instrument de diametre
1,35 métre, mis en service en 1960 i Tautenberg, en Allemagne de 1'Est.
Ensuite vient l'instrument d'1,20 métre utilisé & Palomar en liaison avec
le télescope de cinq metres. Le troisitme, dun metre de diametre, a été
installé en 1961 dans un observatoire d’Arménie soviétique.

Vers 1800, William Herschel (I'astronome qui a deviné le premier la
forme de notre galaxie) a réalisé une expérience trés simple et tres
intéressante. Il a déplacé un thermomeétre dans le spectre solaire obtenu
avec un prisme, et constaté que le mercure s'élevait, méme au-dela du
rouge ! De toute évidence, il y avait des radiations invisibles, de longueur
d’onde plus grande que celle du rouge. On leur donna le nom d'infrarouges,
et nous savons maintenant qu'elles représentent 60 % du rayonnement
solaire.

En 1801, le physicien allemand Johann Wilhelm Ritter explorait l'autre
extrémité du spectre. Il s’apercut que le nitrate d’argent, qui se décompose
en donnant de Iargent métallique et en noircissant quand on I'expose a
une lumiére bleue ou violette, se décomposait encore plus vite si on le
placait au-dela du violet du spectre! C'est ainsi que Ritter découvrit la
« lumiére » que Yon appelle ultraviolet. A eux deux, Herschel et Ritter
avaient élargi I'éventail de radiations connu depuis plus d'un siécle, et
pénétré de nouveaux domaines de radiations.

Ces nouveaux domaines promettent une belle moisson d'informations.
La partie ultraviolette du spectre, invisible pour nos yeux, se révéle avec
une grande finesse a la photographie. En fait, avec un prisme de quartz
(le quartz laisse passer l'ultraviolet, alors que le verre en absorbe la plus
grande partie), on peut enregistrer un spectre ultraviolet trés complexe,
comme l'a fait pour la premiére fois en 1852 le physicien anglais George
Gabriel Stokes. Malheureusement, I'atmosphére ne transmet que l'uitra-
violet proche — celui dont la longueur d'onde est presque aussi grande que
celle de la lumiére violette. L'ultraviolet lointain, de longueur d'onde trés
courte, est absorbé dans la haute atmosphére.

LA RADIOASTRONOMIE

En 1860, le physicien écossais James Clerk Maxwell élabora une théorie
prédisant une famille de radiations associées a des phénomeénes électriques
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et magnétiques (radiations électromagnétiques), famille dont la lumiére visible
ne constituait qu'une petite partie. La premiére confirmation expérimen-
tale de cette prédiction n’est venue qu'un quart de siécle plus tard, sept
ans apres la mort prématurée de Maxwell des suites d'un cancer. En 1887,
le physicien allemand Heinrich Rudolf Hertz, tirant un courant alternatif
d’une bobine a induction, produisit et détecta une onde de longueur d’onde
considérablement plus grande que celle de l'infrarouge ordinaire. On
donna a ces ondes le nom de radio.

Les longueurs d’onde de la lumiére visible peuvent se mesurer en microns
(millioniémes de metre). Elles vont de 0,39 micron (violet extréme) a
0,78 micron (rouge extréme). Ensuite vient le proche infrarouge (0,78 a
3 microns), l'infrarouge moyen (3 a 30 microns) et l'infrarouge lointain (30
a 1 000 microns). C'est ici que commencent les ondes radio : les micro-ondes
vont de 1000 a 160 000 microns, et les grandes ondes atteignent des
kilometres.

On peut aussi caractériser les radiations par leur fréquence, a savoir le
nombre d’oscillations par seconde. La valeur obtenue est si grande pour
la lumiére visible et l'infrarouge qu’on utilise rarement la fréquence dans
ces cas. Mais pour les ondes radio, la fréquence est moins grande et devient
plus maniable. Mille oscillations par seconde donnent une fréquence d'un
kilocycle, et un million d’oscillations par seconde un mégacycle. La région
des micro-ondes va de 300 000 mégacycles a 1 000 mégacycles. Les ondes
radio utilisées par les émetteurs normaux sont beaucoup plus longues, et
leur fréquence est de 'ordre du kilocycle.

Moins de dix ans aprés la découverte de Hertz, 'autre bout du spectre
se prolongeait d'une maniére analogue. En 1895, le physicien allemand
Wilhelm Konrad Roentgen découvrit accidentellement une radiation
mystérieuse, a laquelle il donna le nom de rayons X, dont la longueur
d’onde était plus courte que celle de l'ultraviolet. Plus tard, Rutherford
mit en évidence des radiations de longueur d’onde encore plus faible,
associées -a la radioactivité, les rayons gamma.

La moitié du spectre correspondant aux courtes longueurs d'onde est
maintenant subdivisée de la maniére suivante : les longueurs d'onde de
0,39 a 0,17 micron correspondent a l'ultraviolet proche, celles de 0,17 a
0,01 micron a l'ultraviolet lointain, celles de 0,01 & 0,000 01 micron aux
rayons X, et plus bas (jusqu'au milliardieme de micron) elles correspondent
aux rayons gamma.

Ainsi le spectre original de Newton s’étendait considérablement. Si nous
appelons « octave » chaque doublement de la fréquence, comme on le
fait pour le son, le spectre électromagnétique accessible a 1'étude couvre
presque soixante octaves. La lumiére visible occupe une octave vers le
milieu du spectre.

Bien entendu, ce spectre plus étendu enrichit notre vision des étoiles.
Nous savons par exemple que la Iumiére solaire est riche en ultraviolet
et en infrarouge. Notre atmospheére coupe la plus grande partie de ces
radiations, mais en 1931, d'une facon tout a fait accidentelle, on découvrit
une « fenétre radio » sur I'Univers.

Karl Jansky, jeune ingénieur radio aux Laboratoires Bell, étudiait le bruit
de fond qui accompagne toujours les transmissions radio. Il décela un bruit
tres faible et continu, qui ne pouvait venir d’aucune des sources connues.
Il finit par décider que ce bruit était causé par des ondes radio venues
de l'espace.
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Tout d’abord, ce signal paraissait maximal dans la direction du Soleil.
Mais de jour en jour, la direction du maximum et celle du Soleil s'écartaient
I'une de l'autre. En 1933, Jansky put conclure que ces ondes venaient de
la Voie lactée, et surtout de la région du Sagittaire, dans la direction du
centre de la Galaxie.

C’est ainsi qu'est née la radioastronomie. Les astronomes ne s’y sont pas
intéressés tout de suite, parce qu’elle avait plusieurs inconvénients sérieux.
Elle ne donnait pas d’images nettes, seulement des pics sur une courbe,
qui n’étaient pas faciles & interpréter. Et surtout, les ondes radio sont
beaucoup trop longues pour permettre de distinguer une source aussi petite
qu'une étoile. Les signaux radio avaient des longueurs d’onde des millions
de fois plus grandes que celle de la lumiére, et un récepteur ordinaire ne
pouvait indiquer que la direction approximative des ondes. Un radiotéle-
scope devrait avoir une antenne de réception un million de fois plus grande
(en diamétre) que le miroir d'un télescope optique pour donner du ciel
une image suffisamment précise. Une antenne équivalente au télescope
de cing métres devrait avoir cinq mille kilometres de diamétre, ce qui
est manifestement impossible.

Ces difficultés masquérent l'importance de la nouvelle découverte, mais
un jeune radio amateur nommé Grote Reber s’y consacra, par pure
curiosité. Il dépensa beaucoup d’'argent, et passa toute l'année 1937 a
construire dans sa cour un radiotélescope muni d'une antenne d'une
dizaine de meétres de diameétre. II commenca ses observations en 1938,
et découvrit un certain nombre de sources radio, en plus de celle du
Sagittaire — une dans la constellation du Cygne, par exemple, et une autre
dans Cassiopée. (On leur donna d'abord le nom d'étoiles radio, qu'elles
fussent ou non des étoiles, mais on préfére maintenant les appeler sources
radio.)

Pendant la Deuxiéme Guerre mondiale, les Anglais, qui mettaient au
point le radar, s'apercurent que le Soleil les génait en émettant des
micro-ondes. Ceci éveilla l'intérét pour la radioastronomie, et apres la
guerre les Anglais continuérent a étudier les émissions radio du Soleil.
En 1950, ils avaient établi une corrélation entre ces signaux radio et les
taches solaires. (Si Jansky avait détecté les émissions galactiques avant
celles du Soleil, c’est parce quil avait fait ses expériences pendant une
période d’activité solaire minimale.)

De plus, puisque la technique radar utilisait les mémes longueurs d’onde
que la radioastronomie, les astronomes disposaient a la fin de la guerre
d’instruments adaptés a la manipulation des micro-ondes, qui n’existaient
pas quelques années plus t6t. On les améliora rapidement, et l'intérét
suscité par la radioastronomie fit un grand bond en avant.

Les Anglais jouérent le role de pionniers en construisant de grands
radiotélescopes pour rendre la réception plus fine et distinguer des sources
plus petites. C'est & Jodrell Bank, en Angleterre, que fut construite sous
la direction de Sir Bernard Lovell une antenne de quatre-vingts métres
de diamétre, la premiére qui soit vraiment grande.

On a trouvé depuis des moyens d’affiner la réception sans devoir
construire des antennes monstrueuses. On peut placer loin de l'autre deux
télescopes de taille raisonnable. Si les deux antennes sont réglées avec des
horloges atomiques extrémement précises, et si elles se déplacent a I'unisson
grice a des commandes par ordinateur, I'ensemble des deux donne des
résultats comparables a ceux que I'on obtiendrait avec un seul disque ayant
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pour largeur la distance de séparation. De telles combinaisons d’antennes
s'appellent des antennes d longue base. Les astronomes australiens, disposant
de la place suffisante, ont été les premiers a réaliser de tels radiotélescopes,
et maintenant des antennes travaillant en commun en Australie et en
Californie donnent une base de plus de dix mille kilométres.

Dans ces conditions, les radiotélescopes cessent d’étre des « faiseurs de
flou », ridicules par rapport a l'ceil percant des télescopes optiques. Ils
peuvent en fait fournir plus de détails que les télescopes optiques. Bien
sGir, on ne pourra guére établir sur terre de bases plus longues, mais les
astronomes révent de radiotélescopes dans l'espace, coopérant entre eux
et avec des antennes terrestres pour réaliser des bases encore plus longues.

D’ailleurs, bien avant de progresser jusqu’a leur niveau actuel, les
radiotélescopes permettaient déja des découvertes importantes. En
1947, I'astronome australien John C. Bolton parvint i préciser la position
de la troisiéme source radio du ciel, ce qui permit de l'identifier : il
s’agissait de la Nébuleuse du Crabe. De toutes les sources radio déja repérées
¢a et la dans le ciel, c’était la premiére a étre « accrochée » a un objet
visible. Il semblait peu probable qu'une étoile donne naissance a une
émission aussi intense, puisque les autres ne le faisaient pas. La source
était beaucoup plus vraisemblablement le nuage de gaz en expansion dans
la Nébuleuse.

Cette découverte vint renforcer d’autres indices tendant 4 montrer que
les émissions radio cosmiques viennent surtout de masses de gaz
turbulents. Le gaz turbulent de I'atmosphére externe du Soleil émet des
ondes radio, ce qui rend le Soleil radio beaucoup plus gros que le Soleil
visible. D’autre part, Jupiter, Saturne et Vénus, qui possédent des
atmospheres turbulentes, se sont aussi révélées étre des sources d’émaissions
radio.

Jansky, qui était a l'origine de toutes ces découvertes, est resté
pratiquement inconnu de son vivant (il est mort en 1950 4 44 ans, juste
au moment ou la radioastronomie démarrait pour de bon). Il connait tout
de méme une gloire posthume : I'intensité des émissions radio cosmiques
s‘exprime en janskys.

VOIR AU-DELA DE NOTRE GALAXIE

La radioastronomie a permis de plonger trés loin dans I'espace. Dans
notre galaxie, il y a une puissante source radio, la plus puissante &
I'extérieur du systéme solaire, située dans la constellation de Cassiopée.
Walter Baade et Rudolph Minkowski ont pointé le télescope de cinq métres
de Palomar a I'emplacement indiqué pour cette source par les astronomes
britanniques et y ont trouvé des trainées de gaz turbulent. Ce sont peut-étre
les débris de la supernova de 1572, que Tycho avait observée dans
Cassiopée.

En 1951, on fit une découverte encore plus lointaine. La deuxiéme source
radio (par ordre de puissance) se trouve dans la constellation du Cygne.
Elle avait été signalée en 1944 par Reber. Quand les radiotélescopes ont
commencé a la cerner plus précisément, on s’est apercu que cette source
était en dehors de notre galaxie — la premiére source localisée hors de la
Voie lactée. Puis en 1951, observant cette région du ciel avec le télescope
de Palomar, Baade y trouva une galaxie bizarre. Elle avait deux noyaux,
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et paraissait tordue. Baade soup¢onna aussitot qu'il s’agissait d'une galaxie
double, c’est-a-dire de deux galaxies, jointes par un bord comme deux
cymbales. Il y vit deux galaxies en collision, une possibilité qu'il avait
déja discutée avec ses collégues. Son observation semblant corroborer cette
idée, on accepta pendant quelque temps l'idée de galaxies en collision.
La plupart des galaxies étant regroupées en amas, dans lesquels elles
s'agitent comme des abeilles dans un essaim, de telles collisions ne
semblaient pas invraisemblables.

On a pu localiser a 260 millions d’années-lumiére de nous la source
radio du Cygne, dont les signaux sont cependant plus forts que ceux
de notre « voisine » du Crabe. C'était 13 la premiére indication que
les radiotélescopes seraient capables de voir plus loin que les télescopes
optiques. Méme l'antenne de quatre-vingts meétres de Jodrell Bank, toute
petite par rapport aux réalisations actuelles, dépassait déja la portée du
télescope de Palomar.

Mais, 4 mesure que le nombre de radio sources extragalactiques
augmentait jusqu'a dépasser la centaine, le malaise des astronomes
croissait. Ces sources ne pouvaient pas toutes correspondre a des collisions
de galaxies.

En fait, I'idée méme de collision de galaxies devenait moins plausible.
L’astrophysicien soviétique Victor Amazaspovitch Ambartsumian avanga
en 1955, pour des raisons théoriques, l'idée que les galaxies explosaient
plutoét que de se heurter.

Cette hypothése fut considérablement renforcée par la découverte,
en 1963, que la galaxie M 82, dans la constellation de la Grande Ourse
(une source radio puissante située a dix millions d’années-lumieére
environ) était bien une galaxie en explosion. Le télescope de Palomar,
utilisé a une certaine longueur d’onde, a révélé de grandes éruptions
de matiere (de mille années-lumiére de long) sortant du centre de la galaxie.
A partir de la quantité de matiére expulsée, de la distance qu'elle a
parcourue et de sa vitesse, 'explosion se serait produite il y a un million
et demi d’années.

Il semble maintenant que les noyaux galactiques soient actifs, qu’il
s’y passe des phénomenes turbulents d'une violence extréme, et que
I'Univers en général soit beaucoup plus fantastique encore qu'on ne
pouvait le penser avant 'avénement de la radioastronomie. La profonde
sérénité du ciel, tel qu'il apparait & l'ceil nu, résulte des limitations de
notre vue, qui ne nous montre que les étoiles les plus voisines, et pendant
un temps limité.

Au centre méme de notre galaxie, il y a une petite région, de quelques
années-lumiére tout au plus, qui est une source radio intense.

Par ailleurs, le fait que les galaxies en explosion existent, et que les
noyaux galactiques actifs soient répandus (et peut-étre universels)
n‘empéche pas forcément les collisions de galaxies de se produire. Dans
chaque amas de galaxies, il semble vraisemblable que les grosses galaxies
s'enrichissent aux dépens des petites, et il y a généralement dans I'amas
une galaxie considérablement plus grosse que les autres. Certains indices
inclinent a penser qu'elle a grossi en rencontrant €t en absorbant des
galaxies plus petites. On a photographié une grande galaxie possédant
plusieurs noyaux, dont un seul lui appartenait a l'origine, les autres ayant
autrefois fait partie de galaxies indépendantes. On commence a parler de
galaxies cannibales.
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Les nouveaux objets

En 1960, les astronomes pouvaient penser que les objets physiques de
I'Univers ne leur réservaient plus beaucoup de surprises. Quil reste
beaucoup & découvrir sur le plan théorique, de nouveaux points de vue,
certainement. Mais trois siécles d’observations avec des instruments de
plus en plus perfectionnés ne laissaient pas espérer la découverte de types
nouveaux de galaxies, d'étoiles ou de quoi que ce soit d’autre.

Pour ceux qui pensaient ainsi, le choc a di étre rude. Tout a commencé
par les recherches menées au sujet de certaines sources radio qui
semblaient un peu hors de l'ordinaire, sans plus.

LES QUASARS

Les premiéres sources radio lointaines semblaient étre rattachées a des
nuages étendus de gaz turbulent : la Nébuleuse du Crabe, des galaxies
lointaines, etc. Mais quelques sources semblaient anormalement petites.
A mesure que les radiotélescopes se perfectionnaient et donnaient des
images plus fines, on commengait & envisager la possibilité que ces sources
soient des étoiles.

Parmi ces sources compactes, quelques-unes étaient répertoriées dans
le troisiéme catalogue de Cambridge, réalisé par I'astronome anglais Martin
Ryle et ses collaborateurs, sous les numéros 3C48, 3C147, 3C196, 3C273
et 3C286 (3C pour « troisiéme » et « Cambridge »).

En 1960, I'astronome américain Allen Sandage se mit & passer au peigne
fin, avec le télescope de cinq métres, les régions contenant ces sources,
et dans chaque cas il trouva une étoile qui semblait effectivement étre
la source radio. La premiére correspondait a 3C48. Quant a 3C273, le plus
brillant de ces objets, sa position précise put étre déterminée par Cyril
Hazard en Australie, qui enregistra son « extinction radio » quand la Lune
passa devant lui. )

Les étoiles correspondantes avaient été enregistrées sur les atlas célestes
établis auparavant, et on n’y avait vu que des membres faibles de notre
galaxie. Mais des photographies minutieuses, résultant de leur émission
radio inhabituelle, révélérent bient6t que les choses n’étaient pas si simples.
On détecta de faibles nébulosités autour de certains de ces objets, et méme
un jet de matiére sortant de 3C273. En fait, 3C273 comportait deux sources
radio, I'une liée a I'étoile et 'autre a ce jet de matiére. D'autre part, une
étude soigneuse révéla que ces étoiles étaient anormalement riches en
ultraviolet.

On se mit donc A penser que ces sources radio compactes, bien que
ressemblant & des étoiles, pouvaient ne pas étre des étoiles ordinaires. On
les baptisa sources radio quasi stellaires (« quasi-stellar radio sources » en
anglais), nom abrégé dés 1964 en quasars par le physicien américain
d'origine chinoise Hong Yee Chiu. Malgré sa sonorité dure, le terme de
« quasar » est maintenant bien établi dans le vocabulaire astronomique.

De toute évidence, les quasars étaient assez intéressants pour mériter
qu'on mobilise & leur sujet tout l'arsenal des techniques astronomiques,
y compris la spectroscopie. Pour obtenir leurs spectres, il fallut la
collaboration de nombreux astronomes, en particulier Allen Sandage, Jesse
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L. Greenstein et Maarten Schmidt. Quand ils obtinrent les spectres, en
1960, ils se trouvérent devant des raies bizarres, qu’ils ne parvenaient pas
4 identifier. De plus, les raies du spectre d'un quasar donné n’avaient rien
de commun avec celles d'un autre.

En 1963, Schmidt revint au spectre de 3C273, qui, étant le plus brillant
des quasars, donnait le spectre le plus net. Il y repéra six raies, dont quatre
étaient espacées de telle maniére qu’elles ressemblaient a une série de raies
de l'hydrogéne, mais anormalement situées dans le spectre. Et si ce
déplacement était dt & un décalage vers le rouge ? Si c’était le cas, il
s'agissait d’'un décalage énorme, indiquant une vitesse d’éloignement de
plus de 40 000 km/s. Ceci semblait incroyable, et pourtant, on pouvait
ainsi identifier les deux autres raies : l'une produite par l'oxygene privé
de deux électrons, l'autre par le magnésium privé de deux électrons.

Schmidt et Greenstein se tournérent alors vers les spectres des autres
quasars, et constatérent que la encore on pouvait identifier les raies, a
condition d’admettre d’énormes décalages vers le rouge.

Ces décalages pouvaient résulter de l'expansion de I'Univers. Mais en
appliquant la loi de Hubble au calcul des distances, il se révélait que les
quasars ne pouvaient pas du tout appartenir a notre galaxie. C'était au
contraire les objets les plus lointains de 1'Univers, situés 4 des milliards
d’années-lumiére.

A la fin des années soixante, des recherches systématiques avaient
identifié cent cinquante quasars, et on avait pu étudier les spectres de cent
dix d’entre eux. Chacun d’eux, sans exception, présentait un énorme
décalage vers le rouge, plus énorme encore que celui de 3C273.
Quelques-uns d’entre eux doivent se trouver a neuf milliards d’années-
lumiere.

Si les quasars sont effectivement aussi éloignés que leur décalage vers
le rouge le laisse supposer, ils confrontent les astronomes a un certain
nombre d’énigmes. D’abord, ils doivent étre prodigieusement lumineux
pour apparaitre aussi brillants a de telles distances, de trente a cent fois
plus lumineux qu'une galaxie ordinaire tout entiére.

Mais si c’est le cas, et si les quasars ont la forme des galaxies, ils devraient
contenir jusqu'a cent fois plus d’étoiles qu'une galaxie ordinaire, et étre
cinq ou six fois plus grands dans chacune de leurs dimensions. Méme a
la distance énorme ol ils se trouvent, les grands télescopes devraient les
montrer sous la forme de taches étendues. Ce n’est pas le cas. Dans le plus
gros télescope, ils apparaissent comme des points, et par conséquent,
malgré leur luminosité exceptionnelle, ils pourraient bien étre beaucoup
plus petits que les galaxies ordinaires.

Cette petitesse est encore accentuée par un autre phénomeéne. Dés 1963,
on s'était apercu que l'énergie émise par les quasars était variable, tant
dans le domaine de la lumiére que dans celui des ondes radio. Des
augmentations et diminutions de l'ordre de trois magnitudes se produi-
saient en quelques années.

Pour que son émission varie autant en si peu de temps, un objet doit
étre petit. Des petites variations pourraient provenir de phénoménes
limités a une petite région de I'objet, mais des variations aussi importantes
doivent I'impliquer dans son ensemble. Si c’est le cas, quelque chose doit
se faire sentir & travers tout 'objet en un temps inférieur a celui de la
variation. Mais aucun effet ne peut voyager plus vite que la lumiére. Un
quasar qui varie sensiblement en quelques années ne peut pas avoir un
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diameétre de plus de quelques années-lumiére. En fait, certains calculs
donnent aux quasars un diamétre de l'ordre de la semaine-lumiére
seulement (méme pas mille milliards de kilométres!).

Des corps aussi petits et aussi lumineux doivent dépenser de l'énergie
a une cadence telle que leurs réserves ne peuvent pas durer longtemps
(& moins, ce qui est possible, qu’il existe une source d’énergie que nous
ne soyons pas encore capables d'imaginer). Certains calculs permettent
d’estimer qu'un quasar ne peut émettre a cette cadence que pendant un
million d’années environ. Dans ce cas, les quasars que nous voyons ne
sont devenus quasars que trés récemment, a I'échelle cosmique. Et il doit
exister des objets qui ont été des quasars et ont cessé de l'étre.

En 1965, Sandage annonca la découverte d’objets qui pouvaient bien
étre d’anciens quasars. Ils ressemblaient a des étoiles ordinaires bleuatres,
mais possédaient d’énormes décalages vers le rouge. Ils étaient aussi
lointains, aussi petits et aussi lumineux que des quasars, mais ils
n’émettaient pas d’'ondes radio. Sandage les appela objets stellaires bleus ou
OSB.

Les OSB semblent plus nombreux que les quasars : on a pu estimer en
1967 que 100 000 d’entre eux devaient se trouver a portée de nos télescopes.
11 existe beaucoup plus de ces objets que de quasars, parce qu’ils durent
beaucoup plus longtemps sous cette forme.

Les astronomes ne sont pas unanimes a estimer les quasars tres lointains.
Leurs énormes décalages vers le rouge pourraient ne pas étre cosmologiques,
c’est-a-dire ne pas étre liés a 'expansion de 1'Univers. Ce pourraient étre
des objets relativement proches, s’éloignant de nous pour une raison
inconnue, locale — par exemple aprés avoir été éjectés d'un noyau
galactique a une vitesse fantastique.

Le partisan le plus enthousiaste de cette idée est I'astronome américain
Halton C. Arp, qui a montré des connections entre certains quasars et des
galaxies proches : celles-ci ayant des décalages vers le rouge assez faibles,
le décalage considérable vers le rouge des quasars (nécessairement voisins
des galaxies s'il y a vraiment une relation entre eux) doit avoir une autre
origine que l'éloignement.

Une autre énigme a surgi a la fin des années soixante-dix, lorsqu’'on
découvrit que des sources radio distinctes a I'intérieur d’'un quasar (que
les radiotélescopes 4 longue base permettent de distinguer) semblaient
s’éloigner les unes des autres a des vitesses plusieurs fois supérieures a
celle de la lumiére. Ceci étant impossible, dans l'état actuel de la
physique, il faudrait donc considérer les quasars comme beaucoup plus
proches, ce qui raménerait les vitesses observées au-dessous de la vitesse
de la lumiéere.

Cependant, I'idée que les quasars pourraient étre relativement proches
(et donc moins lumineux et prodigues en énergie, ce qui résoudrait aussi
cette énigme-la) ne fait pas I'unanimité parmi les astronomes. On pense
en général que le décalage vers le rouge est bien d’origine cosmologique,
que les relations quasars-galaxies décelées par Arp ne sont pas fondées,
et que 'observation des vitesses supérieures a celle de la lumiére est une
illusion d’optique (pour laquelle on a déja présenté plusieurs explications
plausibles).

Si donc les quasars sont aussi éloignés que le laisse supposer leur décalage
vers le rouge, s’ils sont aussi petits et lumineux que ces distances le laissent
croire, qu’est-ce quun quasar ?
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La réponse la plus vraisemblable remonte a 1943, quand l'astronome
américain Carl Seyfert a repéré une galaxie bizarre, avec un noyau trés
petit et trés brillant. On en a découvert d’autres depuis, et on les appelle
galaxies de Seyfert. Bien qu'on en ait seulement dénombré une douzaine
i la fin des années soixante, certaines raisons permettent de supposer
qu'une galaxie sur cent pourrait étre une galaxie de Seyfert.

Ces galaxies pourraient-elles étre intermédiaires entre les galaxies
ordinaires et les quasars ? Leur centre brillant présente des variations qui
Jeur donnent une taille de l'ordre de celle des quasars. Si ce centre était
encore renforcé, et si le reste de la galaxie était encore affaibli, on ne les
distinguerait plus des quasars. L'une des galaxies de Seyfert, 3C120, a
presque l'aspect d’'un quasar.

Les galaxies de Seyfert n‘ont que de faibles décalages vers le rouge, et
ne sont pas trés éloignées. Se pourrait-il que les quasars soient des galaxies
de Seyfert si éloignées que nous ne pourrions voir que leur noyau, petit
et lumineux ? Et qu'ils soient si éloignés que nous ne verrions que les
galaxies les plus grandes, nous donnant l'impression que les quasars sont
extraordinairement lumineux ?

De fait, des photographies récentes ont révélé des traces de nébulosités
autour des quasars, semblant suggérer la galaxie, faible et ténue, qui
entoure le centre petit, actif et trés lumineux. On peut donc supposer que
les régions lointaines de I'Univers, au-dela d'un milliard d’années-lumiére,
sont aussi riches en galaxies que les régions proches. Mais la plupart de
ces galaxies seraient trop faibles pour étre visibles, et nous ne verrions
que les centres brillants des plus actives et des plus grandes d’entre elles.

LES ETOILES A NEUTRONS

Tandis que les ondes radio avaient révélé I'énigme des quasars, l'autre
bout du spectre allait nous conduire & un autre type d’'objet, tout aussi
bizarre.

En 1958, l'astrophysicien américain Herbert Friedman découvrit que le
Soleil émettait une quantité considérable de rayons X. On ne pouvait pas
les détecter depuis la Terre, parce que I'atmosphére les absorbe. Mais on
pouvait facilement les détecter avec des fusées emmenant les instruments
appropriés hors de I'atmosphére.

Pendant quelque temps, lorigine des rayons X solaires est restée
mystérieuse. La température de la surface du Soleil n’est que de 6 000° C
- assez pour vaporiser n'importe quelle matiére mais pas assez pour
produire des rayons X. La source devait se trouver dans la couronne du
Soleil, le halo ténu de gaz qui entoure le Soleil sur des millions de
kilomeétres. Bien que la couronne émette une lumié¢re équivalente a la
moitié de la pleine lune, elle est complétement masquée par la lumiére
du Soleil lui-méme, et n’est visible que pendant les éclipses, tout au moins
dans des conditions normales. Mais en 1930, I'astronome frangais Bernard
Ferdinand Lyot inventa un instrument permettant, au moins en altitude
et par beau temps, d’observer la couronne interne méme en l'absence
d’éclipse.

On y placait la source des rayons X, car méme avant les observations
faites hors de l'atmosphére, on soupconnait la couronne d’étre le siége de
températures anormalement élevées. Des études du spectre de la couronne
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(enregistré lors des éclipses) avaient révélé des lignes n’appartenant a aucun
élément connu. On avait donc imaginé l'existence d'un nouvel élément,
que l'on avait baptisé coronium. Mais en 1941, on avait montré que les
raies du coronium pouvaient étre produites par des atomes de fer ayant
perdu un certain nombre de particules subatomiques. Pour les leur enlever,
il fallait une température de l'ordre du million de degrés, certainement
suffisante pour produire des rayons X.

L’émission de rayons X augmente brusquement quand une protubérance
solaire fait irruption dans la couronne. L'intensité de I'émission dans ce
cas implique des températures de l'ordre de cent millions de degrés dans
la partie de la couronne qui surmonte la protubérance. La raison de
I'apparition de températures aussi élevées dans le gaz ténu qui constitue
la couronne est encore controversée. (Le mot « température » doit étre
pris ici dans un sens différent du sens habituel. Il s’agit d'une mesure de
I'énergie cinétique des atomes dans le gaz, mais comme ceux-ci sont peu
nombreux, I'énergie totale par unité de volume est relativement faible.
Les rayons X sont produits par les collisions entre particules d’énergie trés
élevée.)

Il y a des rayons X qui viennent aussi de régions situées plus loin que
le Soleil. En 1963, des instruments ont été emmenés par une fusée, a
I'initiative de Bruno Rossi et d’autres astronomes, pour voir si la surface
de la Lune réfléchissait les rayons X émis par le Soleil. Au lieu de cela,
ces instruments ont détecté deux sources particuliérement concentrées de
rayons X dans d’autres régions du ciel. La plus faible (Tau X-1, parce qu'elle
est située dans la constellation du Taureau) devait rapidement étre
identifiée : il s’agissait encore une fois de la Nébuleuse du Crabe. En 1966,
on pouvait associer la deuxiéme, plus forte, dans la constellation du
Scorpion (Sco X-1), a un objet optiquement visible qui semblait étre (comme
la Nébuleuse du Crabe) le reste d'une vieille nova. Depuis lors, on a détecté
dans le ciel de nombreuses sources de rayons X.

Pour émettre des rayons X de haute énergie, avec une intensité suffisante
pour qu'ils soient détectables a des distances interstellaires, il fallait une
source de grande masse et de température extrémement élevée. Une
émission analogue a celle de la couronne solaire aurait été tout a fait
insuffisante.

Une masse importante, jointe a une temperature d'un million de degrés,
cela suggére un objet encore plus condensé qu'une naine blanche. Dés
1934, Zwicky avait suggéré que les particules subatomiques d'une naine
blanche pouvaient, dans certaines conditions, se combiner pour donner
des particules sans charge électrique appelées neutrons. Ceux-ci pouvaient
étre pressés les uns contre les autres jusqu'a étre effectivement en contact.
Le résultat serait une sphére de vingt kilométres de diametre, possédant
la masse d'une étoile. En 1939, le physicien américain J. Robert
Oppenheimer calcula de facon détaillée les propriétés que devrait avoir
une telle étoile. Elle atteindrait, au moins pendant les premiéres phases
de son existence, une température assez élevée pour émettre des rayons X
en quantité.

Friedmann a limité sa recherche d'une telle étoile & la région de la
Nébuleuse du Crabe, ol 'on pensait que I'explosion fantastique responsable
de l'existence de la nébuleuse pourrait bien avoir laissé derriére elle, au
lieu d’'une naine blanche condensée, une étoile a neutrons superdense.
En juillet 1964, la Lune devait passer devant la Nébuleuse du Crabe, et
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on lanca une fusée pour enregistrer I'émission X de celle-ci. Si cette
émission venait dune étoile & neutrons, elle serait éteinte d'un seul coup
par linterposition de la Lune, tandis que si la nébuleuse tout entiére
émettait, 'extinction serait graduelle. C’est ce qui s’est produit, et on en
a conclu que la nébuleuse se comportait comme la couronne solaire — en
plus grand et en plus puissant. .

Pendant quelque temps, I'existence des étoiles a neutrons et la possibilité
de les détecter ont semblé moins probables. Mais la méme année ou la
Nébuleuse du Crabe s'était révélée décevante, une découverte nouvelle
est venue d'une autre direction. Les ondes radio émises par certaines
sources ont montré de trés rapides fluctuations en intensité. C'était comme
il y avait des « clignotants radio » ¢a et Ia.

Trés vite, les astronomes ont mis au point des instruments capables de
détecter des impulsions trés courtes, susceptibles de permettre des études
plus détaillées de ces changements rapides. L'un des astronomes a utiliser
un tel radiotélescope était Anthony Hewish, a I'observatoire de I'université
de Cambridge. 11 a dirigé la construction de 2 048 détecteurs indépendants,
couvrant une surface de prés de deux hectares, et en juillet 1967 le dispositif
a été mis en service. En moins d'un mois, une jeune assistante britannique,
Jocelyn Bell, a détecté des impulsions radio provenant d'un point a
mi-chemin entre Véga et Altair. Cette source n’était pas difficile a détecter,
et 'aurait été plus tot si les astronomes s'étaient attendus a trouver des
impulsions aussi courtes, et avaient mis au point I'équipement nécessaire
3 leur détection. Dans ce cas, les impulsions étaient étonnamment courtes,
et ne duraient qu’'un trentiéme de seconde. Chose plus étonnante encore,
elles se succédaient avec une régularité remarquable a des intervalles de
1,33 seconde. Les intervalles, en fait, étaient si réguliers que l'on a pu
déterminer leur valeur a 1/100000000 de seconde pres
1,33730109 seconde.

Bien entendu, il n'y avait pas moyen, au départ, de dire ce que
représentaient ces impulsions. Hewish n'a pu qu'inventer le nom d'éoile
pulsante (« pulsating star ») rapidement abrégé en pulsar, nom sous lequel
ce nouvel objet est désormais désigné.

1l faudrait d’ailleurs dire « nouveaux objets » au pluriel, car aprés que
J. Bell eut trouvé le premier, Hewish en chercha d’autres. Quand il
annonca sa découverte, en février 1968, il en avait découvert quatre,
ce qui lui a valu une part du prix Nobel de physique en 1974. D'autres
astronomes se mirent en chasse, et on connait maintenant quatre
cents pulsars. Il est possible qu'il en existe dans notre galaxie plus de
cent mille. Certains se trouvent peut-étre a4 une centaine d’années-
lumiére. (Il n'y a aucune raison de supposer que les autres galaxies en
soient dénuées, mais la distance est trop grande pour que nous puissions
les détecter.) .

Tous les pulsars sont caractérisés par une extréme régularité de leurs
pulsations, mais leur période varie d'un pulsar a 'autre. L'un d’eux a une
période de 3,7 secondes, tandis qu'un autre (repéré dans la Nébuleuse du
Crabe en novembre 1968 par les astronomes de Green Bank, Virginie) émet
trente impulsions par seconde : sa période vaut 0,033089 seconde.

Une question évidente se pose immédiatement : qu'est-ce qui peut
produire des oscillations aussi rapides avec une telle régularité ? 11 faut
qu'un corps astronomique subisse des changements a des intervalles aussi
courts que ceux des impulsions. Cela pourrait-il étre une planéte, tournant
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autour d'une étoile et émettant une puissante impulsion radio quand elle
émerge, a chaque révolution ? Ou une planéte tournant sur elle-méme ne
pourrait-elle pas avoir a sa surface une région émettant une quantité
considérable d’ondes radio, région qui passerait rapidement devant nous
a chaque rotation de la planéte ?

Seulement, cette planéte devrait tourner — sur elle-méme ou autour de
son étoile — en un temps de l'ordre de la seconde ou de la fraction de
seconde, ce qui est impensable. Pour que les impulsions soient aussi rapides
que celles des pulsars, il faut quun objet tourne - sur lui-méme ou autour
d’'un autre — a une vitesse fantastique, ce qui exige une trés petite taille,
combinée a des températures trés élevées, ou un champ gravitationnel
énorme, ou les deux a la fois.

Ceci évoque immédiatement les naines blanches, mais méme elles
ne sauraient tourner assez vite sur ellesmémes, ou l'une autour de
l'autre, ou produire d'une maniére ou d'une autre des impulsions, a
une fréquence aussi grande. Les naines blanches sont trop grandes et
ont un champ gravitationnel trop faible pour permettre de rendre compte
des pulsars.

Thomas Gold se rendit compte immédiatement qu’il y avait dans
cette affaire une étoile a neutrons. Elle est assez petite et dense pour
tourner sur elleméme en moins de quelques secondes. De plus, la
théorie avait déja prévu que les étoiles & neutrons devaient avoir des
champs magnétiques énormes, avec des pdles qui n’étaient pas néces-
sairement situés aux poles de rotation. Les électrons seraient si for-
tement liés par ces champs magnétiques qu’ils ne pourraient émerger
qu'aux poles magnétiques. Lors de leur éjection, ils perdraient de
I'énergie sous forme d'ondes radio. Il y aurait donc un puissant
« émetteur » radio a chacun des deux péles magnétiques de 1'étoile a
neutrons.

Si, au cours de la rotation de 1'étoile, I'un de ces faisceaux d’ondes (ou
les deux) balaie notre direction, nous détectons une impulsion trés courte
a son passage, une fois (ou deux fois) par tour. S'il en est ainsi, nous ne
détectons que les pulsars dont I'une des directions d’émission se trouve
balayer la Terre a chaque tour. Certains astronomes estiment qu'une étoile
a neutrons sur cent remplirait cette condition. S'il y a vraiment cent mille
étoiles a neutrons dans notre galaxie, nous ne pouvons en détecter que
mille.

Gold est allé plus loin. 11 a fait remarquer que, si sa théorie était correcte,
I'étoile a neutrons perdrait de 1'énergie en rayonnant ces ondes, et que
sa vitesse de rotation diminuerait. Suivant cette idée, plus la période d'un
pulsar est courte, plus il est jeune, plus il perd rapidement de l'énergie,
et plus son ralentissement est important.

Le pulsar le plus rapide connu a 1'époque était dans la Nébuleuse du
Crabe. Ce pouvait fort bien étre le plus jeune, puisque l'explosion de la
supernova, soupconnée d’avoir laissé derri¢re elle une étoile & neutrons,
s’était produite moins de mille ans auparavant.

On a étudié avec soin la période de ce pulsar, et on a effectivement
constaté qu’elle augmentait, comme Gold l'avait prédit. La période
augmentait de 36,48 milliardiémes de seconde chaque jour. On a
découvert le méme phénomeéne pour d'autres pulsars, et au début des
années soixante-dix I'hypothése de l'étoile &4 neutrons était largement
admise.
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11 arrive parfois qu'un pulsar accélére brusquement un peu, puis retrouve
son rythme lent normal. Certains astronomes voient 1a le résultat d'un
tremblement d’étoile, le rééquilibrage des masses dans le corps de 'étoile.
Ce pourrait aussi étre le résultat de l'arrivée sur I'étoile d'un corps assez
massif pour faire varier sensiblement sa vitesse de rotation.

1l n'y a aucune raison que toute I'énergie perdue par les électrons le
soit sous forme d’ondes radio. Le phénoméne devait produire une émission
a toutes les longueurs d'onde du spectre, et en particulier de la lumiére
visible.

L’attention s’'est concentrée sur la région de la Nébuleuse du Crabe, ol
on pouvait espérer voir des restes de l'explosion. Et de fait, en janvier
1969, on a constaté qu'une étoile faible située dans la nébuleuse clignotait
exactement au méme rythme que le pulsar. On l'aurait détectée plus tot
si les astronomes avaient pu penser qu’il serait intéressant de chercher
des clignotements aussi rapides. Le pulsar de la Nébuleuse du Crabe a donc
été le premier pulsar optique découvert — la premiére étoile a neutrons
visible.

Ce pulsar émettait aussi des rayons X. 5 % environ de tous les
rayons X émis par la nébuleuse tout entiére venaient de ce point
minuscule. C'est ainsi que la relation entre rayons X et étoiles & neutrons,
qui semblait presque abandonnée en 1964, a connu une résurrection
triomphale.

On aurait pu croire que les étoiles a neutrons ne réservaient plus aucune
surprise. Mais en 1982, des astronomes utilisant le radiotélescope de trois
cents meétres de diamétre situé & Arecibo (Porto Rico) ont découvert un
pulsar qui oscillait 642 fois par seconde, vingt fois plus vite que celui de
la Nébuleuse du Crabe. 11 est probablement plus petit que la plupart des
pulsars, et n’a sans doute qu'un diameétre de I'ordre de cinq kilometres,
avec une masse deux ou trois fois supérieure a celle de notre Soleil. On
imagine l'intensité de son champ gravitationnel. Méme ainsi, une rotation
aussi rapide ne doit pas étre loin de le faire voler en éclats. Autre énigme :
sa rotation diminue beaucoup moins vite que ne le laisse prévoir la cadence
a laquelle il émet de I'énergie.

On a détecté depuis un autre pulsar rapide, et les astronomes s'interrogent
sur ce qui a pu lui donner naissance.

LES TROUS NOIRS

Méme l'étoile 3 neutrons ne représente pas la plus grande densité
concevable. Quand Oppenheimer a calculé en 1939 les propriétés que
devrait avoir une étoile a neutrons, il a signalé également qu'une étoile
assez massive (plus de 3,2 fois la masse de notre Soleil) pouvait s'écraser
sur elleeméme jusqu'a devenir un point, une singularité.

Quand l'effondrement dépasse le stade de l'étoile & neutrons, le champ
gravitationnel devient si intense, suivant cette théorie, qu'aucune matiere,
ni aucune radiation, ne peut s’en échapper. Ainsi, n’importe quel objet piégé
dans le champ gravitationnel inimaginable d'un tel monstre y tomberait
sans espoir de retour, ce qui évoque I'image d'un « trou » infiniment profond
dans I’espace. Et puisque méme la lumiére ne pourrait pas s’en échapper, ce
serait un trou noir, terme utilisé pour la premiére fois dans les années soixante
par le physicien américain John Archibald Wheeler.
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Une étoile sur mille seulement est assez massive pour avoir une chance,
en s'effondrant sur elle-méme, de former un trou noir. Et parmi ces étoiles,
la plupart doivent perdre assez de masse, au cours de l'explosion en
supernova, pour échapper a ce sort. Mais méme dans ces conditions, il
peut y avoir des dizaines de millions d’étoiles de cette catégorie dans notre
galaxie, et au cours de son existence, il a puy en avoir des milliards. Si
une sur mille seulement de ces étoiles lourdes finit par former un trou
noir, il devrait y avoir un million de ceux-ci d'un bout a l'autre de la
Galaxie. Si c’est le cas, ou sont-ils ?

Le probléme est quils sont extrémement difficiles a détecter. On
ne peut pas les voir de la maniére habituelle, puisqu’ils ne peuvent
émettre ni lumiére ni aucune forme de radiations. Et si leur champ
gravitationnel est prodigieusement grand a leur voisinage immédiat, il
n'est pas plus grand que celui d'une étoile ordinaire & des distances
stellaires.

Dans certains cas, pourtant, un trou noir pourrait se trouver dans des
conditions rendant la détection possible. Supposons qu‘un trou noir fasse
partie d'une « étoile double » c’est-a-dire que son compagnon et lui
tournent autour de leur centre de masse commun, le compagnon étant
une étoile normale.

Si les deux compagnons sont assez proches l'un de lautre, de la
matiére peut quitter peu a peu l'étoile normale, et s'installer en orbite
autour du trou noir, formant ce que l'on appelle un disque daccrétion.
Peu a peu, la matiére contenue dans ce disque descendrait en spirale
vers le trou noir, et ce faisant, par un processus bien connu, elle émettrait
des rayons X.

1l faut donc chercher dans le ciel une source X invisible, semblant
tourner autour d'une autre étoile, visible celle-ci.

En 1965, on a détecté une source X particulierement intense dans la
constellation du Cygne, a laquelle on a donné le nom de Cygne X-1. On
évalue sa distance a dix mille années-lumiére. C'était une source X comme
les autres, jusqu'a ce qu'en 1970 un satellite soit lancé du Kenya pour
détecter des sources X (il en a découvert 161). En 1971, ce satellite a permis
de détecter des changements irréguliers dans I'’émission de Cygne X-1,
‘changements comme ceux que produirait I'arrivée dans un trou noir de
« bouffées » de matiére du disque d’accrétion.

On se mit aussitot a étudier avec le plus grand soin Cygne X-1, et on
trouva dans son voisinage immédiat une grosse étoile bleue, trés chaude,
environ trente fois plus massive que notre Soleil. L'astronome C.T. Bolt,
de l'université de Toronto, a pu montrer que cette étoile et Cygne X-1
tournaient I'un autour de l'autre. A partir des éléments de son orbite,
Cygne X-1 devait étre cinq & huit fois plus massif que notre Soleil. Si
c’était une étoile normale, on l'aurait vue. Puisqu'on ne la voyait pas,
ce devait étre un trés petit objet. Trop massif pour étre une naine
blanche, ou méme une étoile A neutrons, ce devait étre un trou noir. Les
astronomes ne sont pas encore tout a fait strs de ce résultat, mais la plupart
d’entre eux pensent bien que Cygne X-1 est le premier trou noir
effectivement découvert.

Les trous noirs, semble-t-il, pourraient se former de préférence aux
endroits ol les étoiles sont le plus serrées, et ou de grandes masses de
matiére ont le plus de chances de s'accumuler. Or, les régions centrales
des amas globulaires et des noyaux galactiques émettent des radiations
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trés intenses ; les astronomes sont donc de plus en plus enclins a penser
qu’il y a des trous noirs au centre de ces ensembles d’étoiles.

De fait, on a détecté une source compacte et puissante de micro-ondes
au centre de notre propre galaxie. Est-ce un trou noir? Quelques
astronomes pensent que oui, et que ce trou noir aurait la masse de
cent millions d’étoiles, soit un milliéme de la masse totale de la Galaxie.
Son diameétre serait cinq cents fois celui du Soleil, de I'ordre de celui
d’une géante rouge. Il serait assez grand pour briser des étoiles par effet
de marée, ou pour les avaler d'un seul morceau si elles s'approchaient
assez vite.

Il semble maintenant que de la matiére pourrait s’échapper d'un trou
noir, mais pas d'une maniére normale. Le physicien anglais Stephen
Hawking, en 1970, a montré que le contenu énergétique d’'un trou noir
pourrait de temps en temps produire une paire de particules subatomiques,
dont 'une pourrait s’échapper. Ainsi, le trou noir s évaporerait. De gros trous
noirs, de la taille d’'une étoile, mettraient un temps inimaginable a
s'évaporer de cette maniére : des milliards de milliards de fois I'dge de
I'Univers.

Mais la vitesse d’évaporation serait plus grande pour des trous noirs plus
petits. Un mini-trou noir, pas plus massif qu'une planéte ou un astéroide
(ce genre de petits objets peuvent exister si leur matiére est assez dense,
c'est-a-dire comprimée sous un volume assez petit) s’évaporerait assez vite
pour émettre une quantité appréciable de rayons X. De plus, & mesure
que l'évaporation diminuerait sa masse, la cadence d’évaporation
augmenterait, et donc aussi I'émission X. Enfin, une fois devenu assez petit,
le trou noir exploserait, en donnant une bréve émission de rayons gamma
caractéristiques.

Mais qu’est-ce qui pourrait comprimer de la matiére jusqu'a la densité
prodigieuse nécessaire pour qu'un mini-trou noir se forme ? Les étoiles
massives peuvent étre comprimées par leur propre champ gravitationnel,
mais ce phénoméne ne peut pas fonctionner avec un objet de la taille
d'une planéte, et celui-ci nécessiterait de surcroit, pour devenir un trou
noir, une densité plus grande encore qu'une étoile normale.

En 1971, Hawking a suggéré que les mini-trous noirs auraient pu se
former au moment du big bang, dans des conditions beaucoup plus
extrémes que tout ce qui a existé depuis. Certains de ces mini-trous
auraient pu avoir une taille telle qu’il leur ait fallu tout le temps qui
s'est écoulé depuis, soit quinze milliards d’années, pour s'évaporer
suffisamment et arriver & l'explosion. Les astronomes pourraient ainsi
déceler les émissions de rayons gamma qui serviraient & prouver leur
existence.

Cette théorie est attrayante, mais jusqu’ici aucun résultat expérimental
n’'est venu la confirmer.

L'ESPACE « VIDE »

Sl y a dans I'Univers des objets surprenants, des surprises nous
attendent aussi dans le soi-disant vide qui existe entre les étoiles. Le fait
que ce « vide » ne soit pas vide du tout pose beaucoup de problémes
aux astronomes qui veulent faire des observations a distances relativement
courtes.
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D'une certaine maniére, la galaxie que nous avons le plus de mal a
observer est la notre. Tout d’abord, nous sommes enfermés a I'intérieur,
alors que nous avons une vue d’ensemble des autres. C’est comme Si on
essayait de voir 'ensemble d'une ville du toit d'un petit batiment plutot
que d'un avion. De plus, nous sommes loin du centre, et, comble de
malchance, dans un bras en spirale qui est bourré de poussiéres. Autrement
dit, nous sommes sur le toit d'un petit immeuble de banlieue, un jour
de brouillard.

Dans le meilleur des cas, I'espace qui sépare les étoiles n’est pas un vide
parfait. 1 y a un gaz trés ténu a travers tout I'espace interstellaire a
l'intérieur d’'une galaxie. Les raies spectrales dues a ce gaz interstellaire ont
été détectées en 1904 par I'astronome allemand Johannes Franz Hartmann.
Dans la banlieue d’une galaxie, la concentration de gaz et de poussiéres
devient beaucoup plus forte. Nous voyons autour des galaxies les plus
proches le brouillard noir qui marque leurs confins.

En fait, nous voyons les nuages de poussi¢res de notre propre galaxie,
en négatif, sous I'aspect des régions sombres de la Voie lactée. Les exemples
les plus connus sont la Nébuleuse de la Téte de Cheval, qui découpe sa
silhouette noire sur un fond de millions d'étoiles et, encore plus
spectaculaire, le Sac de Charbon dans la constellation de la Croix du Sud,
un nuage de poussiéres de trente années-lumiére de diamétre situé a quatre
cents années-lumiére environ de nous.

Si les nuages de gaz et de poussiéres nous empéchent de voir
directement les bras en spirale de la Galaxie, ils ne les cachent pas au
spectroscope. Les atomes d’hydrogéne dans les nuages sont ionisés (séparés
en particules subatomiques chargées électriquement) par les radiations
de haute énergie venant des étoiles brillantes de population I situées
dans les bras. A partir de 1951, l'astronome américain William Wilson
Morgan a suivi des trainées d’hydrogéne ionisé, dessinant les lignes
marquées par les géantes bleues, c'est-a-dire les bras en spirale de la
Galaxie. Leur spectre était analogue & celui des bras de la galaxie
d’Andromede.

La plus proche de ces trainées d’hydrogéne ionisé inclut les géantes
bleues de la constellation d’Orion, et on appelle par conséquent cette
trainée le « bras d’'Orion ». Notre systéme solaire fait partie de ce bras.
On a repéré de la méme maniére deux autres bras. L'un se trouve plus
loin que le notre du centre de la Galaxie, et comprend les étoiles géantes
de la constellation Persée (cC’est le « bras de Persée »). L'autre est plus pres
du centre de la Galaxie, et contient les nuages brillants de la constellation
du Sagittaire (cC’est le « bras du Sagittaire »). Chacun de ces bras semble
avoir a peu prés dix mille années-lumiére de long. '

Ensuite, un instrument plus puissant encore est venu prendre la releve :
la radio. Non seulement elle pouvait passer a travers les nuages sombres,
mais elle pouvait leur faire raconter leur histoire — dans leur propre
langage. Ce fut le résultat du travail d'un astronome hollandais, Hendrik
Christoffel Van de Hulst. En 1944, la Hollande était sous la botte nazie,
et les observations astronomiques étaient presque impossibles. Van de
Hulst, réduit a des travaux purement théoriques, se mit a étudier les
caractéristiques des atomes d’hydrogéne, qui forment I'essentiel de la
matiére des nuages interstellaires.

1l annonca que, de temps en temps, les collisions entre ces atomes
pouvaient modifier leur état énergétique, et émettre des ondes radio trés
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faibles. Cela pouvait arriver & un atome d’hydrogéne donné une fois en
onze millions d’années. Mais, étant donné leur abondance dans 'espace
interstellaire, il y en aurait tout de méme assez en train d’émettre 4 un
moment donné pour que I'émission soit toujours détectable.

D’aprés les calculs de Van de Hulst, la longueur d’onde de cette émission
devait étre de vingt et un centimetres. Et de fait, les nouvelles techniques
radio mises au point apres la guerre devaient permettre, dés 1951, a Edward
Mills Purcell et Harold Irving Ewen, de 'université de Harvard, de détecter
ce « chant de I'hydrogéne ».

En suivant les amas d’hydrogéne émetteurs de ces ondes de vingt et
un centimétres, les astronomes ont pu tracer les bras en spirale et les suivre
sur de longues distances — dans la plupart des cas tout autour de la Galaxie.
On trouva de nouveaux bras, et les cartes des concentrations d’hydrogéne
montrent maintenant plus d'une demi-douzaines de trainées.

De plus, le chant de l'hydrogéne racontait quelque chose de ses
mouvements. Comimne toutes les ondes, cette radiation est soumise a 1'effet
Doppler-Fizeau. Cela permet aux astronomes de mesurer la vitesse des
nuages d’hydrogéne en mouvement, et par conséquent d’étudier, entre
autres choses, la rotation de notre galaxie. Cette nouvelle méthode a
confirmé que notre galaxie avait une période de rotation — a notre distance
du centre — de deux cents millions d’années.

Dans le domaine scientifique, chaque découverte ouvre des portes
menant & de nouveaux mysteéres. Et les progrés les plus importants
viennent de I'inattendu - de la découverte qui renverse les notions admises.
Par exemple, actuellement, 1’étude radio des concentrations d’hydrogéne
au centre de la Galaxie a révélé un phénoméne mystérieux. L’hydrogéne
semble en expansion, bien que confiné dans le plan équatorial de la
Galaxie. Cette expansion en elle-méme est surprenante, parce qu’'aucune
théorie ne permet d’en rendre compte. Et si I’'hydrogéne est en expansion,
pourquoi ne s’est-il pas complétement dissipé durant la longue existence
de la Galaxie ? Est-ce un signe que peut-étre, il y a une dizaine de millions
d’années, le centre de la Galaxie a explosé, comme le suppose Oort, et
comme l'a fait beaucoup plus récemment celui de M 82 ? D’autre part,
le disque d’hydrogéne n’est pas parfaitement plan. Il se courbe vers le bas
a un bout de la Galaxie et vers le haut a I'autre bout. Pourquoi ? On n’a
encore proposé aucune explication satisfaisante.

L'hydrogéne n’est pas — ne devrait pas étre — le seul émetteur
d'ondes radio. Tout atome, toute combinaison d’atomes, est capable
d’émettre des radiations caractéristiques, ou d’absorber de facon caracté-
ristique certaines des radiations émises par un « fond ». Naturellement,
les astronomes ont recherché les « signatures » d’atomes moins communs
que 'hydrogéne.

Presque tout I'hydrogéne existant est d'une variété particuliérement
simple appelée Aydrogéne 1. 1l en existe une forme plus complexe, appelée
deutérium ou hydrogéne 2. On a donc passé au peigne fin les ondes radio
venues de divers points du ciel, & la recherche de la longueur d’'onde prévue
par la théorie. On l'a trouvée en 1966, et il semble que la quantité
d’hydrogéne 2 présente dans 1'Univers représente a peu prés 5 % de la
quantité d’hydrogéne 1.

Apreés les deux variétés d’hydrogéne, les composants les plus répandus
de l'Univers sont I'hélium et l'oxygéne. Un atome d’oxygéne peut se
combiner & un atome d’hydrogéne pour former un groupe hydroxyle. Cette
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combinaison ne serait pas stable sur la Terre, parce qu’elle est extrémement
active, et se combinerait avec a peu prés n'importe quel atome ou n'importe
quelle molécule qu'elle rencontrerait. En particulier, le groupe hydroxyle
se combinerait avec un second atome d’hydrogéne pour former une
molécule d’eau. Mais dans l'espace interstellaire, les atomes sont tellement
séparés que les collisions sont trés espacées, et un groupe hydroxyle, une
fois formé, pourrait survivre longtemps, comme I'a fait remarquer en 1953
I'astronome soviétique 1.S. Shklovskii.

D’aprés les calculs, un tel groupe hydroxyle émettrait ou absorberait
quatre longueurs d’onde radio particulieres. En octobre 1963, deux d’entre
elles étaient détectées par une équipe d’ingénieurs radio au laboratoire
Lincoln du MIT.

Etant quelque dix-sept fois plus massif qu'un atome d’hydrogeéne, le
groupe hydroxyle est moins vif, et se déplace seulement au quart de la
vitesse de l'atome d’hydrogéne, a4 une température donnée. Comme le
mouvement rend les raies plus floues, celles du groupe hydroxyle sont
plus nettes que celles de I'hydrogéne. Ses décalages Doppler sont plus faciles
a déterminer, et si un nuage contient de I'hydroxyle, il est plus facile de
dire s'il s’approche ou s'il s’éloigne.

Pour les astronomes, le plaisir de trouver une combinaison de deux
atomes dans I'immensité qui sépare les étoiles n’était pas une complete
surprise. Pourtant, c’est sans grand espoir qu’ils se mirent a chercher
d’autres combinaisons. Les atomes sont si loin les uns des autres dans
l'espace interstellaire qu'il semblait y avoir peu de chances que plus de
deux atomes se rencontrent et s'assemblent d'une maniére assez durable
pour former une combinaison. Lidée que des atomes plus rares que
I'oxygéne (comme ceux du carbone et de l'azote, qui sont les suivants par
ordre d’abondance) puissent intervenir dans des combinaisons semblait
tout a fait invraisemblable.

Les vraies surprises ont commencé en 1968. En novembre de cette année,
on a identifié la signature de la molécule d’eau. Cette molécule est formée
de deux atomes d’hydrogéne et d'un atome d’oxygéne — trois atomes en
tout. Le méme mois, chose plus étonnante encore, on détectait des
molécules d’ammoniac, comportant quatre atomes (trois d’hydrogéne et
un d‘azote).

En 1969, c’était le tour d'une autre molécule de quatre atomes, celle
du formaldéhyde (H,CO), contenant un atome de carbone.

En 1970, plusieurs découvertes se sont succédé, y compris celle d'une
molécule de cing atomes, dont une chaine de trois atomes de carbone,
le cyanoacétyléne (HCCCN), et une de six atomes, I'alcool méthylique
(CH,OH).

Le record devait étre battu en 1971 avec les sept atomes du
méthylacétyléne (CH,CCH)... et en 1982, on avait homologué une molécule
de treize atomes, dont une chaine de onze carbones (HC,;N).

Les astronomes avaient découvert une nouvelle branche de leur science :
I'astrochimie.

On ne sait pas comment les atomes peuvent se rencontrer pour former
des molécules aussi compliquées, ni comment celles-ci, une fois formées,
peuvent survivre au flot de radiations de haute énergie déversé par les
étoiles, et dont on s'attendrait normalement & ce qu’il les mette en piéces.
1l est possible que ces molécules se forment dans des régions de l'espace
moins vides que nous le croyons, peut-étre dans des régions ol des nuages
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de poussiéres s'épaississent en s'engageant dans le processus de formation
des étoiles.

Si c'est le cas, on détectera peut-étre des molécules encore plus
compliquées, et cela révolutionnerait I'idée que nous nous faisons du
développement planétaire de la vie, comme nous le verrons plus loin.
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Planche 1.1. Notre région de 1'Univers — dessin montrant les autres galaxies de
notre voisinage. (Avec l'aimable autorisation de la bibliothéque du Musée
américain d’histoire naturelle.)




Planche 1.2. Le radiotélescope de l'université Cornell. L'antenne de ce radiotéle-
scope, situé a Arecibo, Porto Rico, a un diametre de 300 metres, et elle est suspendue
dans une cuvette naturelle. (Avec l'aimable autorisation de I'observatoire d’Arecibo,
Centre national d’astronomie et d'ionosphére, université de Cornell.)

Planche 1.3. La cométe de Halley, photographiée le 4 mai 1910, avec une pose
de 40 minutes. (Avec l'aimable autorisation de l'observatoire de Yerkes, Wisconsin.)







Planche I1.4. Une galaxie spirale vue de face : la Nébuleuse des Chiens de Chasse.
(Avec l'aimable autorisation de l'observatoire de Palomar, Californie.)
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Planche I.5. Un amas globulaire dans les Chiens de Chasse. (Avec l'aimable
autorisation de l'observatoire de Palomar, Californie.)




Planche 1.6. La Nébuleuse du Crabe, le reste d'une supernova, photographiée en
lumiére rouge. (Avec l'aimable autorisation de l'observatoire de Palomar,
Californie.)




Planche I.7. La Téte de Cheval, dans Orion, au sud de Zéta Orionis, photographiée
en lumiére rouge. (Avec l'aimable autorisation de l'observatoire de Palomar,
Californie.)



Planche I.8. Saturne et ses anneaux : montage de photographies prises par Voyager 1
et Voyager 2. On voit ici tous les gros satellites de Saturne connus avant la mission
Voyager (1977). Les satellites sont (de gauche a droite et de haut en bas) : Titan, Japet,
Rhéa, Mimas et Téthys. (Avec l'aimable autorisation de la NASA.)




Planche 1.9. Jupiter et ses satellites : montage de photographies prises par
Voyager 1 (1977). Les satellites galiléens sont (de gauche a droite) : Io, Europe,
Ganymede et Callisto. (Avec 'aimable autorisation de la NASA.)




Planche 1.10. Mars, photographie prise le 19 juin 1976 par Viking 1. On distingue
bien les monts Tharsis, trois énormes volcans. Le mont Olympe, le plus grand
volcan de Mars, est en haut de la photo. (Avec I'aimable autorisation de la NASA.)



Planche 1.11. La couronne solaire. (Avec I'aimable autorisation des observatoires
du mont Wilson et de Las Campanas, Carnegie Institution of Washington.)



Planche 1.12. Une protubérance solaire, s'étendant a 250 000 kilomeétres du Soleil,
photographiée a la longueur d’onde du calcium. Le cercle blanc représente la Terre
a la méme échelle. (Avec I'aimable autorisation des observatoires du mont Wilson
et de Las Campanas, Carnegie Institution of Washington.)



Planche 1.13. Taches solaires, photographiées avec une netteté sans précédent par
un ballon i 27 kilomeétres d’altitude (mission américaine Stratoscope). Les taches
sont formées d’'un noyau sombre de gaz relativement froids, emprisonné dans un
champ magnétique intense. Ce groupe de taches particulierement actives a produit
sur la Terre une aurore boréale brillante et un violent orage magnétique.



Planche 1.14. Protubérances solaires. (Avec l'aimable autorisation des observatoires
du mont Wilson et de Las Campanas, Carnegie Institution of Washington.)
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Planche I1.15. Aurore boréale. (Avec l'aimable autorisation de 1I’Administration

nationale de 1'Océan et de l'atmosphére.)




Planche 1.16. Carte de la Lune.
(Avec l'aimable autorisation de la
NASA.)

Planche 1.17. Cette vision du le-
ver de la Terre a accueilli les
astronautes d’Apolle 8 quand ils
sont ressortis de la face cachée de
la Lune. Sur la Terre, a
380 000 kilométres, le Soleil se
couche en Afrique. (Avec I'aima-
ble autorisation de la NASA.)




Chapitre 3

Le systeme solaire

La naissance du systéeme solaire

Si prodigieuses et si vastes que puissent étre les profondeurs inimagina-
bles de 'Univers, nous ne pouvons pas nous perdre indéfiniment dans
ses merveilles. Il nous faut retourner vers la petite famille de mondes dans
laquelle nous vivons. Il nous faut retourner vers notre Soleil — une étoile
parmi les centaines de milliards qui forment notre galaxie — et vers les
mondes qui tournent autour de lui, parmi lesquels la Terre.

A l'époque de Newton, il était devenu possible de spéculer intelligem-
ment sur la création de la Terre et du systéme solaire, en séparant ce
probléme de celui de la création de 1'Univers dans son ensemble. Le tableau
du systéme solaire révélait une structure dotée de certaines caractéristiques
uniformes (figure 3.1) :

Toutes les planétes principales tournent autour du Soleil a peu prés dans
le plan de l'équateur solaire. Autrement dit, si on réalisait un modele a
trois dimensions du Soleil et de ses planétes, on s‘apercevrait qu’il tient
dans un moule a giteaux trés plat.

Toutes les planétes principales tournent autour du Soleil dans le méme
sens — le sens inverse des aiguilles d'une montre si on regarde « de dessus »
(depuis un point situé dans la direction de I'Etoile polaire).

Chaque planéte principale (ou presque) tourne sur son axe dans le méme
sens — inverse de celui des aiguilles d'une montre — qui caractérise son
mouvement autour du Soleil, et le Soleil aussi tourne sur lui-méme dans
ce sens.
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Figure 3.1. Le systéme solaire (représentation schématique) et la taille

relative des planeétes.
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Les planétes ont des orbites & peu prés circulaires, dont les rayons
augmentent progressivement de 1'une a l'autre.

Tous les satellites, 4 quelques exceptions prés, tournent autour de leurs
planétes respectives suivant des orbites presque circulaires, dans le plan
de l'équateur et en sens contraire de celui des aiguilles d'une montre.

La régularité générale de ce tableau suggérait naturellement qu'un seul
processus avait créé le systéme tout entier.

Quel peut donc étre ce processus ? Toutes les théories proposées jusqu'ici
se rangent en deux catégories : les « catastrophiques » et les « évolutives ».
Suivant le point de vue catastrophique, le Soleil a été créé tout seul, et
n’a acquis sa famille qu‘a un stade relativement tardif de son histoire, a
la suite de quelque événement violent. Suivant les idées évolutives, le
systéme tout entier, Soleil et planétes, est apparu d'une facon ordonnée,
dés le départ.

Au xvIr siécle, quand les scientifiques étaient encore imprégnés des
histoires bibliques de grands événements comme le Déluge, il était a la
mode d’imaginer I'histoire de la Terre comme une série de violentes
catastrophes. Alors, pourquoi pas une supercatastrophe pour mettre la
chose en train ? Suivant une théorie populaire, proposée en 1745 par le
naturaliste francais Georges Louis Leclerc de Buffon, le systéme solaire se
serait formé a partir des débris résultant du choc entre le Soleil et une
comete.

Evidemment, Buffon voulait dire un choc entre le Soleil et un objet de
masse comparable. 1l appela cet objet cométe, faute d'un autre nom. Nous
savons maintenant que les cométes sont des objets trés petits, entourés
d’'un nuage ténu de gaz et de poussiéres, mais I'idée de Buffon resterait
valable si nous donnions un autre nom au corps heurté par le Soleil, et
c’est ce qu'ont fait plus tard les astronomes.

Pour certains d’entre eux, toutefois, il semblait plus naturel, et moins
fortuit, d'imaginer la naissance du systéme solaire comme un processus
de longue durée, continu et sans catastrophes. D'une certaine facon, cela
s'accorderait bien avec le tableau majestueux dressé par Newton de la loi
naturelle gouvernant les mouvements de tous les mondes de I'Univers.

Newton lui-méme avait suggéré que le systéme solaire avait pu se former
A partir d'un nuage ténu de gaz et de poussiéres qui se serait lentement
condensé sous Veffet de l'attraction gravitationnelle. Les particules se
rapprochant, l'attraction serait devenue plus intense, la condensation
aurait été accélérée, et finalement toute la masse se serait écrasée sur
elle-méme pour donner un corps compact (le Soleil), rendu incandescent
par l'énergie de la contraction.

Cette idée est a la base des théories les plus répandues actuellement sur
la naissance du systéme solaire. Mais pour répondre a des questions
précises a ce sujet, il a fallu résoudre bien des problémes épineux. Par
exemple, comment un gaz trés dispersé a-t-il pu se condenser sous I'effet
de forces aussi faibles que le sont dans ce cas les forces de gravitation ?
Une solution proposée récemment voit dans I'explosion d'une supernova
le déclenchement du processus. Imaginons quun vaste nuage de gaz
et de poussiéres, a peu prés inchangé depuis des milliards d’années,
ait dérivé par hasard dans le voisinage d'une étoile qui vient juste
d’exploser en supernova. L'onde de choc de I'explosion, I'immense rafale
de poussiéres et de gaz projetée a travers le nuage tranquille que nous
avons imaginé vont le comprimer, augmentant ainsi son champ
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gravitationnel, et déclenchant la condensation qui aboutira a la formation
d'une étoile.

Et les planétes ? D’ot1 viennent-elles ? Les premiers éléments de réponse
sont dus a Emmanuel Kant en 1755, et indépendamment, & l'astronome
et mathématicien francais Pierre Simon de Laplace en 1796. C'est la
représentation proposée par Laplace qui est la plus détaillée.

Selon lui, le vaste nuage de matiére en train de se contracter tournait
sur lui-méme deés le départ. A mesure qu'il se contractait, sa vitesse de
rotation augmentait, exactement comme celle d'un patineur qui raméne
ses bras contre son corps en tournant sur lui-méme. (Cet effet est dii a
la conservation du moment angulaire : celui-ci étant proportionnel au produit
de la vitesse par la distance au centre de rotation, quand celle-ci diminue
la vitesse augmente, le produit restant constant.) Tournant de plus en plus
vite, selon Laplace, le nuage commenca a rejeter un anneau de matiére
a partir de son équateur en rotation rapide, et se débarrassa ainsi d'une
partie de son moment angulaire. Le nuage restant tournait donc moins
vite ; mais la contraction continuait, la vitesse augmenta a nouveau, et
bientdt le nuage projeta un autre anneau de matiére. Ainsi, en se
condensant en Soleil, le nuage laissa derriére lui une série d’'anneaux, des
nuages de matiére en forme de beignets. Ces anneaux, selon Laplace, se
condensérent lentement en donnant les planétes ; ce faisant, ils projetérent
eux-mémes de petits anneaux qui formérent leurs satellites.

Ce point de vue faisant naitre le systéme solaire d'un nuage, ou
nébuleuse, et Laplace ayant choisi comme exemple la Nébuleuse
d’Andromeéde (on ignorait a 1'époque qu’elle était une vaste galaxie, et on
y voyait un nuage de poussi¢res et de gaz tournant sur lui-méme), on
désigne généralement cette théorie sous le nom d'hypothése de la nébuleuse
de Laplace.

Cette hypothése semblait rendre fort bien compte des caractéristiques
principales du systéme solaire — et méme de certains détails. Par exemple,
les anneaux de Saturne pouvaient étre des « anneaux-satellites » qui ne
s’étaient pas condensés (en les rassemblant, on obtiendrait un satellite de
taille respectable). De méme, les astéroides qui tournent autour du Soleil
entre 'orbite de Mars et celle de Jupiter pouvaient provenir des morceaux
d'un anneau qui ne se seraient pas rassemblés en une seule planéte. Les
théories d'Helmholtz et de Kelvin, attribuant I'énergie libérée par le Soleil
a sa lente contraction, semblaient aussi s'inscrire fort bien dans le tableau
dessiné par Laplace.

L'’hypothése de la nébuleuse a régné en maitresse pendant la plus grande
partie du x1x® siécle. Mais bien avant que celui-ci sachéve, de sérieux
doutes ont commencé a apparaitre. En 1859, James Clerk Maxwell analysa
mathématiquement les anneaux de Saturne, et montra qu'un anneau de
matiére gazeuse rejeté par un corps quelconque ne peut donner par
condensation qu'une multitude de petits objets comme ceux qui forment
les anneaux de Saturne ; il ne peut absolument pas former un corps solide,
parce que les forces de gravitation fragmentent 'anneau avant qu‘il puisse
se condenser.

Un probléme se posait aussi & propos du moment angulaire. Les planétes,
qui forment a elles seules a peine un milliéme de la masse du systéme
solaire, possédent 98 % de son moment angulaire total ! Jupiter a Iui seul
porte 60 % du moment angulaire total du systéme solaire. Le Soleil, par
conséquent, ne garde qu'une fraction tres petite du moment angulaire que
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possédait le nuage initial. Comment la quasi-totalit¢ de ce moment
angulaire a-t-elle pu se trouver transférée dans les petits anneaux laissés
derriére elle par la nébuleuse ? Le mystére est d’autant plus grand que
les systémes de satellites de Jupiter et de Saturne, qui ressemblent a des
miniatures du systéme solaire, ont probablement été formés de la méme
facon que lui; or, dans les deux cas, le corps planétaire central garde la
plus grande partie du moment angulaire.

Vers 1900, I'hypothése de la nébuleuse était si complétement abandon-
née que toute idée d’'un processus évolutif semblait discréditée. Le rideau
allait se lever sur la résurrection des théories catastrophiques. En 1905,
les Ameéricains Thomas Chrowder Chamberlin et Forest Ray Moulton,
utilisant un nom plus satisfaisant que la cométe de Buffon, annoncérent
que les planétes étajient nées quand une étoile avait frolé le Soleil. Cet
accident avait arraché des deux soleils des nuages de gaz, et ceux qui
restaient au voisinage de notre Soleil s'étaient condensés ensuite en
planéticules, qui se rassemblérent ensuite en planétes. C'est 1'hypothése
planéticulaire. Quant au probléme du moment angulaire, les Anglais James
Hopwood Jeans et Harold Jeffreys proposérent en 1918 une hypothése de
la marée, suivant laquelle l'attraction gravitationnelle sur I'étoile qui avait
frolé le Soleil avait donné un « effet » aux masses de gaz (comme on
« coupe » une balle), ce qui leur avait donné un moment angulaire
important. Si cette théorie catastrophique était juste, il y aurait
extrémement peu de systémes planétaires. Les étoiles sont si espacées que
les collisions entre elles sont dix mille fois moins fréquentes que les
supernovae, qui ne sont ellesmémes pas fréquentes... On estime que,
depuis la formation de la Galaxie, il se serait produit une dizaine de
rencontres du type qui, suivant cette théorie, peut donner naissance a un
systéme solaire.

De toute facon, ces premiers scénarios catastrophiques ne devaient pas
résister a 'épreuve de I'analyse mathématique. Comme le démontra Russel,
de telles collisions laisseraient les planétes des milliers de fois plus loin
du Soleil qu'elles ne le sont en réalité. Des tentatives ultérieures pour
reconstituer la théorie en imaginant toutes sortes de vraies collisions, au
lieu du « frolement » ne devaient pas connaitre un grand succés. Dans
les années trente, Lyttleton a évoqué la possibilité d'une collision de trois
étoiles, et plus tard Hoyle a imaginé un compagnon du Soleil explosant
en supernova et laissant derriére lui un héritage de plane¢tes. Mais en 1939,
I'astronome américain Lyman Spitzer a montré que la matiére éjectée par
le Soleil, dans n'importe quelle circonstance, serait si chaude qu'au lieu
de se condenser en planéticules elle se disperserait en gaz ténu. Ceci
semblait sonner le glas de toutes les théories catastrophiques (bien qu'en
1965 un astronome anglais, M.M. Woolfson, ait suggéré que le Soleil avait
pu tirer ses matériaux planétaires d'une étoile froide trés peu dense, ce
qui permettait d’éviter ces trés hautes températures).

Aussi, la théorie planéticulaire étant arrivée dans cette impasse, les
astronomes revinrent aux théories évolutives, et examinérent a nouveau
I'hypothése de la nébuleuse de Laplace.

A ce moment-13, leurs connaissances sur I'Univers s'étaient considérable-
ment étendues. Ils devaient désormais rendre compte de la formation des
galaxies, qui mettent en jeu des nuages de gaz et de poussiéres énormeément
plus importants que celui ou Laplace voyait le pére du systéme solaire.
On réalisa que ces gigantesques amas de matiére, sous l'effet de la
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turbulence, se séparaient en un grand nombre de tourbillons, dont chacun
pouvait donner naissance, par condensation, & un systéme particulier.

En 1944, I'astronome allemand Carl F. von Weizsdcker analysa a fond
cette idée. Suivant ses calculs, les plus vastes de ces tourbillons contenaient
assez de matiére pour former des galaxies. Au cours de la contraction
turbulente de ces tourbillons, il apparaissait des tourbillons d'une échelle
plus réduite. Chacun de ces tourbillons avait la taille nécessaire pour
donner naissance i un systéme solaire (avec un ou plusieurs soleils). A
la limite du tourbillon solaire, des tourbillons d'une taille encore inférieure
pouvaient donner naissance a des planétes. Ainsi, aux limites ou plusieurs
tourbillons se rencontraient comme les roues dentées d'un engrenage, des
poussiéres s’aggloméraient, formant des planéticules, puis des planétes
(figure 3.2).

La théorie de Weizsidcker, par elle-méme, ne résolvait pas mieux le
probléme du moment angulaire des planétes que la version beaucoup plus
simple proposée par Laplace. L'astrophysicien suédois Hannes Alfven fit
intervenir le champ magnétique du Soleil. Lors de la rotation rapide du
jeune Soleil, son champ magnétique le freina et transféra aux planétes

Figure 3.2. L'origine du systéme solaire, selon le mode¢le de Carl F. von
Weizsdcker. Suivant sa théorie, le grand nuage initial se sépara en
tourbillons et en sous-tourbillons, qui se condenserent ensuite pour donner
le Soleil, les planétes et leurs satellites.
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le moment angulaire. Développée ensuite par Hoyle, cette idée a fait de
la théorie de Weizsidcker, modifiée pour inclure les forces magnétiques
a coté de la gravitation, I'explication la plus satisfaisante a ce jour de
I'origine du systéme solaire.

Le Soleil

De toute évidence, le Soleil est la source de la lumiére, de la chaleur
et de la vie sur la Terre, et 'homme préhistorique en avait sans doute
fait un dieu. Le pharaon Akhenaton, monté sur le tréne d’Egypte en 1379
av. J.-C., fut le premier monothéiste que nous connaissions, et pour lui
le dieu unique était le Soleil. Au Moyen Age, le Soleil était le symbole
de la perfection, et bien qu'on ne le considérat pas lui-méme comme un
dieu, il représentait certainement la perfection du Tout-Puissant.

Les Grecs de I’Antiquité furent les premiers a avoir eu une idée de la
distance réelle qui nous en sépare : les observations d'Aristarque
montraient que cette distance était au moins de plusieurs millions de
kilometres, et sa taille apparente laissait supposer que le Soleil était plus
gros que la Terre. A elle seule, toutefois, cette taille n'était pas vraiment
impressionnante, car on considérait le Soleil comme une simple boule de
lumiére, sans substance.

C’est seulement a 1'époque de Newton qu'il devint évident que le Soleil
devait étre non seulement plus vaste, mais aussi beaucoup plus massif
que la Terre, et que celle-ci tournait autour de lui parce qu'elle était li¢e
par le champ gravitationnel intense du Soleil. Nous savons maintenant
que le Soleil est & 149 millions de kilométres de la Terre, et que son diametre
vaut 1400 000 kilometres, soit environ cent dix fois celui de la Terre. Sa
masse vaut 330 000 fois celle de la Terre, et 745 fois celle de toute la matiére
planétaire du systéme. Autrement dit, le Soleil contient a lui tout seul
99,86 % de toute la matiére présente dans le systéme solaire, ce qui en
fait sans conteste le membre le plus important...

Mais ne nous laissons pas impressionner par une simple question de
taille : ce n’est certainement pas un corps parfait, si nous entendons par
la — comme les érudits du Moyen Age — un corps uniformément brillant
et sans tache.

A la fin de l'année 1610, Galilée se servit de sa lunette pour observer
le Soleil, quand son éclat est atténué juste avant le coucher, et distingua
chaque jour des taches sombres sur le disque solaire. Il remarqua que ces
taches se déplacaient d'une fagon continue a travers le disque, et que leur
forme s’aplatissait quand elles s'approchaient du bord; il en conclut
qu'elles faisaient partie de la surface du Soleil, et que celui-ci tournait
autour de son axe en un peu plus de vingt-cinq jours terrestres.

Bien entendu, les découvertes de Galilée soulevérent une opposition
considérable ; en effet, pour les tenants des idées antérieures, elles étaient
blasphématoires. Un astronome allemand, Christoph Scheiner, qui observa
aussi les taches, suggéra qu’elles ne faisaient pas partie du Soleil, mais
étaient de petits corps qui tournaient autour de lui et se détachaient en
noir sur le fond lumineux du disque. Dans ce débat, toutefois, Galilée finit
par 'emporter.
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En 1774 un astronome écossais, Alexander Wilson, remarqua qu'une
grande tache voisine du bord du Soleil, vue par conséquent de c6té,
semblait concave, comme s'il s'agissait d'un cratére a la surface du Soleil.
En 1795 Herschel revint sur ce point, et suggéra que le Soleil était un corps
sombre et froid, entouré d'un manteau de gaz embrasés. Selon ce point
de vue, les taches étaient des trous a travers lesquels on apercevait le corps
sombre qui se trouvait sous le manteau. Herschel se laissa aller a imaginer
que ce corps froid pouvait méme étre habité par des étres vivants. (Un
savant de premier plan propose parfois des idées audacieuses, raisonnables
certes a la lumiére des connaissances de son temps, mais qui se révélent
fausses quand les connaissances sur le sujet se développent.)

En réalité, les taches solaires ne sont pas vraiment noires. Ce sont des
régions de la surface qui sont moins chaudes que le reste, et paraissent
sombres par comparaison. Mais si Mercure ou Vénus viennent s'interposer
entre le Soleil et nous, elles apparaissent sur le disque comme de petits
ronds vraiment noirs, et si ce petit rond s’approche d'une tache, on se rend
bien compte que la tache, elle, n'est pas vraiment noire.

Toutefois, des idées totalement fausses peuvent avoir leur utilité, et celles
d'Herschel ont attisé l'intérét éveillé par les taches solaires.

Mais la découverte importante est due a un pharmacien allemand,
Heinrich Samuel Schwabe, amateur passionné d’astronomie. Travaillant
toute la journée, il ne pouvait pas passer ses nuits en observation. Il chercha
donc un sujet d’étude diurne, et décida d'observer le disque solaire, dans
I'espoir que des planétes nouvelles, proches du Soleil, révélent leur
existence en passant devant lui.

I commenca ses observations en 1825, et ne put s‘'empécher d’étre
frappé par les taches solaires. Au bout de quelque temps, il oublia ses
planétes, et se mit & dessiner les taches solaires, qui changeaient de
place et de forme d'un jour a l'autre. Il poursuivit ces observations
pendant dix-sept ans, ne les délaissant que les jours ou le ciel était
complétement couvert.

En 1843, il put annoncer que les taches n’apparaissaient pas d'une facon
désordonnée : leur apparition était cyclique. D'une année a l'autre, leur
nombre augmentait, jusqu'a atteindre un maximum. Ensuite, elles
devenaient de plus en plus rares, jusqu'a disparaitre presque compléte-
ment; et un nouveau cycle commencait. Nous savons maintenant que
ce cycle, assez irrégulier, dure en moyenne onze ans. La découverte de
Schwabe passa inapercue (aprés tout, ce n’était quun pharmacien...)
jusqu'a ce que le savant bien connu Alexandre von Humboldt mentionne
ce cycle dans son livre Kosmos (1851), une sorte de revue générale des
connaissances scientifiques.

A la méme époque, l'astronome germano-écossais Johann von Lamont
mesura réguliécrement lintensité du champ magnétique terrestre, et
montra que celui-ci croissait et décroissait périodiquement. En 1852, un
physicien anglais, Edward Sabine, remarqua que ce cycle coincidait avec
celui des taches solaires.

11 devenait donc évident que les taches solaires avaient un effet sur la
Terre, et on commenga a les étudier avec un intérét trés vif. On attribua
4 chaque année un nombre de taches de Zurich, suivant une formule mise
au point en 1849 par un astronome suisse, Rudolf Wolf, de Zurich. (Il fut
le premier a avoir remarqué que la fréquence des aurores boréales, elle
aussi, suit le cycle des taches solaires.)
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Les taches semblent étre liées au champ magnétique solaire, et apparaitre
aux points d’émergence des lignes de force magnétiques. En 1908, trois
siecles aprés la découverte des taches, G.E. Hale montra qu'un champ
magnétique intense leur est associé. Quant a savoir pourquoi le champ
magnétique du Soleil se comporte de cette maniere, sort de la surface a
tel ou tel moment et a tel ou tel endroit, augmente et diminue d'une fagon
a peu prés cyclique, c’est I'un des mystéres qui subsistent a propos du Soleil.

En 1893, I'astronome anglais Edward Walter Maunder passa en revue
les premiers comptes rendus relatifs aux taches, pour mettre en ordre les
résultats disponibles pendant le siécle qui suivit la découverte de Galilée.
A sa grande surprise, il s’'aper¢ut qu’il n’y avait pratiquement aucune tache
signalée entre 1645 et 1715. Des astronomes de premier plan, comme
Cassini, cherchérent des taches et signalérent qu’ils n’en trouvaient aucune.
Maunder publia ses résultats en 1894, puis une seconde fois en 1922, mais
son travail passa complétement inapercu. Le cycle des taches était si bien
établi qu'une période de soixante-dix ans sans taches paraissait tout a fait
invraisemblable.

En 1970, I'astronome américain John A. Eddy tomba par hasard sur
ces publications, les vérifia, et constata qu'il semblait bien s'étre produit
ce qu'on appelle dorénavant un minimum de Maunder. 1l ne se contenta
pas de refaire les recherches de Maunder, mais il étudia les comptes rendus
d’observations a I'ceil nu de taches particuliérement importantes, prove-
nant des régions les plus variées du globe, y compris 'Extréme-Orient
— résultats qui n’avaient pas été a la disposition de Maunder. Ces comptes
rendus remontent au V¢ siécle av. J.-C., et donnent généralement une
dizaine d’observations par siécle. Mais il y a des « trous », et I'un de ces
trous correspond au minimum de Maunder.

Eddy releva également les comptes rendus relatifs aux aurores boréales,
dont la fréquence suit le méme cycle que les taches solaires. Il en trouva
beaucoup aprés 1715, un certain nombre avant 1645, mais presque aucune
entre ces deux dates.

De plus, quand l'activité magnétique du Soleil est grande et les taches
nombreuses, la couronne solaire est trés belle et pleine de « rayons » de
lumiére. En l'absence de taches, elle se réduit & une brume lumineuse
indistincte. On peut l'observer lors des éclipses totales du Soleil. Or, si les
astronomes étaient peu nombreux a se déplacer, au XvIr® siécle, pour
observer les éclipses totales, tous les rapports de cette époque mentionnent
une couronne dont I'aspect correspond a l'absence de taches.

Enfin, au moment ol le nombre des taches passe par un maximum,
la production de carbone 14 (une variété de carbone dont nous parlerons
dans le chapitre suivant) est moins importante que le reste du temps. On
peut mesurer la proportion de carbone 14 dans les anneaux successifs des
arbres et évaluer a partir de 13 I'activité solaire de 'année correspondante.
Ce type d’analyse confirme I'existence du minimum de Maunder et de
nombreux minima de ce type dans les siécles antérieurs.

Selon Eddy, il semble y avoir eu, en cinq mille ans, une douzaine de
périodes correspondant & des minima de Maunder, dont la durée était
a chaque fois de cinquante & deux cents ans. Par exemple, il y en avait
eu une entre 1400 et 1510.

Puisque le cycle des taches solaires a un effet sur la Terre, on peut se
demander quel est l'effet des minima de Maunder. Ils pourraient
correspondre a des périodes de froid. Les hivers étaient si froids en Europe
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dans les dix premiéres années du xviir® siécle qu'on a appelé cette période
la petite glaciation. De la méme facon, le froid était si intense pendant le
minimum de 1400-1510 que la colonie norvégienne du Groenland cessa
d’exister, simplement parce que le temps ne permettait pas d'y survivre.

La Lune

Quand Copernic, en 1543, placa le Soleil au centre du systéme, il ne
restait plus que la Lune a reconnaitre la suzeraineté de la Terre, considérée
jusque-ld comme le centre du monde.

La Lune fait le tour de la Terre (par rapport aux étoiles) en 27,32 jours.
Elle met exactement le méme temps a tourner sur elle-méme. Grice a
cette égalité entre ses périodes de rotation et de révolution, la Lune tourne
toujours la méme face vers la Terre. Cette égalité n’est pas une coincidence :
elle résulte de la « marée » terrestre sur la Lune, comme nous le verrons
bientot.

Le temps que met la Lune & faire un tour par rapport aux étoiles est
le muois sidéral. Mais pendant que la Lune tourne autour de la Terre, la
Terre tourne autour du Soleil. Quand la Lune a fait un tour entier autour
de la Terre, le Soleil s’est déplacé dans le ciel, & cause du mouvement de
la Terre (qui a entrainé la Lune avec elle). La Lune doit continuer a tourner
pendant deux jours et demi pour « rattraper le Soleil » et se retrouver,
par rapport a lui, dans la méme position qu’'au début. Le temps que met
la Lune a faire ce tour autour de la Terre, par rapport au Soleil, est le
mois synodique, soit 29,53 jours.

Le mois synodique est plus important pour les hommes que le mois
sidéral, car dans le mouvement de la Lune autour de la Terre, I'éclairement
de la face visible change progressivement, d'une maniére qui dépend de
la position de la Lune par rapport au Soleil. La Lune passe ainsi a travers
une succession de phases. Au début d'un mois synodique, la Lune se trouve
juste a I'est du Soleil, et apparait sous la forme d'un trés fin croissant, visible
immeédiatement aprés le coucher du Soleil.

D’une nuit a l'autre, la Lune s’éloigne du Soleil, et le croissant s’épaissit.
1l devient bientdt un demi-cercle, puis grossit encore. Quand la Lune s’est
suffisamment déplacée pour se trouver dans la région du ciel opposée a
celle ou se trouve le Soleil, celui-ci I'éclaire « par-dessus la Terre », et toute
la face visible de la Lune est éclairée : ce disque de lumiére s’appelle la
pleine lune.

Puis 'ombre commence a rogner le disque du coté ou le croissant avait
commencé 3 apparaitre. Nuit aprés nuit, la portion éclairée de la Lune
se rétrécit, jusqu'a redevenir une demi-lune, la moitié éclairée étant celle
qui se trouvait dans 'ombre pour la précédente demi-lune. Finalement,
la Lune se retrouve immédiatement a l'ouest du Soleil, et apparait dans
le ciel juste avant I'aube, sous la forme d'un croissant tourné en sens opposé
a celui du croissant initial. Puis la Lune dépasse le Soleil, réapparait en
croissant juste aprés le coucher du Soleil, et toute la série de changements
recommence.

Le cycle entier dure vingt-neuf jours et demi — un mois synodique :
c’est la base des premiers calendriers de ’'humanité.
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Les hommes ont commencé par croire que la Lune grossissait et
diminuait vraiment 4 mesure que les phases se succédaient. Ils imaginaient
méme, a chaque fois que le croissant réapparaissait a l'ouest apres le
coucher du Soleil, qu’il s'agissait littéralement d'une nouvelle Lune, nom
que garde encore aujourd’hui cette phase de la Lune.

Mais les astronomes de I’Antiquité grecque réalisérent bientdt que la
Lune devait étre une boule, que ses phases étaient dues au fait qu'elle
brillait seulement la ot le Soleil l'éclairait, et que ses changements de
position dans le ciel par rapport au Soleil expliquaient parfaitement les
changements de forme de sa partie éclairée. Ceci avait une importance
considérable a l'époque. Les philosophes grecs, Aristote en particulier,
tentérent de faire une distinction entre la Terre et les corps célestes en
montrant que les propriétés de la Terre étaient radicalement différentes
de celles que possédaient en commun tous les objets celestes. Ainsi, la Terre
était sombre, et n’émettait pas de lumiére, tandis que les corps celestes
en émettaient tous. Pour Aristote, ceux-ci étaient formés d'une substance
qu'il appela éther (d'un mot grec signifiant « brillant » ou « éclatant »),
substance fondamentalement différente des matériaux qui constituaient
la Terre. Or, la succession des phases de la Lune montrait que celle-ci,
pas plus que la Terre, n'émettait de lumicre, et qu’elle ne brillait qu'en
renvoyant les rayons du Soleil. Ainsi, la Lune au moins ressemblait sur
ce point a la Terre.

Qui plus est, il arrivait que le Soleil et la Lune fussent si exactement
opposés par rapport a la Terre que celle-ci empéchait les rayons du Soleil
d’atteindre la Lune. La Lune (toujours pleine a ce moment-la) passait dans
l'ombre de la Terre : c’était une éclipse de Lune.

Pour les hommes primitifs, la Lune était alors avalée par une puissance
malfaisante, et devait disparaitre & jamais. C'était évidemment effrayant,
et 'une des premiéres victoires de la science fut d'étre capable de prédire
une éclipse et de montrer quil s'agissait d'un phénomene naturel, facile
a comprendre. (Certains voient en Stonehenge, entre autres choses, un
observatoire de l'dge de pierre, qui pouvait servir a prédire les éclipses
de Lune, grace aux déplacements du Soleil et de la Lune par rapport aux
pierres, réguliérement espacées, qui forment cette structure.)

En fait, quand la Lune est un croissant fin, on peut voir le « reste de
la Lune » faiblement éclairé par la « lumiére cendrée ». C'est a Galilée
que nous devons l'idée que la Terre, comme la Lune, doit renvoyer les
rayons du Soleil et « briller », et que C’est ce « clair de Terre » qui illumine
la partie obscure de la Lune. On s’en apercoit seulement quand la partie
éclairée par le Soleil est suffisamment réduite pour que sa lumiére vive
ne masque pas le « clair de Terre » beaucoup plus discret. Ainsi, non
seulement la Lune était aussi incapable que la Terre d’émettre de la
lumiére, mais voila que la Terre était capable de renvoyer les rayons du
Soleil et avait aussi des phases (si on la voyait depuis la Lune).

Une autre « différence fondamentale » entre la Terre et les corps célestes
était que la Terre était imparfaite et pleine de défauts, tandis que les corps
célestes étaient immuables et parfaits.

A I'ceil nu, seuls le Soleil et la Lune apparaissent comme quelque chose
de plus que des points de lumiere. Des deux, le Soleil semble bien étre
un cercle parfait de lumiére parfaite. La Lune, par contre — méme sans
parler des phases — n’est pas parfaite. Quand elle est pleine et apparait
comme un cercle parfait de lumiére, on voit pourtant qu'elle n’est pas
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parfaite du tout. Des traces sombres sur sa surface brillante lui enlévent
toute prétention a la perfection. Les premiers hommes voyaient des dessins
dans ces traces sombres, ces dessins différant d'une culture a V'autre. Le
plus souvent, la fatuité de l'espéce humaine y voyait I'image d’'un étre
humain, et on parle encore & notre époque de « 'homme de la Lune ».

C’est Galilée, en 1609, qui regarda le premier le ciel & travers une
lunette. Quand il la pointa vers la Lune, il y découvrit des montagnes,
des crateres et des étendues plates (qu'il prit pour des mers). Cette fois,
C’était bien sGr : la Lune n'était pas un corps céleste « parfait »,
fondamentalement différent de la Terre, mais au contraire un monde du
méme type qu’elle.

Cette constatation ne suffit pas a elle seule, cependant, 4 démolir
complétement les idées antérieures. Les Grecs avaient remarqué que
plusieurs objets dans le ciel se déplacaient par rapport aux étoiles, et que
de tous ces objets, la Lune était le plus proche de la Terre (et changeait
de position le plus vite). On pouvait donc supposer que la Lune, a cause
de cette proximité, était en quelque sorte contaminée par les imperfections
de la Terre, qu'elle avait souffert de ce voisinage. C’est seulement quand
Galilée découvrit les taches du Soleil que la perfection céleste commenca
a étre mise sérieusement en doute.

MESURER LA LUNE

Si la Lune est bien I'objet le plus proche de la Terre, a quelle distance
se trouve-t-elle ? Aprés plusieurs autres astronomes de 1’Antiquité grecque,
Hipparque s‘attaqua au probléme, et en donna une solution trés proche
des résultats modernes : nous savons maintenant que la distance moyenne
entre la Terre et la Lune est de 380 000 kilomeétres, neuf fois et demie la
circonférence terrestre.

Si l'orbite de la Lune était circulaire, cette distance serait constante. Mais
l'orbite de la Lune est légérement elliptique, et la Terre n’est pas au centre
de I'ellipse, mais a I'un des foyers, qui sont excentrés. La Lune s'approche
un peu de la Terre sur la moitié de son orbite, et s’en éloigne sur 'autre
moitié. Au point ou la distance est minimale (périgée), elle vaut
356 000 kilomeétres, et au point oit elle est maximale (apogée),
407 000 kilomeétres.

Comme les Grecs l'avaient pensé, la Lune est de loin le corps céleste
le plus proche de la Terre. Sans parler des étoiles, et en nous limitant au
systéme solaire, la Lune se trouve, en proportion, a notre porte.

Son diamétre, estimé a partir de sa distance et de sa taille apparente,
vaut 3480 kilomeétres. Celui de la Terre vaut 3,65 fois plus, et celui
du Soleil 412 fois plus. Il se trouve que la distance Soleil-Terre vaut
environ 390 fois la distance moyenne Terre-Lune, ce qui fait que les
différences entre les tailles et les distances se compensent presque
exactement, et que les deux corps, de tailles si différentes en réalité,
nous apparaissent presque de méme taille dans le ciel. C’est pourquoi, quand
la Lune passe juste devant le Soleil, ce corps beaucoup plus petit, mais
beaucoup plus proche, masque presque parfaitement le Soleil, plus
grand mais plus éloigné, ce qui fait d'une éclipse totale du Soleil un
merveilleux spectacle. C'est 1 une coincidence tout a fait étonnante — et
trés agréable.
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ALLER DANS LA LUNE

La proximité relative de la Lune et sa place d’honneur dans le ciel
stimulent depuis longtemps I'imagination des hommes : y a-t-il un moyen
de l'atteindre ? (On aurait pu aussi réver d'un moyen d’atteindre le Soleil,
mais sa chaleur intense ne pouvait pas manquer de refroidir l'imagina-
tion... De toute évidence, la Lune constituait un objectif a la fois moins
rébarbatif et plus proche.)

Aux temps primitifs, cela ne semblait pas une tache insurmontable
d'atteindre la Lune : on supposait que l'atmosphére s'étendait jusqu’aux
corps célestes, de sorte qu'un systéme capable de soulever un homme dans
les airs pouvait aussi bien, a la limite, 'emmener jusqu’a la Lune.

C'est ainsi qu'au 1r° siécle apr. J.-C., 'écrivain syrien Lucien de Samosate
publia la premiére histoire de voyage spatial que nous connaissions. Dans
cette histoire, un navire est pris dans une sorte de jet d’eau qui le souleve
trés haut, assez haut pour atteindre la Lune.

En 1638 parut L'Homme dans la Lune, écrit par un prétre anglais, Francis
Godwin (qui mourut avant la publication). Le héros de Godwin est entrainé
jusqu'a la Lune dans un chariot remorqué par de grandes oies, que leur
migration annuelle emméne jusque la-bas.

En 1643, toutefois, on commenca & comprendre la nature de la pression
atmosphérique, et on se rendit rapidement compte que I'atmosphére ne
pouvait pas s’étendre trés loin au-dessus de la surface terrestre. La plus
grande partie de I'espace entre la Terre et la Lune était du vide, dans lequel
les jets d’eau ne pouvaient pas monter et ou les oies ne pouvaient pas
voler. Le voyage dans la Lune paraissait soudain beaucoup plus difficile,
mais pourtant pas impossible.

Quelques années plus tard, ce fut la parution du Voyage dans la Lune
de Cyrano de Bergerac, écrivain et duelliste frangais. Cyrano y évoque
sept moyens d’atteindre la Lune. Six de ces moyens sont irréalisables pour
une raison ou pour une autre, mais le septieme repose sur I'emploi des
fusées. Celles-ci étaient en effet a 'époque (et sont encore, d‘ailleurs) le
seul moyen de propulsion utilisable dans le vide.

Mais ce n’est pas avant 1687 que l'on comprit le principe des fusées.
Cette année-1a, Newton publia ses Principia Mathematica ou il énonga, entre
autres choses, ses trois lois du mouvement. La troisiéme est généralement
connue sous le nom de « loi de I'action et de la réaction » : quand une
force s'exerce dans un sens, une force opposée s'exerce dans l'autre. Quand
une fusée éjecte une masse de matiére dans un sens, le reste de la fusée
se déplace dans 'autre sens, aussi bien dans le vide que dans l'air. Mieux,
méme, car dans le vide il n'y a pas de résistance opposée par l'air au
déplacement. C'est & tort qu'on imagine généralement qu'une fusée a
besoin de « pousser contre quelque chose ».

LES FUSEES

D’ailleurs, les fusées n’étaient pas seulement un sujet de réflexion
théorique : elles existaient des siécles avant que Cyrano écrive et que
Newton élabore sa théorie.

Dés le x111© siecle, les Chinois inventérent et utilisérent de petites fusées,
qui visaient seulement un objectif psychologique : effrayer 'ennemi. C'est
la civilisation occidentale moderne qui allait les adapter a des usages plus
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sanguinaires. En 1801, un expert anglais en matiére d’artillerie, William
Congreve, apprit en Orient l'existence des fusées que les troupes indiennes
utilisaient contre les Anglais dans les années 1780. Il mit au point un
certain nombre de missiles redoutables, dont certains furent utilisés contre
les Etats-Unis dans la guerre de 1812, en particulier lors du bombardement
de Fort McHenry en 1814. Les progrés de l'artillerie conventionnelle en
portée, en précision et en puissance firent oublier les fusées. Mais la
Seconde Guerre mondiale vit se développer le « bazooka » américain et
la « katioucha » russe, qui sont tous les deux des paquets d’explosif
propulsés par des fusées. Les avions a réaction, & une échelle beaucoup
plus grande, utilisent aussi le principe d’action et de réaction.

Vers le début du xx° siécle, deux hommes imaginérent, indépendam-
ment I'un de l'autre, un usage nouveau, et plus noble, des fusées :
I'exploration de la haute atmosphére et de l'espace. L'un était russe,
Konstantine Edouardovitch Tsiolkovski, et l'autre américain, Robert
Hutchings Goddard. (Il est curieux, compte tenu de la suite de 'histoire,
qu'un Russe et un Américain aient été les pionniers de 1'dge des fusées,
encore quun inventeur allemand fort imaginatif, Hermann Ganswindt,
ait publié a4 la méme époque des spéculations encore plus hardies, bien
que moins systématiques et moins scientifiques.)

Le Russe a publié le premier ses réflexions et ses calculs, de 1903 4 1913,
tandis que Goddard n’a publié qu’a partir de 1919. Mais Goddard a été
le premier a mettre ses idées en pratique. Le 16 mars 1926, d'une ferme
enneigée d’Auburn, dans le Massachusetts, il a lancé une fusée qui s’est
élevée a soixante meétres. Chose remarquable, cette fusée utilisait un
combustible liquide au lieu de poudre & canon. D’autre part, contrairement
aux fusées ordinaires, bazookas, avions a réaction, etc... qui briilent grace
a l'oxygéne de lair environnant, la fusée de Goddard, destinée a
fonctionner dans le vide spatial, devait transporter son propre comburant
sous forme d'oxygeéne liquide (lox dans I'argot moderne des spécialistes).

Jules Verne, dans ses romans de science-fiction du x1x¢ siécle, utilisait
un canon pour envoyer un projectile vers la Lune. Mais le canon fournit
toute son énergie d'un seul coup, au départ, au moment ot I'atmosphére
est la plus dense, et oppose la plus forte résistance. De plus, I'accélération
nécessaire pour obtenir dés le départ la vitesse maximale est tellement
forte qu’elle réduirait en bouillie des passagers humains.

Au contraire, les fusées de Goddard montaient doucement au début,
accéléraient et dépensaient leur derniére poussée trés haut dans l’atmos-
phére la plus ténue, ot1 la résistance est faible. L'augmentation progressive
de la vitesse permettait a l'accélération de ne pas dépasser un niveau
supportable, ce qui est évidemment un point important pour des véhicules
habités.

Malheureusement, le succés de Goddard passa a peu prés inapercu, sauf
de ses voisins indignés qui l'obligérent a aller poursuivre ses essais ailleurs.
Goddard s‘isola donc pour lancer ses fusées. Entre 1930 et 1935, ses
véhicules atteignaient des vitesses proches de 1 000 km/h, et des altitudes
de prés de trois kilomeétres. II mit au point des systémes de guidage en
vol et des stabilisateurs gyroscopiques pour garder la fusée pointée dans
la bonne direction. II fit breveter l'idée de fusées a plusieurs étages. En
effet, ce dispositif permet de se débarrasser en plusieurs fois du poids mort,
et d'atteindre des vitesses et des altitudes beaucoup plus grandes qu’avec
la méme quantité totale de carburant dans une fusée & un seul étage.
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Pendant la Seconde Guerre mondiale, la marine américaine financa sans
conviction de nouvelles expériences de Goddard. Pendant ce temps, le
gouvernement allemand investissait dans ce domaine un effort considéra-
ble. Le groupe de jeunes chercheurs qui s’y consacra était inspiré
principalement par Hermann Oberth, un mathématicien roumain qui,
indépendamment de Tsiolkovski et Goddard, avait publié¢ des études sur
les fusées et les voyages dans I'espace dés 1923. Les recherches allemandes
commencérent en 1935 et culminérent avec la mise au point du V2. Sous
la direction de l'expert en fusées Wernher von Braun (qui proposa ses
services aux Etats-Unis a la fin de la guerre), le premier missile propulsé
par une fusée était lancé en 1942. Le V2 entrait en service en 1944, trop
tard pour permettre aux Nazis de gagner la guerre, bien qu’ils aient eu
le temps d’en lancer en tout 4 300, dont 1 230 atteignirent Londres. Les
missiles de von Braun tuérent ainsi 2511 Anglais et en blessérent
grievement 5 869 autres.

Goddard est mort le 10 aolit 1945, presque le dernier jour de la guerre.
1l a tout juste eu le temps de voir enfin s’épanouir en flamme I'étincelle
qu'il avait lancée. Stimulés par les succés du V2, les Etats-Unis et 1'Union
Soviétique se sont lancés a fond dans la recherche sur les fusées, chacun
s’assurant le concours des experts allemands sur lesquels il pouvait mettre
la main.

Les Etats-Unis ont commencé par utiliser des V2 pris aux Allemands
pour étudier la haute atmospheére, mais le stock s'est épuisé en 1952. A
ce momentla, on fabriquait déja des fusées plus grandes et plus
perfectionnées, aussi bien aux Etats-Unis qu'en Union Soviétique, et les
progrés ont continué.

EXPLORER LA LUNE

Une ére nouvelle a commencé le 4 octobre 1957 (& un mois du centenaire
de la naissance de Tsiolkovski), quand 1'Union Soviétique a mis en orbite
le premier satellite artificiel (Spoutnik I). Celui-ci a parcouru autour de la
Terre une orbite elliptique, et il est passé a 252 kilometres de la surface
au périgée, a 900 kilometres a 'apogée. Une orbite elliptique ressemble
au « grand huit » des attractions foraines. En allant de I'apogée au périgée,
le satellite descend et perd de l'énergie potentielle : sa vitesse augmente,
de sorte qu’au périgée il commence a remonter avec une vitesse maximale,
comme le chariot du grand huit. Sa vitesse diminue a mesure qu'il grimpe
(comme celle du chariot) et passe par un minimum au moment ol, ayant
atteint l'apogée, il commence a descendre a nouveau.

Au périgée, Spoutnik I traversait les régions ténues de la haute
atmosphére, et la résistance de l'air, bien que minime, le ralentissait un
peu a chaque passage. A chaque tour, l'apogée était un peu moins haut
quau tour précédent. Le satellite décrivait lentement une spirale
descendante. 11 devait finir par plonger dans les régions plus denses de
l'atmosphére, et y briler par suite du frottement de l'air.

La vitesse a laquelle l'orbite d'un satellite change, pour la raison que
nous venons d’évoquer, dépend en partie de la masse du satellite, en partie
de sa forme et en partie de la densité de l'air qu'il traverse. Aussi, cela
permet de calculer a chaque altitude la densité de I'atmosphére. Pour la
haute atmosphére, ce sont les satellites qui nous ont donné les premieres
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mesures de densité. Celle-ci s’est révélée un peu plus forte que prévu ; mais
elle ne vaut quand méme, & une altitude de 240 kilométres que
1/10 000 000 de sa valeur au niveau de la mer, et 1/1 000 000 000 & 330
kilometres.

Ces souffles impalpables ne sont pas négligeables pour autant. Méme
a une hauteur de 1600 kilométres ou la densité atmosphérique est un
million de millions de fois plus faible qu'au niveau de la mer, elle est
tout de méme un milliard de fois plus forte que celle du gaz qui occupe
le « vide » extérieur. L’enveloppe gazeuse de la Terre s’étend trés loin.

L'Union Soviétique n’est pas longtemps restée seule dans I'espace : quatre
mois plus tard, le 30 janvier 1958, les Etats-Unis mettaient en orbite leur
premier satellite, Explorer I

Une fois des satellites mis en orbite autour de la Terre, les yeux se sont
tournés avec un intérét accru vers la Lune. Bien siir, celle-ci avait perdu
dans l'intervalle une partie de son charme : bien que ce fiit un monde,
et non pas une simple lumiére dans le ciel, ce n’était plus le monde dont
on avait d’abord révé.

Avant les observations de Galilée, on avait toujours supposé que si les
corps célestes étaient des mondes, ils portaient forcément des étres vivants,
voire des étres intelligents, ressemblant aux hommes. Les premiéres
histoires de science-fiction & propos de la Lune partaient de cette hypothése,
et les suivantes aussi, au début du xx* siécle.

En 1835, un écrivain anglais nommé Richard Adams Locke publia dans
le New York Sun une série d’articles prétendant décrire des études
scientifiques sérieuses de la surface lunaire, études qui auraient permis
d’y découvrir de nombreuses espéces vivantes. Les descriptions étaient
détaillées, et des millions de personnes se laissérent tromper.

Pourtant, aprés que Galilée eut publié ses premiéres observations de la
Lune a travers la lunette, il n'avait pas fallu longtemps pour que l'on
commence a se rendre compte qu'il ne pouvait exister aucune vie sur la
Lune. Sa surface n’était jamais cachée par des nuages ni du brouillard.
La limite entre la partie éclairée et la partie sombre était toujours
parfaitement nette, ce qui prouvait I'absence de crépuscule. Les « mers »
sombres, que Galilée avait prises pour des étendues d’eau, s’étaient vite
révélées criblées de petits cratéres : ce n'était donc que des plaines
relativement lisses, du sable sans doute. La Lune ne possédait ni eau ni
air : elle ne pouvait pas étre habitée.

C’était peut-étre 1a une conclusion néanmoins un peu rapide : et la face
cachée, celle que les hommes ne voyaient jamais ? Et ne pouvait-il pas
y avoir un peu d’eau sous la surface, en quantité insuffisante pour des
animaux de grande taille, mais suffisante peut-étre pour permettre
I'existence d’étres analogues aux bactéries ? Et méme si aucune vie n’était
présente, ne pouvait-on pas trouver dans le sol des corps chimiques
représentant une étape — peut-étre avortée — d'une lente évolution vers
la vie? Méme s'il n’y avait rien de tout cela, la Lune posait beaucoup
de questions qui n’avaient rien a voir avec la vie. Ou s'était-elle formée ?
Quelle était sa composition minéralogique ? Quel ige avait-elle ?

Aussi, c’est trés vite apres le lancement de Spoutnik I que les nouvelles
techniques se tournérent vers la Lune. Dés le 2 janvier 1959, 'Union
Soviétique lancait la premiére sonde lunaire, c’est-a-dire le premier satellite
a passer preés de la Lune. C'était Lunik I, le premier engin placé sur orbite
autour du Soleil. Deux mois plus tard, les Etats-Unis en faisaient autant.
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Le 12 septembre 1959, les Russes lancaient Lunik II, pointé de manicre
a heurter la surface lunaire. Pour la premiére fois dans 1'Histoire, un objet
fabriqué par 'homme reposait sur la surface d'un autre monde. Un mois
plus tard, le véhicule soviétique Lunik III passait derriére la Lune et pointait
une caméra de télévision vers la face cachée. Quarante minutes d'images
de cette face atteignirent la Terre. Elles étaient prises d'une distance de
60 000 kilomeétres. Elles étaient assez floues, mais révélaient tout de méme
quelque chose d'intéressant : l'autre face de la Lune était pratiquement
dépourvue des « mers » qui sont un des aspects les plus remarquables de
la face tournée vers la Terre. Pourquoi cette dissymétrie ? Peut-étre les mers
s'étaient-elles formées assez tard dans I'histoire de la Lune, quand une face
était déja tournée en permanence vers la Terre, dont l'attraction déviait
vers cette face les grandes météorites qui sont a l'origine de la formation
des « mers »?

Mais l'exploration lunaire ne faisait que commencer. En 1964, les
Etats-Unis lancaient la sonde Ranger 7, qui devait s'écraser sur la
surface de la Lune, en prenant des photos jusquau dernier moment.
Le 31 juillet 1964, on obtenait ainsi 4 316 photos d’'une région que l'on
appelle maintenant mare cognitum (la mer connue). Début 1965, Ranger 8
et Ranger 9 montraient que la surface de la Lune était dure, au plus
friable, au lieu d’étre couverte d'une épaisse couche de poussicres
comme le pensaient de nombreux astronomes. Les sondes révéleérent
que méme les régions qui semblaient les plus plates, vues au télescope,
étaient en réalité criblées de cratéres trop petits pour étre visibles depuis
la Terre.

Le 3 février 1966, la sonde soviétique Luna IX réussissait un alunissage
en douceur — C'est-a-dire qui n’entraine pas la destruction de l'engin — et
envoyait des photos prises au niveau du sol lunaire. Deux mois plus tard,
les Russes mettaient Luna X en orbite autour de la Lune, orbite que la
sonde parcourait en trois heures. Cette sonde a mesuré la radioactivité
de la surface lunaire, et ses résultats ont permis d’estimer que les roches
de la surface étaient analogues au basalte qui couvre le fond des océans
terrestres.

Les Américains ont emboité le pas, avec des fusées plus perfectionnées
encore. Surveyor I a « aluni » en douceur le 1 juin 1966, et en septembre
1967, Surveyor 5 était capable de manipuler et d’analyser des échantillons
du sol, sous télécommande radio depuis la Terre : le sol était effectivement
basaltique, et contenait des particules de fer qui avaient probablement une
origine météoritique.

Le 10 aoft 1966, la premiére sonde américaine de la série Lunar
Orbiter était mise sur orbite autour de la Lune. Ces sondes ont photo-
graphié en détail toute la Lune, de sorte que toute la surface - y
compris la partie toujours invisible de la Terre - est parfaitement
connue. De plus, ces sondes ont pris des photos saisissantes de la Terre,
vue du voisinage de la Lune.

Les cratéres ont recu les noms de certains astronomes et autres grands
personnages du passé. Comme la plupart ont été choisis par l'astronome
italien Giovanni Battista Riccioli vers 1650, les plus grands crateres
immortalisent les astronomes les plus anciens (Copernic, Tycho, Kepler)
ou les Grecs de l'Antiquité (Aristote, Archimede, Ptolémée).

L’autre face, révélée pour la premiére fois par Lunik III, a permis une
seconde série de baptémes. Bien entendu, les Russes (premier arrivé,
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premier servi...) se sont réservé les sites les plus remarquables. IlIs ont dédié
ainsi des cratéres non seulement a Tsiolkovsky, le grand prophéte du
voyage spatial, mais aussi a Lomonosov et Popov, deux chimistes russes
de la fin du xvir siecle. Ils ont honoré de la méme maniére un certain
nombre de personnalités occidentales, en particulier Maxwell, Hertz,
Edison, Pasteur et les Curie, qui sont tous mentionnés dans ce livre. Un
nom bien a sa place de l'autre c6té de la Lune : celui du pionnier francais
de la science-fiction, Jules Verne.

En 1970, la face cachée était suffisamment connue pour que I'on puisse
baptiser systématiquement tous les sites dignes d'intérét. Sous la direction
de l'astronome américain Donald Howard Menzel, une commission
internationale a procédé a des centaines de baptémes, honorant ainsi des
hommes ayant contribué aux progrés de la science dans un domaine ou
dans un autre. De beaux cratéres sont ainsi dédiés aux Russes Mendeleiev
(auteur de la premiére table périodique des éléments, dont nous parlerons
au chapitre 6) et Gagarine, premier homme placé en orbite autour de la
Terre, et mort depuis dans un accident d’avion. D’autres sites honorent
I'astronome hollandais Hertzsprung, le mathématicien francais Galois, le
physicien italien Fermi, le mathématicien américain Wiener et le
physicien anglais Cockcroft. Dans un secteur bien délimité, on rencontre
Nernst, Roentgen, Lorentz, Moseley, Einstein, Bohr et Dalton, en I'honneur
du rdle important qu’ils ont tous joué dans 1'élaboration de la théorie
atomique et I'étude de la structure de l'atome.

L'intérét de Menzel pour les ouvrages scientifiques et la science-fiction
se révele dans sa juste décision d’attribuer quelques cratéres a ceux qui
ont su éveiller I'enthousiasme de toute une génération pour les voyages
spatiaux, a un moment ou la science orthodoxe les considérait comme
une chimére. Un cratere est ainsi dédié a Hugo Gernsback, éditeur des
premiers magazines américains entiérement consacrés a la science-fiction,
et un autre & Willy Ley qui est, de tous les écrivains, le plus ardent prophéte
des victoires et des possibilités de la fusée.

LES ASTRONAUTES ET LA LUNE

Mais si passionnante et fructueuse fiit-elle, I'exploration de la Lune
par les automates ne suffisait pas. N'était-il donc pas possible que les
fusées emménent des hommes? De fait, le premier pas dans cette
direction a été fait trois ans et demi a peine aprés le lancement de
Spoutnik I

Le 12 avril 1961, le cosmonaute soviétique Youri Alexeievitch Gagarine
était placé sur orbite et revenait sain et sauf sur Terre. Trois mois
plus tard, un autre cosmonaute soviétique, Gherman Stepanovitch
Titov, décrivait dix-sept orbites avant d’atterrir, passant ainsi vingt-
quatre heures en apesanteur. Le 20 février 1962, c’était le tour de
I'’Américain John Herschel Glenn, qui parcourut trois fois l'orbite de
la Terre. Depuis lors, des douzaines d’hommes ont quitté la Terre, et
certains sont restés des mois dans l'espace. Le 16 juin 1963, une cos-
monaute soviétique, Valentina Tereshkova, partait pour un vol de soixante
et onze heures, décrivant en tout dix-sept tours autour de la Terre.
Tout juste vingt ans plus tard, I’Américaine Sally Ride la suivait dans
I'espace.
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Les fusées ont emmené bientdt des équipages de plusieurs hommes : les
Soviétiques Vladimir Komarov, Konstantin Feokstitov et Boris Yegorov le
12 octobre 1964, les Américains Virgil Grissom et John Youngle 23 mars 1965.

Les cosmonautes ont quitté leur véhicule dans I'espace : Aleksei Leonov
(URSS) le 18 mars 1965 et Edward White (USA) le 3 juin 1965.

Jusque-13, la plupart des « premiéres » de I'espace étaient a l'actif des
Soviétiques. Mais a partir de cette date, les Américains allaient prendre
la téte de la « course a I'espace ». Les véhicules manceuvraient dans I'espace,
s’y rejoignaient, s’y accrochaient 1'un a I'autre et commengaient a s'éloigner
de plus en plus de la Terre.

Ce programme, hélas, ne s'est pas déroulé sans deuils. En janvier 1967,
trois cosmonautes américains (Grissom, White et Chaffee) sont morts dans
I'incendie de leur capsule, au cours d’essais au sol. Le 23 avril 1967,
Komarov était victime d'un mauvais fonctionnement du parachute
d’atterrissage : il a été le premier & mourir au cours d'une mission
spatiale.

Les plans américains de missions de trois hommes vers la Lune
(programme Apollo) ont été retardés a la suite de ce tragique accident :
il fallait revoir la sécurité de la capsule. Mais ils n’ont pas été abandonnés.
Le premier véhicule Apollo & emmener un équipage, Apollo 7, a décollé
le 21 octobre 1968, sous le commandement de Walter Schirra. Le
20 décembre, sous le commandement de Frank Borman, Apollo 8 a fait
le tour de la Lune a faible distance. Apollo 10, lancé le 18 mai 1969, s'est
approché de la Lune et a largué son module lunaire, qui est descendu
a quinze kilométres de la surface.

Enfin, le 16 juillet 1969, Apollo 11 a décollé sous le commandement de
Neil Armstrong. Le 20 juillet, celui-ci était le premier homme a marcher
sur la Lune.

Depuis lors, six autres Apollo ont pris le départ. Cing de ces missions
ont été couronnées de succes. Seul Apollo 13 a da faire demi-tour sans
remplir sa mission — mais en sauvant l'équipage !

Le programme soviétique ne comporte pas de vols habités vers la Lune.
Mais le 12 septembre 1970, un véhicule automatique russe a aluni en
douceur, a recueilli des échantillons du sol et les a rapportés sur Terre.
Plus tard, un autre automate s’est promené sur la surface lunaire pendant
plusieurs mois, sous controle radio, et a envoyé vers la Terre toutes sortes
de mesures et de renseignements.

L'étude des pierres lunaires rapportées sur Terre par tous ces vols,
automatiques ou humains, montre que la Lune est un monde abso-
lument mort. Sa surface semble avoir été soumise a des températures
trés élevées, car elle est couverte de fragments vitreux, ce qui indi-
querait que les roches superficielles ont fondu. Aucune trace d’eau
n’a pu étre détectée, ni aucun indice que I'eau puisse étre présente en
profondeur, ou méme avoir été présente dans le passé. Il n’y a aucune
vie, aucune trace de matériaux chimiques ayant quoi que ce soit a voir
avec la matiére vivante.

Depuis 1971, aucun véhicule n’a atterri sur la Lune et aucune
expédition n’est actuellement prévue. La preuve est faite, néanmoins,
que la technologie humaine est capable de transporter des hommes et
des machines sur la Lune dés que cela semblera souhaitable. Pour
l'instant, les programmes spatiaux se poursuivent dans d’autres
directions.
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Vénus et Mercure

Des planétes qui tournent autour du Soleil, deux seulement — Vénus
et Mercure — en sont plus proches que la Terre. Alors que la Terre est,
en moyenne, a 150 millions de kilomeétres du Soleil, Vénus en est a
108 millions de kilométres, et Mercure 4 58 millions de kilométres.

Par conséquent, Vénus et Mercure nous apparaissent toujours relative-
ment prés du Soleil. Vénus ne s'en écarte jamais, pour nous, de plus de
47°, et Mercure de 28°. Quand elle est & I'est du Soleil, Vénus apparait
dans le ciel de 1'Ouest juste aprés le coucher du Soleil — et on I'appelle
alors éroile du soir. Quand elle est de l'autre c6té de son orbite, 4 V'ouest
du Soleil, elle se montre juste avant I'aube, se levant a 'est un peu avant
le Soleil — et on l'appelle étoile du matin.

Il a d’abord semblé naturel de penser que '« étoile » du soir et celle
du matin devaient étre deux corps célestes différents. Mais quand l'une
est dans le ciel, l'autre n’y est pas. Il est alors devenu peu a peu évident
qu’il s'agissait du méme corps, qui se montrait tantét d'un c6té du Soleil,
tant6t de l'autre, jouant ainsi alternativement le réle d’étoile du matin
et d’étoile du soir. Le premier Grec a exprimer cette idée fut Pythagore,
au VI® siécle av. J.-C., mais elle lui venait peut-étre des Babyloniens.

Des deux planétes, Vénus est de loin la plus facile & observer. D’abord,
elle est plus preés de la Terre : quand elles sont toutes les deux du méme
coté du Soleil, leur distance peut atteindre le minimum de 40 millions
de kilometres. Vénus est alors seulement cent fois plus loin de nous que
la Lune. Aucun corps céleste important (3 part la Lune) ne nous approche
d’aussi pres que Vénus. En revanche, la distance moyenne entre Mercure
et la Terre, quand les deux planétes sont du méme c6té du Soleil, vaut
90 millions de kilomeétres.

Non seulement Vénus est plus proche de la Terre (au moins quand elles
sont bien placées toutes les deux), mais elle est plus grosse que Mercure
et renvoie plus de lumiere. Elle a en effet un diamétre de 12 000 kilométres,
tandis que celui de Mercure ne vaut que 4 800 kilométres. Enfin, Vénus
est couverte de nuages et renvoie une fraction bien plus importante de
la lumiére qu’elle recoit du Soleil que ne peut le faire Mercure, qui n’a
pas d’atmosphére et ne dispose pour renvoyer la lumiére que de roche
nue (comme la Lune).

Aussi, Vénus a une magnitude de — 4,22 (quand elle brille le plus). Elle
est alors 12,6 fois plus brillante que Sirius, la plus brillante des étoiles.
En fait, c’est 'objet le plus brillant du ciel aprés le Soleil et la Lune : par
les nuits sans lune, Vénus projette parfois des ombres perceptibles.
Mercure, a son maximum, n’a qu'une magnitude de — 1,2, ce qui en fait
un objet presque aussi brillant que Sirius, mais dix-sept fois moins que
Vénus (a son maximum).

De plus, Mercure est si proche du Soleil qu'on ne la voit que prés de
I'horizon, et & des moments ou 'aube — ou le crépuscule — illumine le
ciel. Aussi, malgré son éclat, c’est une planéte difficile 4 observer. Il semble,
par exemple, que Copernic ne l'ait jamais vue.

Ces deux planétes étant proches du Soleil et se montrant tantét d'un
cOté, tant6t de l'autre, il était inévitable que certains imaginent qu’elles
tournaient autour du Soleil plutét qu'autour de la Terre. Suggérée par
plusieurs anciens Grecs, cette idée sera pourtant rejetée, jusqu’a ce qu'elle
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soit reprise 1900 ans plus tard par Tycho, puis que Copernic I'étende a
toutes les planétes.

Si Copernic avait raison et si Vénus était un corps opaque, ne brjllant
(comme la Lune) qu'en renvoyant la lumiere recue du Soleil, alors, vue
de la Terre, elle devait avoir des phases, tout comme la Lune. C’est ce
que constata Galilée, a partir du 11 décembre 1610, grice a sa lunette.
Des observations répétées lui en ont donné bientot la certitude : Vénus
avait des phases comme la Lune. C'était le coup de grace pour le vieux
systtme du monde, avec la Terre au centre : il ne pouvait pas rendre
compte des phases de Vénus, telles que I'on pouvait les observer. Mercure
aussi, plus tard, se révéla avoir des phases.

MESURER LES PLANETES

Les deux planétes étaient difficiles & observer au télescope. Mercure était
si prés du Soleil, si petite et si éloignée qu'on ne pouvait pas distinguer
beaucoup de détails & sa surface. Pourtant, I'astronome italien Giovanni
Virginio Schiaparelli étudia ces détails soigneusement d'une fagon
réguliére, et a partir de leur changement avec le temps, annonca en 1889
que Mercure tournait sur elle-méme en 88 jours.

Ce résultat semblait raisonnabie, car Mercure tourne autour du Soleil
en 88 jours également. Elle est assez prés du Soleil pour lui étre
« fixée » par la gravitation, comme la Lune l'est & la Terre, et lui
montrer toujours la méme face. Dans ce cas, sa période de rotation
(sur son axe) devrait étre égale a sa période de révolution (autour du
Soleil).

Vénus, bien que plus large et plus proche, est encore plus difficile a
observer au télescope, parce qu'elle est perpétuellement couverte d'une
épaisse couche de nuages sans aucune éclaircie, et ne révéle a l'observatoire
qu'un manteau blanc absolument uniforme. Aussi, ces observations ne
permettent absolument pas de déterminer sa période de rotation. Faute
de mieux, certains astronomes supposaient qu’elle aussi devait étre
« verrouillée » au Soleil par la gravitation, avec une période de rotation
égale A sa période de révolution (224,7 jours).

Telle était la situation jusqu'a la mise au point des techniques radar,
qui ont permis d’émettre un faisceau d’ondes centimétriques et de détecter
le faisceau renvoyé par un obstacle. Mis au point pendant la Seconde
Guerre mondiale pour détecter les avions, le radar pouvait aussi
« rebondir » sur des objets célestes.

Dés 1946, le Hongrois Zoltan Lajos Bay envoyait un faisceau vers la Lune
et détectait I'écho qu’elle lui renvoyait.

Mais la Lune est, en comparaison, une cible facile. En 1961, trois équipes
ameéricaines, une anglaise et une soviétique ont réussi a envoyer des
faisceaux vers Vénus et a détecter les échos qu'elle renvoyait. Ces faisceaux
se déplacaient a la vitesse de la lumiére, qui était alors connue avec
précision. En mesurant le temps mis par le faisceau pour faire l'aller-retour
Terre-Vénus, on a pu calculer la distance Terre-Vénus (2 ce moment-13)
avec une précision beaucoup plus grande que par les méthodes utilisées
auparavant. Les proportions du systéme solaire étant parfaitement
connues, on a pu en déduire, avec la méme précision, les distances entre
deux quelconques des objets qui le constituent.
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De plus, tout objet qui n’est pas au zéro absolu (et aucun objet ne
peut y étre..) émet un rayonnement qui peut étre dans le domaine
visible, infrarouge ou dans celui des ondes millimétriques. A partir
des longueurs d'onde de ce rayonnement, on peut connaitre la température
de l'objet.

En 1962, on est parvenu a détecter le rayonnement émis par la partie
sombre de Mercure, celle qui n’est pas éclairée par le Soleil. Si la période
de rotation de Mercure est bien de 88 jours, c’est toujours la méme face
qui est tournée vers le Soleil : elle doit étre trés chaude, et I'autre trés
froide. Or, I'étude du rayonnement détecté i partir de cette face sombre
révélait une température beaucoup moins basse que prévu, ce qui prouvait
qu’elle n’était pas toujours dans la nuit. Quelle était donc la période de
rotation de Mercure ?

C’est encore le radar qui allait fournir la réponse. Quand le faisceau
« rebondit » sur un corps en mouvement, le faisceau qui revient est
légérement modifié, d'une fagon qui permet de calculer la vitesse de I'objet
qui I'a renvoyé. En 1965, deux Américains, Rolf Buchanan Dyce et Gordon
H. Pettengill, se sont aperqgus ainsi que la surface de Mercure tournait plus
vite que prévu : Mercure tournait autour de son axe en 59 jours, ce qui
faisait que chaque portion de la surface se trouvait de temps en temps
au Soleil.

La période exacte de rotation (58,65 jours) vaut exactement les deux
tiers de la période de révolution (88 jours). C’est une autre forme de
« verrouillage » gravitationnel, mais moins serré que celui ou les deux
périodes sont égales.

LES SONDES EXPLORENT VENUS

Vénus réservait bien d’autres surprises. Comme elle a a peu prés la méme
taille que la Terre (12 000 kilométres de diamétre au lieu de 12 800), on
y voyait souvent une sorte de « sceur jumelle » de la Terre. Bien sir, elle
est plus proche du Soleil, mais on pensait que son manteau de nuages
pouvait l'empécher de devenir trop chaude. On supposait ces nuages
formés de gouttelettes d’eau, et on en concluait que Vénus devait avoir
des océans, plus vastes peut-étre que ceux de la Terre, et qu'elle pouvait
abriter une vie marine foisonnante. Beaucoup d’histoires de science-fiction
(y compris plusieurs des miennes) décrivent cette planéte riche en eau
et grouillante de vie.

Le premier choc est arrivé en 1956. Une équipe américaine, dirigée par
Cornell H. Mayer, qui étudiait le rayonnement émis par la face sombre
de Vénus, en a conclu que cette face était & une température bien
supérieure au point d’ébullition de l'eau.

Cette conclusion était presque incroyable. On avait besoin de quelque
chose de plus convaincant qu'un petit faisceau d’ondes. Une fois les fusées
suffisamment au point pour fréquenter les parages de la Lune, il semblait
logique d’envoyer des sondes vers d‘autres planétes.

Le 27 aoflit 1962, les Etats-Unis lancaient la premiére sonde qui devait
réussir a approcher Vénus, Mariner 2. Elle emporta des instruments destinés
a détecter et analyser le rayonnement émis par Vénus, puis i transmettre
les résultats a la Terre, a travers des dizaines de millions de kilométres
de vide.
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Le 14 décembre 1962, Mariner 2 passait & 32000 kilometres au-dessus
des nuages de Vénus, et il ne restait plus de doute : la planéte était
un enfer brilant, aux pédles comme & l'équateur, sur la face sombre
comme sur la face éclairée. La température de surface est voisine de
475°C, plus qu’il n'en faut pour fondre l'étain et le plomb, et faire
bouillir le mercure.

Ce ne fut pas le seul résultat pour l'année 1962. Les faisceaux radar
traversent les nuages. Les faisceaux envoyés vers Vénus traversaient la
couche de nuages et « rebondissaient » sur le sol : ils pouvaient « voir »
la surface, contrairement aux yeux de I’homme, qui ne détectent que la
lumiére « visible ». En 1962, étudiant les modifications subies par le
faisceau réfléchi, Roland L. Carpenter et Richard M. Goldstein ont constaté
que Vénus avait une période de rotation de l'ordre de 250 jours terrestres.
Une analyse ultérieure par le-physicien américain Irwin Ira Shapiro a
précisé cette période : 243,09 jours. Cette lenteur ne résulte pas d'un
« verrouillage » sur le Soleil, puisque la période de révolution est de
224,7 jours. Vénus tourne donc plus lentement sur elle-méme qu'elle ne
tourne autour du Soleil.

De plus, elle tourne sur elleeméme « dans le mauvais sens ». Vue d'un
point situé dans la direction de I’Etoile polaire, Vénus tourne sur elle-méme
dans le sens des aiguilles d'une montre, alors que la quasi-totalité des
mouvements de rotation et de révolution, dans le systéme solaire, se font
dans l'autre sens. On n’a pas encore trouvé d’explication satisfaisante de
ce mouvement rétrograde.

Chaque fois que Vénus est & son point le plus proche de la Terre, elle
nous présente la méme face, car elle a tourné exactement cinq fois sur
elle-méme (dans le mauvais sens) depuis la fois précédente. S'agit-il d'un
« verrouillage » sur la Terre ? Celle-ci semble trop petite pour cela, compte
tenu de la distance qui sépare les deux planétes.

Aprés Mariner 2, les sondes se sont succéde, lancées aussi bien par les
Etats-Unis que par 1'Union Soviétique. Celles de I'URSS étaient concgues
pour pénétrer dans 'atmospheére de Vénus, puis y descendre en parachute
jusqu’a se poser en douceur. Mais les conditions sur Vénus sont si dures
que ces sondes cessaient de fonctionner trés vite aprés leur arrivée au sol,
non sans avoir envoyé auparavant des renseignements précieux sur
I'atmosphére vénusienne.

D’abord, cette atmosphére est étonnamment dense (90 fois plus
que celle de la Terre) et se compose surtout de gaz carbonique (qui
n'intervient que pour une faible part dans la composition de l'atmo-
sphére terrestre). L'atmosphere de Vénus se compose de 96,6 % de gaz
carbonique et 3,2 % d'azote (mais la densité¢ de I'atmospheére étant ce
qu'elle est, cette atmosphére contient ainsi trois fois plus d'azote que celle
de la Terre!). .

Le 20 mai 1978, les Etats-Unis lancaient Pioneer Venus, qui atteignit la
planéte le 4 décembre, et se placa en orbite autour d’elle. Cette station
spatiale passa pratiquement au-dessus des poles de Vénus. Elle lacha
plusieurs sondes, qui entrérent dans I'atmosphére, confirmant et précisant
les résultats déja obtenus par les Russes.

La principale couche de nuages a un peu plus de trois kilométres
d’épaisseur et se trouve a prés de cinquante kilométres de la surface. Cette
couche est formée d’eau, contenant une certaine quantité de soufre. Elle
est surmontée d'une brume d’'acide sulfurique corrosif.
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Sous la couche de nuages s’étend une zone brumeuse de quinze
kilométres d’épaisseur, et plus bas l'atmosphére est complétement
transparente. Dans cette région basse, l'atmosphére semble parfai-
tement calme, sans tempétes et sans changements de « temps » -
seulement une chaleur intense et constante. Il n'y a que des vents trés
faibles, mais compte tenu de la densité du gaz, un souffle de brise doit
avoir la méme force quun ouragan sur la Terre. Finalement, on
imagine difficilement un monde plus désagréable que la « sceur jumelle
de la Terre ».

Le rayonnement solaire qui atteint Vénus est presque complétement
renvoyé ou absorbé par les nuages, et seulement 3 % de ce rayonnement
parvient dans la partie claire de I'atmosphére. Le sol, lui, doit en recevoir
environ 2,5 %. Etant plus proche du Soleil que la Terre, et recevant donc
au départ une énergie plus grande, Vénus ne recoit a la surface du sol
que le sixieme de I'énergie qui atteint le sol terrestre, a cause de son épaisse
couche de nuages. Aussi la lumiére y est-elle plus faible que sur la Terre.
Toutefois, si nous étions capables de vivre sur Vénus, nous y verrions sans
peine.

Drailleurs, I'une des sondes soviétiques a eu le temps, aprés l'atterrissage
sur la surface vénusienne, de prendre des photos de cette surface. Ces
photos montrent des rochers épars et découpés, preuve d'une érosion trés
faible.

Des faisceaux radar envoyés sur la surface de Vénus et « rebondissant »
sur cette surface permettent de la « voir », de la méme facon que la lumiére,
si on dispose d'instruments capables de détecter et d’analyser les faisceaux
renvoyés, comme 1'ceil ou la photo le font pour la lumiére. Beaucoup plus
longues que les ondes lumineuses, les ondes radar « voient » moins
nettement, mais c’est mieux que rien. C'est ainsi que Pioneer Venus a pu
dresser la carte de la surface de Vénus.

La plus grande partie de cette surface est du type qui, sur Terre,
correspond aux continents, plutdét qu'au fond des mers. Et tandis que la
Terre possede de vastes océans (sept dixiémes de sa surface), Vénus au
contraire porte un supercontinent, qui occupe les cinq sixiemes de la
surface totale, le reste étant formé de petites régions analogues au fond
des mers, mais évidemment sans eau.

Le supercontinent semble étre assez plat, avec quelques traces de
cratéres, mais en petit nombre. L'atmospheére épaisse les a peut-étre fait
disparaitre par érosion. Il y a toutefois des parties montagneuses, dont deux
de trés grande taille.

Dans la région du pdle Nord, Vénus posséde un trés grand plateau, qu’on
a appelé Ishtar Terra, et qui a environ la méme surface que les Etats-Unis.
Ce plateau porte, dans sa partie orientale, une chaine de montagnes qui
arecu le nom de monts Maxwell, dont quelques pics dépassent une altitude
de 11 000 métres au-dessus du niveau général du supercontinent. Ces pics
sont nettement plus hauts que les montagnes de la Terre.

L'autre plateau est encore plus grand. Il s'étend dans la région
équatoriale, et s'appelle Aphrodite Terra. Ses pics principaux sont un peu
moins hauts que ceux d'Ishtar Terra.

Il est difficile de savoir si certaines des montagnes de Vénus sont des
volcans. Deux d’entre elles sont peut-étre des volcans, au moins des volcans
éteints. L'un d’eux, le mont Rhéa, couvre une surface aussi grande que
le Nouveau-Mexique.
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LES SONDES VERS MERCURE

L’étude de la surface de Mercure ne pose pas autant de problémes que
celle de Vénus : il n'y a pas d’atmosphére, pas de couche de nuages. 1l
suffit d’envoyer une sonde dans le voisinage de la planéte.

Mariner 10 a décollé le 3 novembre 1973. Le 5 février 1974, la sonde
est passée tout prés de Vénus, recueillant au passage des informations
intéressantes, puis a continué son chemin vers Mercure.

Le 29 mars 1974, Mariner 10 est passée a 700 kilometres de la surface
de Mercure, puis s'est placée sur orbite autour du Soleil, avec une période
de 176 jours, deux fois exactement la longueur de '« année » de Mercure.
Ainsi, pendant que la sonde faisait un tour autour du Soleil, Mercure en
faisait deux, et le rendez-vous a eu lieu au méme point que la premiere
fois. Mariner 10 a frolé ainsi deux nouvelles fois la planéte, le 21 septembre
1974 et le 16 mars 1975 (cette fois a 320 kilométres de la surface). Ce fut
le dernier passage utile, car la sonde épuisa le carburant qui permettait
de corriger sa trajectoire.

Lors de ses trois passages, Mariner 10 a photographié les trois huiti¢mes
environ de la surface de Mercure. Ces photos montrent un paysage qui
ressemble beaucoup a celui de la Lune. Il y a des cratéres partout, le plus
grand mesurant prés de 200 kilométres de diamétre. Toutefois, Mercure
a trés peu de « mers ». La plus grande région presque dépourvue de cratéres
a environ 1 300 kilométres de large. On I'appelle Caloris (« chaleur »), parce
qu’elle est tournée vers le Soleil au point ot Mercure s’approche le plus
prés du Soleil (périkélie).

La planéte posséde également de longues falaises, qui s'étendent sur des
centaines de kilométres, pour une hauteur de 2 500 métres environ.

Mars

2

Mars est la quatriéme planéte a partir du Soleil, celle qui suit
immeédiatement la Terre. Elle est en moyenne a 230 millions de kilométres
du Soleil. Quand la Terre et Mars sont du méme c6té du Soleil, les deux
planétes peuvent se rapprocher a 80 millions de kilométres I'une de I'autre
en moyenne. Mais l'orbite de Mars est assez elliptique, et il arrive que
cette distance mesure seulement 50 millions de kilomeétres. Ces rapproche-
ments exceptionnels se produisent tous les trente-deux ans.

Le Soleil et la Lune se déplacent dans notre ciel, par rapport aux étoiles,
d’'une maniére plus ou moins réguliére de I'ouest vers I'est, mais les planétes
ont des mouvements apparents beaucoup plus compliqués. La plupart du
temps, d’'une nuit a l'autre, elles se déplacent vers 'est par rapport aux
étoiles. Mais a certains points, ce mouvement ralentit, s'arréte et repart
dans l'autre sens, vers l'ouest. Ce mouvement rétrograde est toujours plus
court que l'autre; dans l'ensemble chaque planéte se déplace vers l'est
et finit par boucler un tour complet dans le ciel. De toutes les planétes,
c’est Mars qui a le mouvement rétrograde le plus important.

A quoi est dii ce phénomeéne ? Le vieux systéme du monde, avec la Terre
au centre, avait le plus grand mal a 'expliquer. Au contraire, le systéme
de Copernic, avec le Soleil au centre, permet de le comprendre tres
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facilement. La Terre se déplace sur une orbite plus proche du Soleil que
celle de Mars. Elle a moins de distance a parcourir pour faire un tour
complet. Quand elle est du méme c6té du Soleil que Mars, elle dépasse
celle-ci, de sorte que Mars semble aller a reculons. La comparaison du
mouvement orbital de la Terre avec celui des autres planétes permet
d’expliquer facilement tous les mouvements apparents rétrogrades — ce
qui constitue un argument trés convaincant en faveur du systéme
héliocentrique.

Plus éloignée du Soleil que la Terre, Mars recoit moins de soleil. C’est
une petite planéte, qui a seulement 6 800 kilométres de diamétre (& peine
plus que le rayon terrestre), et son atmosphére trés ténue ne lui permet
pas de renvoyer une fraction importante de la lumiére qu’elle recoit.
Pourtant, Mars offre a 1'observateur un avantage par rapport a Vénus.
Quand celle-ci est a son point le plus proche de nous, elle est entre le Soleil
et la Terre et nous montre sa face sombre. Mars, au contraire, quand elle
est & son point le plus proche de nous, est du c6té opposé au Soleil et
nous montre sa face éclairée (une « pleine Mars », en somme), ce qui la
rend plus brillante. Dans le meilleur des cas, Mars a une magnitude de
—2,8, ce qui en fait l'objet le plus brillant du ciel aprés le Soleil, la Lune
et Vénus. Mais cela ne se produit que tous les trente-deux ans, lors des
rapprochements exceptionnels. Et quand Mars se trouve de l'autre c6té
du Soleil, elle n'est pas plus brillante qu'une étoile de magnitude
raisonnable.

A partir de 1580, I'astronome danois Tycho Brahé observa soigneuse-
ment Mars (sans lunette : elle n’était pas encore inventée...) pour étudier
son mouvement et pouvoir prédire avec plus de précision ses mouvements
a venir. Aprés la mort de Tycho, son assistant, l'astronome allemand
Johann Kepler, utilisa ces observations pour déterminer l'orbite de Mars.
Il constata qu’il devait abandonner l'idée des orbites circulaires, en vigueur
parmi les astronomes depuis deux mille ans, et en 1609 il montra que
les planétes devaient décrire des orbites elliptiques. Cette idée est toujours
valable de nos jours, et le restera sans aucun doute définitivement.

Autre contribution décisive de Mars a 1'étude du systéme solaire : en
1673 (nous l'avons déja vu), Cassini détermina la parallaxe de Mars, ce
qui permettait pour la premiére fois d’évaluer les distances entre les
planétes.

Grace a la lunette, Mars devint autre chose quun point lumineux. En
1659, Christiaan Huyghens y observa un dessin sombre, en forme de
triangle, qu’il baptisa Syrtis Major (« grand marécage »). Grace a ce repére,
il montra que Mars tournait sur elleméme en 24,5 heures (la valeur
moderne est 24,623).

Plus éloignée du Soleil que la Terre, Mars a une orbite plus longue et
se déplace moins vite : il lui faut 687 jours terrestres (1,88 année terrestre)
pour faire un tour, soit 668,61 jours martiens.

C’est la seule planéte a avoir une période de rotation (un « jour ») aussi
proche de celle de la Terre. De plus, en 1781, William Herschel montra que
I'inclinaison de 'axe de Mars était trés voisine de celle de I'axe de la Terre.
Celui-ci est a 23,45° de la verticale, de sorte que I'hémisphére nord a son
printemps et son été quand le p6le Nord penche vers le Soleil, et son automne
et son hiver quand le p6éle Nord penche de l'autre c6té ; I'hémisphére sud,
au contraire, a des saisons opposées, parce que si le pole Nord penche vers
le Soleil, le pdle Sud se tourne de 'autre coté, et réciproquement.
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L’'axe de Mars est incliné de 25,17° par rapport a la verticale, comme
Herschel le constata en observant soigneusement la direction du
déplacement des détails de sa surface 4 mesure que la planéte tournait
sur elle-méme. Aussi, Mars a des saisons comme la Terre, mais chacune
est presque deux fois plus longue, et, bien entendu, plus froide.

Autre ressemblance entre Mars et la Terre : en 1784, Herschel remarqua
que les pbles de Mars portaient des calottes glaciaires. Dans I'ensemble,
Mars ressemble plus a la Terre que n’importe quel corps céleste connu
jusqu’ici. Contrairement A la Lune et a Mercure, Mars posséde une
atmosphére, qu'Herschel observa le premier, et ce n’est pas une atmosphére
épaisse et chargée de nuages comme celle de Vénus.

Mais cette ressemblance entre Mars et la Terre ne s'étend pas a leurs
satellites. La Terre en posséde un gros, la Lune, contrairement & Mercure
et Vénus, qui n’en ont pas. Au début, on pensait que Mars n’en avait pas
non plus. En tout cas, en deux siécles et demi d’observation avec lunettes
et télescopes, on n'en avait trouvé aucun.

Enfin, en 1877, lors de l'une des approches exceptionnelles de Mars,
I'astronome américain Asaph Hall décida de fouiller les environs de la
planéte a la recherche de satellites. Puisque jusque-la on n’en avait trouvé
aucun, s'ils existaient ils devaient étre petits, et assez proches de la planéte
pour étre masqués par sa lumiére.

Nuit aprés nuit, il observa, et le 11 aott 1877 il décida d’abandonner.
Sa femme Angelina le poussa & essayer une nuit de plus — et c’est cette
nuitla qu'il découvrit, tout prés de Mars, deux satellites minuscules. II
les baptisa Phobos et Deimos, d’aprés les noms des fils de Mars dans la
mythologie (ces noms veulent dire « frayeur » et « terreur », et conviennent
tout a fait aux fils du dieu de la guerre).

Phobos, celui des deux qui est le plus proche de la planéte, n'est qu'a
9 300 kilomeétres de son centre, c’est-a-dire a 6 000 kilometres de sa surface.
11 fait le tour de sa petite orbite en 7,65 heures, soit moins du tiers du
temps mis par Mars pour faire un tour sur son axe. Par conséquent, Phobos
va plus vite que la surface de la planéte, et vu de Mars, il se léve a 'ouest
et se couche a l'est. Deimos, le plus éloigné des deux satellites, est a
23 000 kilomeétres du centre de Mars, et fait un tour autour de la planéte
en 30,3 heures.

Ces satellites étant trop petits pour apparaitre, méme dans les meilleurs
télescopes, autrement que comme des points lumineux, il s"écoula un siécle
apres leur découverte sans que I'on sache autre chose a leur sujet que leur
distance a la planéte et leur période de révolution. Cela permit pourtant
de calculer l'intensité du champ de gravitation de Mars, et par conséquent
sa masse. Celle-ci vaut & peu prés un dixiéme de la masse de la Terre,
et l'accélération de la pesanteur a la surface est donc égale aux trois
huitiémes de celle qui régne a la surface de la Terre : un homme pesant
soixante-quinze kilos sur Terre péserait vingt-huit kilos sur Mars.

1l s’agit pourtant d'un monde nettement plus gros que la Lune. Sa masse
est 8,7 fois plus grande, et sa gravité 2,25 fois supérieure. Grosso modo,
sous ce rapport, Mars est & mi-chemin entre la Terre et la Lune. Dans le
cas de Vénus et Mercure, qui n‘ont pas de satellites, ]a masse n’est pas
aussi facile A évaluer. On sait maintenant que celle de Vénus vaut les quatre
cinquiémes de celle de la Terre, et celle de Mercure un dix huitiéme
seulement : & peu prés deux fois moins massive que Mars, Mercure est
la plus petite des huit planétes principales.
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Connaissant la taille et la masse d'un objet, il est facile de calculer sa
densité. Mercure, Vénus et la Terre ont des densités voisines, un peu plus
de cinq fois supérieures a celle de I'eau (respectivement 5,48 5,25 et 5,52).
Ces valeurs sont trop élevées pour que ces planétes puissent étre constituées
entiérement de roches, et on pense donc que chacune d’elles a un noyau
métallique (nous en parlerons plus en détail dans le prochain chapitre).

La Lune, de densité 3,34, peut étre entiérement rocheuse. Mars,
intermédiaire une fois encore, doit avoir un petit noyau métallique : sa
densité vaut 3,93.

LA CARTE DE MARS

Il était naturel que les astronomes tentent de dresser la carte de Mars,
en représentant les taches claires et foncées visibles sur sa surface. Mais
cette entreprise, facile dans le cas de la Lune, 1'était beaucoup moins pour
Mars, cent cinquante fois plus éloignée dans le meilleur des cas, et pourvue
d'une atmosphére ténue, certes, mais capable cependant de voiler les
détails de la surface.

En 1830, un astronome allemand, Wilhelm Beer, qui avait dressé une
carte détaillée de la Lune, se tourna vers Mars. Il publia la premiére carte
de la planéte, montrant des zones claires et des zones foncées, ou il voyait
respectivement des continents et des mers. Malheureusement, d’autres
astronomes tentérent leur chance, et chacun publia une carte différente.

Parmi eux, celui qui connut le plus grand succés fut Schiaparelli (qui
devait plus tard donner a la période de rotation de Mercure la valeur
— fausse — de 88 jours). En 1877, lors du rapprochement exceptionnel qui
permit a Hall de découvrir les deux satellites, Schiaparelli traca une carte
de Mars qui différait complétement de toutes celles que 1'on avait publiées
auparavant. Cette fois, pourtant, tous les astronomes étaient d’accord : les
télescopes s'étaient perfectionnés avec le temps, tout le monde voyait plus
ou moins la méme chose que Schiaparelli, et sa nouvelle carte allait durer
presque un siécle. Elle donna a différentes régions des noms puisés dans
la mythologie et la géographie de la Gréce antique, de Rome et de 'Egypte.

En observant Mars, Schiaparelli remarqua de fines lignes sombres,
qui reliaient entre elles les taches sombres comme des détroits ou des
chenaux relient nos mers. Il les appela chenaux, utilisant le mot italien
canali. Malheureusement, le mot veut aussi dire canaux, et c’est ainsi
qu’il allait étre traduit dans toutes les langues. Or, les chenaux sont
des structures naturelles, tandis que les canaux sont des constructions
artificielles.

Les observations de Schiaparelli suscitérent aussitot un intérét considéra-
ble pour la planéte Mars. Bien que plus petite que la Terre et de gravité
plus faible, on y voyait depuis longtemps une planéte « dans le genre de
la Terre ». Mais peut-étre n’avait-elle pas pu garder aussi bien son
atmosphére et son eau et se desséchait-elle depuis de nombreux millions
d’années ? Si une vie intelligente s’y était développée, elle se battait
forcément contre le desséchement.

Aussi les gens se mirent-ils a imaginer qu'il existait une vie intelligente
sur Mars et qu'elle y était plus avancée que la nétre du point de vue
technologique : les Martiens, suivant ces idées, auraient été capables de
construire de gigantesques canaux pour amener l'eau des calottes glaciaires
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jusqu'aux régions plus tempérées de la zone équatoriale, afin d’irriguer
leurs champs.

D'autres astronomes observérent les canaux a leur tour. Le plus
enthousiaste d’entre eux fut I’Américain Percival Lowell, riche amateur
qui se construisit en 1894 un laboratoire privé dans I’Arizona. La-bas, dans
l'air pur du désert en altitude, loin des villes et de leurs lumiéres, Ia
visibilité était excellente, et Lowell se mit A dessiner des cartes beaucoup
plus détaillées que celles de Schiaparelli. Il traca finalement plus de cinq
cents canaux, et publia des livres qui popularisaient I'idée d'une vie sur
Mars.

En 1897, l'écrivain anglais de science-fiction, H.G. Wells, publia en
feuilleton dans un magazine le roman La Guerre des mondes, ce qui renforca
encore la croyance générale en la vie martienne. Et quand, le 30 octobre
1938, Orson Welles réalisa une version radiophonique de la Guerre des
mondes, avec atterrissage des Martiens dans le New Jersey, des milliers
de personnes s‘enfuirent épouvantées, persuadées qu’il s'agissait dun
reportage en direct...

Pourtant, beaucoup d’astronomes doutaient de la réalité des canaux de
Lowell. Ne voyant pas les canaux eux-mémes, ils s'interrogeaient sur leur
existence. Maunder (qui a découvert les périodes sans taches solaires, ou
« minima de Maunder ») pensa qu’il s'agissait 1a d’illusions d’optique. En
1913, il dessina des cercles tachetés irréguliérement de noir et plaga des
écoliers a des distances ou1 ils distinguaient A peine ces dessins. Il leur
demanda de représenter ce qu'ils voyaient, et obtint des réseaux de lignes
droites qui ressemblaient de fagon frappante aux canaux de Lowell...

De plus, 'observation directe semblait mettre en doute la ressemblance
entre la Terre et Mars. En 1926, deux astronomes américains, William
Weber Coblentz et Carl Otto Lampland, réussirent a4 mesurer la
température de surface de Mars. Celleci se révéla beaucoup plus basse
que prévu. En plein jour, & I'équateur et au moment ou la planeéte était
la plus proche du Soleil, la température était assez douce, mais la nuit,
Mars était partout plus froide que I’Antarctique au cceur de l'hiver... La
différence entre les températures du jour et de la nuit laissait supposer
que l'atmosphére martienne était beaucoup plus ténue qu'on le croyait.

En 1947, I'astronome néerlando-américain Gerard Pieter Kuiper analysa
le rayonnement infrarouge qui nous arrivait de Mars, et en conclut que
I'atmosphére martienne était surtout formée de gaz carbonique. II n'y
trouva aucune trace d’azote, d'oxygéne ou de vapeur d’eau. Il semblait
donc peu probable dy trouver des formes de vie complexes, ressemblant
un tant soit peu a celles qui existaient sur la Terre. Pourtant, bien des
gens se cramponnaient  leur espoir de trouver sur Mars de la végétation,
et méme des canaux...

LES SONDES VERS MARS

Quand les fusées commencérent & monter au-dela de I'atmospheére,
I'espoir de résoudre enfin ce probléme séculaire s’éleva avec elles.

La premiére mission vers Mars fut réussie, avec Mariner 4, qui décolla
le 28 novembre 1964. Le 14 juillet 1965, cette sonde passait & moins de
10 000 kilomeétres de la surface de Mars. Elle prit une série de vingt photos
et les traduisit en signaux radio qu’elle expédia vers la Terre. L3, ces signaux
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furent traduits & nouveau, dans l'autre sens, et donnérent des images qui
montraient des cratéres — mais pas de canaux.

Au moment ol Mariner 4 passait derriére Mars, ses signaux radio, avant
de s’éteindre, traversaient l'atmosphére martienne, ce qui permit d'en
évaluer la densité : elle était beaucoup plus faible que prévu, a peine un
centiéme de celle de l'atmosphére terrestre.

Mariner 6 et Mariner 7, plus perfectionnées, sont parties respectivement
le 24 février et le 27 mars 1969. Elles sont passées a 3 000 kilométres de
la surface de Mars, et ont envoyé en tout deux cents photos, couvrant
une fraction appréciable de la surface totale de la planéte. On y constatait
que certaines régions étaient criblées de cratéres, comme la Lune, tandis
que d’autres étaient relativement lisses, et d’autres encore tout a fait
chaotiques. Apparemment, l'évolution géologique de Mars est assez
compliquée.

Mais nulle part on ne trouva la moindre trace de canaux ; I'atmosphére
contient au moins 95 % de gaz carbonique, et la température est encore
plus basse que ne le laissaient supposer les mesures de Coblentz et
Lampland. Tout espoir semble donc vain de trouver sur Mars une vie
intelligente — ou méme quelque vie complexe que ce soit.

1l reste pourtant beaucoup a faire. La sonde suivante, Mariner 9, a atteint
le voisinage de Mars le 13 novembre 1971, et au lieu de continuer tout
droit, elle s’est placée sur orbite autour de la planéte. C’était une chance,
car peu de temps apres son départ, une sorte de vent de sable s'est levé
sur toute la planéte, et pendant des mois les photos n’auraient pu montrer
qu'une brume indistincte. Mais en orbite, la sonde a attendu la fin de la
tempéte, et en décembre, I'atmosphére s’est éclaircie et le travail a pu
cominencer.

La sonde a dressé de Mars une carte aussi détaillée que celles de la Lune,
et ainsi, au bout d'un siécle, le mystére des canaux est définitivement
résolu : il n'y a pas de canaux. Il s’agissait bien, comme le pensait Maunder,
d'illusions d’optique. Toute la surface est seéche, et les régions sombres sont
tout simplement des trainées de particules plus foncées, comme l'avait
suggéré deux ans plus tot 'astronome américain Carl Sagan.

La moitié de la planéte, surtout dans I'hémisphére sud, est criblée de
cratéres, comme la Lune. Dans l'autre moitié, les cratéres semblent avoir
été estompés par le volcanisme : on y trouve de grandes montagnes qui
sont sans doute des volcans, peut-étre éteints depuis longtemps. Le plus
grand, qui a recu en 1973 le nom de mont Olympe, s'éléve a 24 000 métres
au-dessus du niveau moyen du sol, et son cratére a un diamétre de
60 kilometres. Il est évidemment beaucoup plus grand que n'importe quel
volcan terrestre.

Il y a, & la surface de Mars, une fissure que I'on aurait bien pu prendre
pour un canal. C’est une gorge immense, a laquelle on a donné le nom
de Valles Marineris, et qui a environ 3 000 kilométres de long, 500 de
large, et deux de profondeur. Elle est neuf fois plus longue que le Grand
Canyon du Colorado, quatorze fois plus large et deux fois plus profonde.
Elle a peut-étre été formée par des phénomeénes volcaniques il y a deux
cents millions d’années.

Il y a aussi sur Mars des traces qui serpentent, et qui ont des « affluents »
qui ressemblent de facon frappante a des lits desséchés de riviéres. Est-il
donc possible que Mars traverse actuellement une glaciation, toute 1'eau
étant piégée dans les calottes polaires et dans le sous-sol ? Est-il concevable
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que dans un passé relativement proche — et peut-étre dans un avenir pas
trop lointain - des conditions moins défavorables aient permis, ou
permettent a nouveau, la présence d’eau liquide et de riviéres ? Si oui,
ne pourrait-on pas trouver dans le sol martien des formes de vie primitive,
résistant tant bien que mal aux conditions actuelles ?

De toute évidence, un atterrissage en douceur s'imposait. Viking 1 et
Viking 2 ce sont envolées respectivement le 20 aofit et le 9 septembre 1975.
Viking 1 s'est placée en orbite autour de Mars le 19 juin 1976 et a envoyé
vers le sol un module d’atterrissage, qui s’est posé en douceur le 20 juillet.
Quelques semaines plus tard, le module de Viking 2 a atterri un peu plus
au nord.

Pendant leur passage a travers l'atmosphére martienne, les modules
d’atterrissage 'ont analysée et y ont trouvé, en plus du gaz carbonique,
2,7 % d’azote, 1,6 % d’argon et des traces d’oxygéne.

Au sol, ils ont mesuré une température diurne maximale de I'ordre de
-30°C. 1l ne semble y avoir aucune chance que la température atteigne
jamais, oti que ce soit sur Mars, le point de fusion de I'eau, ce qui exclut
la présence d’eau liquide. Il fait trop froid pour la vie, de méme que sur
Vénus il faisait trop chaud. Tout au moins, sur Mars, la température est
trop faible pour toutes les formes de vie, sauf peut-€tre les plus simples.
Le froid est tel que le gaz carbonique lui-méme est solide dans les régions
les plus froides et semble former au moins une partie des calottes glaciaires
des poles.

Les modules-d’atterrissage ont envoyé des photos de la surface de Mars,
et analysé son sol. Il se compose a 80 % d'argile riche en fer, et celui-ci
est peut-étre sous forme de limonite, le dérivé du fer qui donne aux briques
leur couleur rouge. La couleur rougeitre de Mars, qui effrayait les Anciens
parce qu'ils l'associaient au sang, n’a rien a voir avec celui-ci : Mars est
tout simplement une planéte rouillée...

Les laboratoires chimiques avec lesquels les modules ont analysé le sol
ont été spécialement équipés pour déceler la présence de cellules
vivantes. Or, les trois expériences réalisées n‘ont pas donné de résultat
net : la vie existait peut-étre, mais on n'en était pas sir. Ce qui causa
cette incertitude, c’était I'absence de quantités détectables des composés
organiques, ceux que nous avons l'habitude de considérer comme les
matériaux de la vie. Les scientifiques se sont refusés a envisager une vie
fondée sur d’autres matériaux, et la solution de ce probléme devra donc
attendre l'atterrissage de modules plus perfectionnés, ou mieux, d’équipes
humaines.

LES SATELLITES DE MARS

Au départ, on n’avait pas prévu d'étude détaillée des satellites par les
sondes martiennes. Mais pendant la tempéte de sable, Mariner 9 n'a rien
eu de mieux a faire que de filmer les satellites. Ceux-ci se sont révélés
de forme irréguliére. (On imagine généralement comme des spheres tous
les corps astronomiques, mais cette forme n’est obligatoire que dans le cas
de ceux qui sont assez massifs pour que leur gravitation leur impose une
forme réguliére.) En fait, chacun de ces satellites ressemblait a une
« pomme de terre au four », et certains cratéres ressemblaient d'une fagon
étonnante aux « yeux » de la pomme de terre.
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Les dimensions de Phobos, le plus grand des deux, sont de vingt a
vingt-sept Kilométres, et celles de Deimos, de dix a seize kilométres. Ce
sont des montagnes qui « volent » autour de Mars. Leur grand axe pointe
toujours vers Mars, par un « verrouillage » analogue a celui de la Terre
et de la Lune.

On a donné aux deux plus grands cratéres de Phobos les noms de Hall
et Stickney, en 'honneur de celui qui a découvert les satellites de Mars
et en I'honneur de sa femme, qui I'a poussé A persévérer une nuit de plus.
Les deux plus grands cratéres de Deimos s’appellent Voltaire et Swift, du
nom des deux écrivains, qui avaient tous deux imaginé que Mars possédait
deux satellites...

Jupiter

Cinquiéme planéte a partir du Soleil, Jupiter est le géant du systéme
solaire. Son diameétre est de 140 000 kilometres, soit 11,2 fois celui de la
Terre. Sa masse vaut 318,4 fois celle de la Terre. La planéte géante, 3 elle
seule, pése deux fois plus que toutes les autres ensemble. Pourtant, elle
est toute petite par rapport au Soleil, dont la masse est encore mille fois
plus grande.

En moyenne, Jupiter se trouve a 780 millions de kilométres du Soleil
(5,2 fois plus loin que la Terre). La distance entre les deux planétes ne
descend jamais en dessous de 620 millions de kilomeétres, méme quand
elles sont du méme c6té du Soleil. Quant a la lumiére recue du Soleil,
elle est vingt-sept fois moins intense sur Jupiter que sur la Terre. Pourtant,
la planeéte est si grande qu’elle brille vivement dans notre ciel.

Sa magnitude maximale est de -2,5, ce qui correspond 4 un éclat
beaucoup plus vif que celui de n’importe quelle étoile. Vénus et Mars,
a leur maximum, dépassent Jupiter en éclat (Vénus la dépasse méme
considérablement). Mais Vénus et Mars sont la plupart du temps beaucoup
plus péles, quand elles sont de l'autre c6té de leur orbite. Jupiter, au
contraire, palit a peine quand elle s'éloigne de la Terre : son orbite est
si grande qu'il importe peu qu'elle soit ou non du méme cété que nous
du Soleil. Jupiter est donc souvent l'objet le plus brillant du ciel (aprés
le Soleil et la Lune), d’autant plus que — contrairement i Vénus - il lui
arrive de rester visible toute la nuit. C'est donc a juste titre qu'on lui a
donné le nom de roi des dieux dans la mythologie gréco-romaine.

LES SATELLITES DE JUPITER

Quand Galilée tourna sa premié¢re lunette vers le ciel, il ne tarda pas
a la pointer vers Jupiter. Le 7 janvier 1610, il remarqua prés de la planete
trois points lumineux bien alignés avec elle, deux d'un c6té et un de I'autre.
Les nuits suivantes, ils étaient toujours 13, mais dans des positions
différentes, tantot a droite, tantdt a gauche de Jupiter. Le 13 janvier, Galilée
en découvrit un quatriéme.

Il se rendit compte que quatre corps célestes tournaient autour de
Jupiter, comme la Lune autour de la Terre. C'étaient les premiers objets
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du systéme solaire, invisibles a I'ceil nu, que la lunette permettait de
découvrir. D’autre part, ils étaient la preuve manifeste que tous les objets
célestes ne sont pas en orbite autour de la Terre.

Pour les désigner, Kepler inventa le mot safellite, & partir d'un mot latin
désignant ceux qui s’agitent dans I'entourage d’'un personnage important.
Depuis lors, on a donné ce nom a tous les objets qui tournent autour d'une
planéte, qu'ils soient naturels (comme la Lune) ou artificiels (comme
Spoutnik I).

Ces quatre satellites de Jupiter sont regroupés sous le nom de satellites
galiléens, mais peu aprés leur découverte par Galilée, ils ont été baptisés
individuellement par I'astronome hollandais Simon Marius. A partir de
Jupiter, on a trouvé ainsi successivement Io, Europe, Ganymede et Callisto
(ce sont les noms de quatre personnes souvent associées a Jupiter dans
la mythologie).

Le plus proche de Jupiter, Io, est & 420 000 kilomeétres du centre de la
planéte, distance analogue a celle qui sépare la Lune du centre de la Terre.
Mais tandis que la Lune fait un tour en 27,3 jours, Io tourne autour de
Jupiter en 1,77 jour. En effet, le champ de gravitation de Jupiter est
beaucoup plus intense que celui de la Terre, a cause de son énorme masse.
On peut dailleurs calculer cette masse précisément a partir de la période
de révolution d’To.

Europe, Ganymeéde et Callisto sont a 670 000, 1060 000 et 1890 000
kilométres de Jupiter, et en font respectivement le tour en 3,55 jours, 7,16
jours et 16,7 jours. Ainsi, Jupiter et ses quatre satellites forment un systéme
solaire en miniature, dont la découverte devait faire tomber bien des
préjugés contre le systétme de Copernic.

Ces résultats ont permis de calculer la masse de Jupiter, et on Iui a trouvé
une valeur étonnamment faible. Bien sir, cette masse vaut 318,4 fois celle
de la Terre, mais le volume de Jupiter vaut 1400 fois celui de la Terre.
Pourquoi donc sa masse n'est-elle pas 1400 fois la masse terrestre ? C'est
forcément parce que la densité de Jupiter est plus faible : elle vaut
seulement 1,34, c’est-a-dire le quart de celle de la Terre. Jupiter est donc
constituée de matériaux moins denses que les roches et les métaux.

Quant aux satellites, ils sont comparables a notre Lune. Europe, le plus
petit des quatre, a un diamétre de 3 100 kilomeétres, un peu moins que
la Lune. Io, avec un diamétre de 3 650 kilométres, a presque les dimensions
de la Lune. Callisto et Ganymeéde sont plus grands, avec des diametres
respectifs de 4 850 et 5250 kilometres.

Ganymeéde est le plus gros satellite du systéme solaire, et sa masse vaut
2,5 fois celle de la Lune. En fait, Ganymeéde est nettement plus gros que
Mercure, dont la taille est & peu prés celle de Callisto. Mais Mercure est
constituée de matériaux plus denses, et Ganymede, bien plus gros, n'a que
les trois cinquiémes de sa masse. Les deux satellites intérieurs, Io et Europe,
ont a peu prés la densité de la Lune, et sont sans doute formés de roches.
Ganyméde et Callisto ont des densités de l'ordre de celle de Jupiter et sont
formés de matériaux plus légers.

Il n’est pas étonnant que Jupiter ait quatre gros satellites et la Terre
un seulement, compte tenu de la taille bien supérieure de la plancte géante.
En fait, ce qui est étonnant, c’est que Jupiter n’en ait pas encore plus,
ou la Terre encore moins.

Les quatre satellites galiléens ont ensemble une masse qui vaut 6,2 fois
celle de la Lune, mais seulement 1/4 200 fois celle de Jupiter, leur planete.
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La Lune, a elle toute seule, possede 1/81 fois la masse de sa planéte, la
Terre.

Le plus souvent, les satellites sont minuscules en comparaison des
planétes autour desquelles ils tournent. Mercure et Vénus n’en ont pas
du tout (bien que Vénus soit presque aussi grosse que la Terre) et Mars
a deux satellites, mais tout a fait insignifiants. Celui de la Terre est si gros
que les deux forment ce que 1'on pourrait presque appeler une « planéte
double » (jusqu'a une date trés récente, on croyait que c’était le seul
exemple de ce genre, mais a tort, comme nous le verrons bient6t dans
le méme chapitre).

Pendant prés de trois siécles aprés la découverte de Galilée, on ne
découvrit aucun nouveau satellite de Jupiter. Pourtant, pendant cette
période, on en découvrit quinze autour d’autres planétes.

Enfin, en 1892, I'astronome américain Edward Emerson Barnard détecta
un petit point lumineux prés de Jupiter, si faible qu'on le distinguait &
peine si pres de la planéte brillante. C’était un cinquiéme satellite de
Jupiter, et le dernier satellite découvert par observation visuelle. Depuis
lors, on en a découvert d’autres, mais par photographie, soit a partir de
la Terre, soit & partir des sondes spatiales.

Ce cinquiéme satellite a recu le nom d’Amalthée (la chévre qui aurait
allaité Jupiter enfant), mais ce nom n’est devenu officiel que dans les
années soixante-dix.

Amalthée n’est qu'a 180 000 kilomeétres du centre de Jupiter et en fait
le tour en 11,95 heures. Ce satellite est plus proche que les quatre galiléens,
ce qui explique en partie sa découverte tardive : il se perd dans lI'éclat
de Jupiter. D'autre part il est trés petit (250 kilométres de diameétre) et
ne renvoie pas beaucoup de lumiére.

Pourtant, on allait s’apercevoir que Jupiter avait beaucoup d’autres
satellites, encore plus petits qu'Amalthée, et par conséquent encore moins
brillants. La plupart se trouvent loin de la planéte, bien au-dela de I'orbite
de Callisto, le plus extérieur des satellites galiléens. On en a détecté huit
entre 1904 et 1974. On a commencé par se contenter de leur donner a
chacun un numéro, en chiffres romains, indiquant lordre de leur
découverte, de Jupiter VI & Jupiter XIII.

L'astronome américain Charles Dillon Perrine a découvert Jupiter VI
en décembre 1904 et Jupiter VII en janvier 1905. Le premier a un diamétre
de 100 kilométres, le second de 30 kilométres seulement.

C’est un astronome anglais, P. J. Melotte, qui a découvert Jupiter VIII
en 1908. Les quatre suivants s’'inscrivent a l'actif de I’Américain Seth B.
Nicholson : Jupiter IX en 1914, X et XI en 1938, et XII en 1951. Tous
mesurent environ 20 kilométres.

Enfin, le 10 septembre 1974, l'astronome américain Charles T. Kowal
a découvert Jupiter XIII qui ne mesure que 16 kilométres.

Ces satellites extérieurs se divisent en deux groupes. Quatre d’entre eux
(VL VII, X et XIII) sont a peu prés a 11 millions de kilométres de Jupiter,
c’'est-a-dire environ six fois plus loin que Callisto, le plus extérieur des
quatre galiléens. Les quatre derniers sont deux fois plus loin encore,
environ a 22 millions de kilomeétres de la planéte géante.

Les satellites galiléens tournent tous dans le plan équatorial de Jupiter,
et sur des orbites pratiquement circulaires. C’est un résultat prévisible de
I'attraction de Jupiter, comme nous le verrons plus en détail au chapitre
suivant, a propos des marées. Si un satellite tourne dans un autre plan
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(on dit qu’il est incliné), ou si son orbite est excentrée, I'effet de marée,
peu a peu, attire ce satellite dans le plan équatorial et rend son orbite
circulaire.

Or, cet effet de marée, s'il est proportionnel 4 la masse de la planéte,
décroit trés vite en fonction de la distance, et il est proportionnel a la taille
de l'objet affecté. Par conséquent, en dépit de sa masse énorme, Jupiter
n’exerce qu'un effet de marée trés faible sur les petits satellites extérieurs.
Aussi, bien que les deux groupes de quatre aient chacun des distances
trés voisines au centre de la planéte, il n'y a pour l'instant aucun danger
de collision, car leurs orbites sont différemment inclinées et différemment
excentrées.

Les satellites du groupe le plus extérieur ont des orbites si inclinées
qu’elles sont pour ainsi dire « retournées » : ils tournent autour de la planéte

_ d’'une facon rétrograde, dans le sens des aiguilles d'une montre (vus depuis
un point situé au-dessus du péle Nord de Jupiter), au lieu de tourner dans
l'autre sens, comme tous les autres satellites de Jupiter.

Ces petits satellites extérieurs sont peut-étre des astéroides (nous en
parlerons un peu plus loin) capturés par l'attraction de Jupiter, ce qui
expliquerait l'irrégularité de leurs orbites, I'effet de marée n’ayant pas eu
le temps, depuis leur capture, de les « mettre au pas ». De plus, on peut
montrer qu'une planéte capture plus facilement un objet si celui-ci se
présente de maniére A s‘engager sur une orbite rétrograde.

Le satellite qui s’éloigne le plus de Jupiter est Jupiter VIII, baptisé
maintenant Pasiphae (tous les satellites extérieurs ont désormais, en plus
de leur numéro, un nom tiré de la mythologie). Son orbite est si excentrée
qu’a sa position la plus éloignée, Pasiphae passe a 33 millions de kilométres
de Jupiter, soit 80 fois la distance Terre-Lune. C’est jusqu’ici un record dans
le systéme solaire.

Jupiter IX (Sinope) tourne en moyenne un peu plus loin que Pasiphae,
et met donc un peu plus longtemps pour faire un tour. Sa période de
révolution est 758 jours (plus de deux ans), ce qui est également un record
du systéme solaire.

LA FORME ET LA SURFACE DE JUPITER

Et la planéte elle-méme ? En 1691, Cassini observa Jupiter a la lunette,
et remarqua que ce n’était pas un cercle parfait, mais plutét une ellipse.
Cela voulait dire que la planéte, au lieu d'étre sphérique, avait une forme
aplatie, comme celle d'une mandarine.

Ce résultat paraissait étonnant, car le Soleil et la Lune (au moins quand
elle est pleine...) apparaissaient comme des cercles parfaits et étaient donc
sans doute des sphéres parfaites. Toutefois, la théorie de Newton, alors
fort récente, expliquait parfaitement le phénomeéne. Comme nous le
verrons dans le prochain chapitre, une sphére en rotation doit étre aplatie.
Sa rotation provoque un renflement a I'équateur et un aplatissement aux
poles, d’autant plus nets que la rotation est plus rapide.

Aussi, le diamétre équatorial (C’est-d-dire mesuré entre deux points
diamétralement opposés sur I'équateur) doit-il étre plus grand que le
diamétre polaire (la distance entre les poles). La différence des deux, divisée
par le diamétre équatorial, donne un nombre qui caractérise l'aplatisse-
ment de la planéte. Dans le cas de Jupiter, les diamétres valent
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respectivement 143 000 kilomeétres (diamétre équatorial) et 134 000
kilomeétres (diamétre polaire). La différence, 9 000 kilométres, vaut plus
des deux tiers du diamétre de la Terre, et si on la divise par le diamétre
équatorial, on trouve un aplatissement de 0,062, soit environ un seiziéme.

Mercure, Vénus et notre Lune, qui tournent lentement sur ellessmémes,
n‘ont pas d’aplatissement perceptible. Le Soleil tourne relativement vite,
mais son énorme champ gravitationnel I'empéche de s’aplatir beaucoup,
et lui aussi a un aplatissement trop petit pour étre mesurable. La Terre
tourne plus vite, et son aplatissement vaut 0,0033. Mars, qui tourne assez
vite aussi, et qui a un champ de gravitation plus faible, a un aplatissement
un peu supérieur : 0,0052.

L'aplatissement de Jupiter est prés de vingt fois supérieur a celui de la
Terre, bien que son champ de gravitation soit considérablement plus fort.
On peut donc s’attendre A ce que sa vitesse de rotation soit trés grande.
Effectivement, Cassini mesura cette vitesse, en observant le déplacement
des détails de la surface : la planéte tournait sur elleeméme en un peu
moins de dix heures (la valeur moderne est 9,85 heures, soit les deux
cinquiémes d'un jour terrestre).

Or, non seulement Jupiter tourne plus vite que la Terre, mais c’est une
planéte beaucoup plus grosse. Aussi, un point de I'équateur terrestre se
déplace a 1 700 km/h, et un point de I'équateur de Jupiter a 45 000 km/h !

Les taches remarquées a la surface par Cassini (et par d’autres apres lui)
changeaient constamment, et ne faisaient donc pas partie d'une surface
solide. Il s’agissait probablement, comme dans le cas de Vénus, d'une
couche de nuages, et les taches étaient sans doute des ouragans. La surface
présente aussi des lignes paralléles a I'équateur, qui révélent sans doute
des vents dominants. Dans I'ensemble, Jupiter est jaunétre, les lignes allant
de I'orange au brun, avec de temps en temps un peu de blanc, de bleu
ou de gris.

Le détail le plus remarquable de la surface de Jupiter fut signalé pour
la premiére fois par '’Anglais Robert Hooke en 1664, et en 1672, Cassini
le représenta comme une grande tache ronde sur un dessin de Jupiter.
On le retrouva sur d'autres dessins, les années suivantes, mais c’est
seulement en 1878 qu’il fut décrit en détail par un astronome allemartid,
Ernst Wilhelm Tempel. Comme sa couleur lui semblait tres rouge, il lui
donna le nom, qui lui restera, de la Grande Tache rouge. Sa couleur est
variable, et parfois si pale qu'il faut un bon télescope pour la distinguer.
C’est une ellipse qui mesure 45 000 kilométres d’est en ouest et 13 000
du nord au sud.

Les astronomes s’interrogérent sur sa nature. Pour certams c’était un
immense ouragan. Pour d’autres, Jupiter était si massive que sa
température était beaucoup plus élevée que celle des autres planétes — et
peut-étre suffisante pour atteindre celle du fer rouge... Mais si Jupiter est
sans doute trés chaude a l'intérieur, sa surface ne l'est pas : en 1926, un
astronome américain, Donald Howard Menzel, a montré que la tempéra-
ture de la couche de nuages que nous voyons était de -135 °C.

LES MATERIAUX DE JUPITER

Pour avoir une densité aussi faible, Jupiter doit étre riche en matériaux
plus légers que les métaux ou les roches.
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Or, les matériaux les plus communs dans 1'Univers en général sont
I'hydrogéne et I'hélium. 90 % des atomes sont des atomes d’hydrogéne,
et 9 % des atomes d’hélium. Ce n’est pas étonnant : I'atome d’hydrogeéne
est le plus simple de tous, et le suivant est 'atome d’hélium. Le reste
(1 % des atomes de 1'Univers) est surtout formé de carbone, d’oxygene,
d’azote, de néon et de soufre. Les atomes d’hydrogéne et d'oxygéne se
combinent pour former des molécules d’eau, hydrogéne et carbone forment
du méthane, hydrogéne et azote de 'ammoniac.

La densité de tous ces corps, dans des conditions normales, est inférieure
ou égale a celle de I'eau. Mais a des pressions élevées, comme celles qui
doivent régner a l'intérieur de Jupiter, ces densités augmentent, et peuvent
devenir supérieures a celle de I'eau. Si Jupiter était formé de ces matériaux,
cela rendrait bien compte de sa faible densité.

En 1932 un astronome allemand, Rupert Wildt, a étudié la lumiére
renvoyée par Jupiter, et constaté que certaines longueurs d'onde y étaient
absentes — celles qui sont absorbées par I'ammoniac et le méthane. Il en
conclut que ces deux substances, au moins, formaient une partie de
I'atmosphere de Jupiter.

En 1952 Jupiter devait passer devant I'étoile Sigma du Bélier, événement
que deux astronomes américains, William Alvin Baum et Arthur Dode
Code, s'apprétaient a étudier avec soin. Quand I'étoile sapprocha de
Jupiter, sa lumiére traversa l'atmosphére ténue qui surmonte la couche
de nuages. L'étude de la lumiére transmise a montré que cette partie de
I'atmosphére se composait surtout d’hydrogéne et d’hélium. En 1963, un
autre astronome américain, Hyron Spinrad, y a trouvé également du néon.

Tous ces corps sont gazeux dans les conditions terrestres, et s'ils
constituent une part importante de la masse de Jupiter, il semble juste
de considérer cette planéte comime une géante gazeuse

Les premiéres sondes lancées vers Jupiter, Pioneer 10 et Pioneer 11, ont
décollé respectivement le 2 mars 1972 et le 5 avril 1973. Pioneer 10 est
passée le 3 décembre 1973 a 130 000 kilometres de la surface visible de
Jupiter. Un an plus tard, Pioneer 11 a survolé, a 40000 kilometres
seulement, le pole Nord de la planéte, que les hommes ont vu ainsi pour
la premiére fois.

Les deux sondes suivantes, plus perfectionnées, étaient Voyager 1 et
Voyager 2. Lancées respectivement le 20 aofit et le 5 septembre 1977, elles
ont frélé Jupiter en mars et en juillet 1979.

Ces sondes ont confirmé les premiers résultats sur l'atmosphére de
Jupiter. Elle est surtout formée d’hydrogéne et d’hélium, dans une
proportion de dix pour un (a peu prés la proportion générale de I'Univers).
Les constituants nouveaux, pas encore détectés depuis la Terre, compren-
nent l'acétyléne et I'éthyléne (tous deux formés de carbone et d'hydrogéne),
I'eau, l'oxyde de carbone, et des composés du phosphore et du germanium.

11 est évident que I'atmosphére de Jupiter est le siege de phénoménes
chimiques complexes, et que nous manquerons d'informations a son sujet
jusqu’d ce qu'une sonde y pénétre — et y survive assez longtemps pour
pouvoir nous envoyer des mesures. La Grande Tache rouge, elle, est bien
— comme le supposaient la plupart des astronomes — un ouragan
gigantesque (beaucoup plus vaste que la Terre entiére) et pratiquement
permanent.

La planéte semble entiérement liquide. La température s'éléve rapide-
ment vers l'intérieur, et la pression contribue a faire de 1'hydrogéne un
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liquide chauffé « au rouge ». Au centre, il y a peut-étre un noyau
extrémement chaud d’hydrogéne solide, sous la forme appelée « hydrogéne
métallique ». Mais les conditions qui régnent dans l'intérieur de Jupiter
sont difficiles a reproduire en laboratoire, et il s'écoulera peut-étre
beaucoup de temps avant que nous puissions avoir une idée précise de
ce qui s’y passe.

LES SONDES VERS JUPITER

Leur premier travail a été de photographier en gros plan les quatre
satellites galiléens. Pour la premiére fois, les hommes ont pu les voir
autrement que comme de minuscules disques lumineux.

On a pu ainsi préciser les idées au sujet de leur taille et de leur masse,
qui se sont révélées assez proches des estimations calculées depuis la Terre.
Toutefois, Io (le plus intérieur des quatre satellites galiléens) est plus massif
(de 25 %) qu'on ne le pensait.

Ganymeéde et Callisto, comme leur faible densité le laissait prévoir, sont
formés de substances légéres, comme 'eau. Aux températures faibles qu‘on
attend sur des objets aussi éloignés du Soleil — et trop petits pour posséder
la chaleur interne de Jupiter, ou méme de la Terre — ces substances sont
sous forme solide, et on les désigne généralement sous le nom de « glace ».
Les deux satellites sont criblés de cratéres.

Un facteur qui pourrait échauffer les satellites de Jupiter est le frottement
engendré par les déformations provoquées par les marées dues au voisinage
de la planéte géante. Mais Ganymede et Callisto sont suffisamment éloignés
pour que cet effet soit insignifiant, et ils restent glacés.

Europe est plus prés de Jupiter, et a dii traverser une phase assez chaude
pour I'empécher d’accumuler beaucoup de glace, ou pour faire fondre et
vaporiser celle qu'il possédait, et donc la disperser dans l'espace, car la
masse d’Europe est trop faible pour lui permettre de garder une
atmosphére. C'est peut-étre ce manque de glace qui rend Europe et Io
beaucoup plus petits que Ganymede et Callisto.

Toutefois, Europe a gardé assez de glace pour posséder un océan qui
couvre toute sa surface (comme on pensait autrefois en découvrir un sur
Vénus). A la température d’Europe, cet océan est gelé, et il s’agit d'un glacier
a I'échelle d'un monde. Qui plus est, ce glacier est remarquablement lisse
(Burope est le corps le plus « poli » découvert a ce jour), bien que marqué
par un réseau de lignes sombres qui évoquent d'une facon frappante les
vieilles cartes de Mars dressées par Lowell.

Si ce glacier est si lisse et dépourvu de cratéres, c'est peut-étre parce
qu'il recouvre de l'eau liquide, fondue par échauffement di a l'effet de
marée. Ainsi, une météorite suffisamment grosse casserait la couche de
glace, mais I'eau viendrait geler a nouveau et boucher le trou. Des chocs
moins violents causeraient des fissures passagéres, de méme d’ailleurs que
I'effet de marée, ou d’autres facteurs. Dans l'ensemble, toutefois, la surface
est lisse.

Io, celui des satellites galiléens qui est le plus proche de Jupiter, est le
plus soumis & I'échauffement par effet de marée et semble parfaitement
sec. C’est un satellite qui posait déja des problémes ardus avant le voyage
des sondes. En 1974, l'astronome américain Robert Brown avait déja
signalé que ce satellite était entouré d'un brouillard jaune de sodium, qui
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semblait s’étendre sur toute son orbite, comme un anneau autour de
Jupiter. Ce brouillard devait venir du satellite lui-méme, mais personne
ne savait pourquoi.

Les sondes Pioneer ont montré qulo possédait une atmosphére trés
ténue, dont la densité était 1/20 000 celle de I'atmosphére terrestre. Mais
ce sont les sondes Voyager qui ont donné la clef du mystére : Io posséde
des volcans actifs — les seuls trouvés jusqu'ici ailleurs que sur la Terre.
11 semble que des zones de roche fondue (sans doute par les frottements
dus a l'effet de marée de Jupiter) s'étendent sous la surface, et qu’a plusieurs
endroits cette lave ait crevé la croiite, expulsant des jets de sodium et de
soufre, qui rendent compte a la fois de 'atmospheére d’Io et de I'anneau
de brouillard oli voyage ce satellite. Sa surface est d'ailleurs couverte de
soufre, qui lui donne des tons allant du jaune au brun. On y trouve peu
de cratéres, sans doute rapidement comblés par la lave. Seuls quelques-uns
sont assez récents pour qu'on en distingue encore la trace.

Plus prés encore de Jupiter, on rencontre Amalthée, qui n’est visible
de la Terre que comme un faible point lumineux. Les sondes Voyager nous
ont montré ce satellite comme une sorte d’éponge irréguliére, comme les
deux satellites de Mars, mais en beaucoup plus gros : les dimensions
d’Amalthée varient entre 250 et 110 kilométres.

Les sondes ont encore découvert trois nouveaux satellites, tous plus proches
de Jupiter qu’ Amalthée, et considérablement plus petits. Ce sont Jupiter XIV,
Jupiter XV et Jupiter XVI, de diameétres respectifs 22, 80 et 40 kilometres.
Compte tenu de leur petite taille et du fait qu‘ils sont éblouis par Jupiter parce
qu'ils en sont proches, ils sont tout a fait invisibles depuis la Terre.

Jupiter XVI est le plus proche de la planéte, 4 une distance de 130 000
kilomeétres au centre de la planéte, c’est-a-dire 60 000 kilomeétres seulement
au-dessus de la surface. II fait un tour autour de Jupiter en 7,07 heures.
A peine plus éloigné, Jupiter XIV a une période de révolution de 7,13
heures. Ces deux satellites tournent autour de Jupiter plus vite que la
planéte sur elle-méme, et si I'on pouvait les observer a partir des nuages
de Jupiter, on les verrait se lever a 'ouest et se coucher a I'est, comme
le fait Phobos vu de Mars.

A l'intérieur de l'orbite du satellite le plus proche de Jupiter, un certain
nombre de débris forment un anneau mince et clairsemé autour de la
planéte. Cet anneau est trop ténu pour étre visible de la Terre.

Saturne

C’est la planéte la plus éloignée qu’aient connue les Anciens, car en dépit
de la distance considérable qui nous en sépare, son éclat est trés vif. Sa
magnitude maximale vaut —0,75, c’est-a-dire que son éclat est plus vif que
celui de n'importe quelle étoile,  part Sirius. Saturne est aussi plus brillante
que Mercure, et de toute fagon plus facile a observer, puisqu’étant plus
éloignée que nous du Soleil, cette planéte ne reste pas dans le voisinage
apparent de notre étoile, mais peut briller dans le ciel de minuit.

Sa distance moyenne au Soleil vaut 1 420 000 000 kilometres, pres de
deux fois plus que pour Jupiter. Saturne fait le tour du Soleil en 29,5
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années, au lieu de 11,8 pour Jupiter. L'année saturnienne vaut donc deux
fois et demie celle de Jupiter.

Sous bien des rapports, Saturne fait un peu figure de « parent pauvre »
de Jupiter. Sa taille, par exemple, en fait la deuxiéme planéte du systéme.
Son diamétre équatorial vaut en effet 120 000 kilometres, les cinq sixiémes
environ de celui de Jupiter. C’est cette taille plus faible, et surtout un
éloignement plus grand du Soleil, qui rend Saturne moins brillante que
Jupiter. Mais elle fait tout de méme assez bonne figure.

Sa masse vaut 95,1 fois celle de la Terre, ce qui en fait la planéte la
plus lourde du systéme — aprés Jupiter, bien entendu ! Sa masse ne vaut
que les trois dixiémes de celle de Jupiter, alors que son volume atteint
les six dixiémes de celui de la planéte géante.

Pour avoir une masse relativement si faible dans un volume si grand,
il faut vraiment que Saturne ait une densité trés petite. En fait, c'est le
corps le moins dense du systéme solaire : 0,7 fois la densité de I'eau! Si
on pouvait empaqueter Saturne dans du plastique, pour 'empécher de
se dissoudre ou de se disperser, et si on trouvait un océan assez vaste,
en y placant Saturne, la planéte y flotterait. Selon toute vraisemblance,
Saturne est encore plus riche en hydrogéne — et encore plus pauvre en
quoi que ce soit d’autre — que Jupiter. De plus, son champ de gravitation
est moins fort, et comprime moins les matériaux. '

Saturne tourne assez vite autour de son axe, mais — malgré sa taille plus
faible — moins vite que Jupiter : sa période de rotation vaut 10,67 heures
terrestres, de sorte que son « jour » vaut 1,08 fois celui de Jupiter.

Bien que Saturne tourne sur son axe moins vite que Jupiter, sa forme
est encore plus aplatie. En effet, ses couches externes sont moins denses,
et son champ gravitationnel moins intense. Saturne est donc, de tous les
corps du systéme solaire, celui qui posséde le renflement équatorial le plus
important, et I'aplatissement le plus fort : 0,102 soit 1,6 fois plus que Jupiter
et 30 fois plus que la Terre. Son diameétre équatorial est de 120 000
kilomeétres et son diamétre polaire de 108 000 kilométres seulement : la
différence, 12 000 kilométres, est presque égale au diametre de la Terre.

LES ANNEAUX DE SATURNE

Sous ce rapport, Saturne est unique — d'une beauté unique. Quand Galilée
pointa pour la premiére fois sa lunette, bien imparfaite, vers Saturne, la
forme de la planéte le surprit : il crut y voir une boule centrale, flanquée
de deux autres plus petites. Il poursuivit ses observations, mais les deux
petites boules devenaient de plus en plus indistinctes, et finalement, vers
la fin de I'année 1612, elles disparurent complétement.

D’autres astronomes constatérent aussi quelque chose de bizarre a propos
de Saturne, mais c’est seulement en 1656 que Christiaan Huygens expliqua
correctement le phénomeéne : Saturne était entouré d'un anneau brillant
qui n’était nulle part en contact avec la planéte.

Comme celui de la Terre, 'axe de rotation de Saturne est incliné : son
inclinaison est de 26,73 ° (23,45 pour celui de la Terre). Quand Saturne
est & un bout de son orbite, nous voyons de dessus le c6té le plus proche
de I'anneau ; l'autre coté est caché par la planéte. Quand Saturne est a
I'autre bout de son orbite, nous voyons de dessous le c6té le plus proche
de l'anneau, l'autre c6té étant caché par la planéte. Saturne met un peu
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plus de quatorze ans pour aller d'un bout a l'autre de son orbite. Pendant
ce temps, 'anneau nous semble passer progressivement de sa position basse
(ol nous le voyons par dessus) a sa position haute (ou nous le voyons par
dessous). A mi-chemin, nous le voyons exactement par la tranche
- c'est-a-dire que nous ne le voyons pas, car il est trop mince pour cela.
Ainsi, tous les quatorze ans, I'anneau disparait pendant quelque temps.
C’est ce qui s'est passé a la fin de 1612, lors des observations de Galilée.
Et on raconte qu'il en a été si décu qu'il n'a plus jamais observé Saturne...

En 1675, Cassini remarqua que l'anneau n’était pas uniformément
lumineux : une ligne sombre le partageait en deux anneaux concentriques,
un anneau intérieur, et un anneau extérieur moins large et moins brillant
que le premier. Depuis cette date, on parle au pluriel des anneaux de
Saturne, et la ligne noire qui les sépare a requ le nom de « division de
Cassini ».

En 1826, l'astronome germano-russe Friedrich G.W. von Struve appela
respectivement A et B I'anneau extérieur et I'anneau intérieur. En 1850,
un astronome américain, William Cranch Bond, découvrit un anneau peu
lumineux, encore plus prés de la planéte. Cet anneau C n'est séparé de
l'anneau B par aucune division nette.

1l n'y a rien de comparable aux anneaux de Saturne dans le systéme
solaire. Bien siir, on sait maintenant qu'un anneau ténu entoure Jupiter,
et peut-étre toutes les géantes gazeuses comme Jupiter et Saturne ont-elles
un anneau de débris tout prés de leur surface. Mais celui de Jupiter est
tout a fait insignifiant, alors que les anneaux de Saturne sont splendides.
La partie visible depuis la Terre mesure d'un bout a l'autre 270 000
kilométres, soit 21 fois le diameétre de la Terre, ou presque deux fois celui
de Jupiter.

Quelle est la nature des anneaux de Saturne ? Cassini y voyait de minces
disques rigides et lisses. Mais en 1785, Laplace (qui allait proposer plus
tard I'hypothése de la nébuleuse) fit remarquer que les différentes parties
des anneaux, étant situées & des distances différentes du centre de la
planéte, étaient soumises & des champs de gravitation différents. Ceci
pouvait faire voler I'anneau en éclats. Laplace suggéra qu'il s'agissait en
fait d'un grand nombre d’anneaux minces, si rapprochés qu’ils semblaient,
depuis la Terre, former une surface continue.

En 1855, toutefois, Maxwell (qui allait étre plus tard mondialement connu
pour sa théorie des ondes électromagnétiques) montra que méme cette
solution n’'était pas satisfaisante. La seule facon pour les anneaux d’échapper
a la destruction par effet de marée était d'étre constitués de petits blocs
innombrables, répartis de maniére a4 donner — depuis la Terre — I'impression
d’anneaux continus. Cette idée est maintenant universellement admise.

Abordant le probléme sous un autre angle, un astronome francais,
Edouard Roche, montra que tout solide qui s’approche trop prés d'un corps
considérablement plus gros subit des forces de marée d"une puissance telle
qu'il peut voler en éclats. La distance fatale, en dessous de laquelle cela
se produit, s'appelle la limite de Roche, et vaut 2,44 fois le rayon équatorial
de la planéte (la distance entre le centre et un point de I'équateur).

Ainsi, pour Saturne, la limite de Roche vaut 2,44 fois le rayon équatorial
(60 000 kilometres), soit environ 140 000 kilométres. Or, I'extréme bord
de I'anneau extérieur est & 130 000 kilomeétres du centre, ce qui veut dire
que tout le systéme des anneaux est a l'intérieur de la limite de Roche.
On constate la méme chose pour l'anneau de Jupiter.
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Apparemment, les anneaux de Saturne sont formés de débris qui n’ont
jamais pu se rassembler pour former un satellite — comme l'auraient fait
des débris situés en dehors de la limite de Roche — ou alors les morceaux
d'un satellite qui s'est aventuré trop preés, pour une raison ou une autre,
et a été réduit en piéces. L'effet de marée diminue avec la taille de I'objet
qui le subit, et quand les morceaux descendent en dessous d'une certaine
taille, ils ne sont plus affectés, sauf par les chocs éventuels entre eux.
D’aprés certaines estimations, si tous les matériaux des anneaux étaient
rassemblés en boule, celle-ci serait un peu plus grande que notre Lune.

LES SATELLITES DE SATURNE

En plus de ses anneaux, comme Jupiter, Saturne possede toute une
famille de satellites. Le premier fut découvert par Huygens, en 1656,
l'année méme ou il donna pour la premiére fois une description de
I'anneau. Deux siécles plus tard, ce satellite recut le nom de Titan (tiré
lui aussi de la mythologie grecque). C’est un corps volumineux, presque
— mais pas tout a fait — aussi gros que Ganymeéde. Comme, de plus, il est
moins dense, la différence est encore plus nette au point de vue de la masse.
Mais Titan est quand méme le deuxiéme satellite du systéme solaire, que
l'on retienne comme critére le volume ou la masse.

1l est néanmoins un domaine ou Titan, jusqu'ici, détient le record. Plus
éloigné du Soleil, et par conséquent plus froid, que les satellites de Jupiter,
il est plus capable de retenir prisonniéres les molécules d'un gaz, moins
agitées a cette basse température, malgré la valeur relativement faible de
la gravité a sa surface. En 1944, un astronome américano-hollandais,
Gerard Pieter Kuiper, y a détecté une atmosphére de méthane. (La
molécule de méthane est formée d'un atome de carbone et quatre atomes
d’hydrogéne. C'est le principal constituant du gaz naturel sur la Terre.)

A l'époque de la découverte de Titan, on connaissait en tout cinq
satellites : la Lune et les quatre satellites galiléens de Jupiter. Ils avaient
tous des tailles voisines, beaucoup plus voisines que celles des différentes
planétes. Entre 1671 et 1684, toutefois, Cassini devait découvrir quatre
nouveaux satellites de Saturne, tous nettement plus petits qu'Europe, le
plus petit des galiléens. Leurs diamétres allaient de 1 500 kilomeétres (Japet)
a 950 kilométres (Téthys). Dés lors, il fallait admettre que les satellites
pouvaient étre petits.

A la fin du x1x¢ siécle, on connaissait neuf satellites de Saturne. Le
dernier en date était Phoebe, découvert par l'astronome américain William
Henry Pickering. C'est le plus extérieur des satellites, situé & une distance
moyenne de Saturne égale a 13 millions de kilometres. II tourne autour
de la planéte en 549 jours, dans le sens rétrograde. Avec un diameétre de
190 kilométres, c’est aussi le plus petit des satellites, d'ot sa découverte
tardive : qui dit petit dit peu lumineux.

Entre 1979 et 1981, trois sondes qui avaient auparavant frélé Jupiter
— Pioneer 11, Voyager 1 et Voyager 2 — ont photographié en gros plan Saturne,
ses anneaux et ses satellites.

Le premier objectif était, bien entendu, Titan, a cause de son atmosphére.
Quand les signaux radio de Voyager 1, sur leur chemin vers la Terre,
traversérent I'atmosphére de Titan, on parvint a analyser la maniére dont
cette atmosphére les avait absorbés, et on constata que cette atmosphére
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était beaucoup plus dense que prévue. A partir de la quantité de méthane
qu'on y avait détectée depuis la Terre, on croyait cette atmospheére aussi
ténue que celle de Mars. Or, elle est 150 fois plus dense -1,5 fois plus dense
que la notre.

C'est que le méthane, seul composant détecté depuis la Terre, ne forme
que 2 % de Fatmosphére de Titan, le reste étant de l'azote, gaz difficile
a détecter de loin.

Cette atmosphére épaisse est chargée de brouillard, qui cache compléte-
ment le sol. Mais ce brouillard est fort intéressant. Le méthane se polymeérise
facilement (c’est-a-dire que ses molécules se combinent volontiers entre
elles pour former des molécules plus compliquées). Aussi n’est-il pas
impossible que Titan posséde des océans de corps organiques assez
compliqués. On peut méme réver d’'un monde revétu d’asphalte, avec des
collines d’essence solide, et des lacs limpides de méthane et d’éthyléne...

Les autres satellites sont, comme on pouvait s’y attendre, criblés de
cratéres. Mimas (le plus intérieur des neuf) en a méme un si grand -
relativement a la taille du satellite — que le choc nécessaire pour le produire
a presque di faire voler en éclats le satellite tout entier.

Le deuxiéme des neuf, Encelade, est relativement lisse, et a peut-étre
été particulierement fondu par échauffement dit a l'effet de marée.
Hypérion est le plus irrégulier : ses dimensions varient de 110 a 190
kilomeétres. Il ressemble assez aux satellites de Mars — en beaucoup plus
gros, évidemment. Il est méme si gros que, d’apreés les théories en vigueur,
son champ gravitationnel aurait di I'arrondir en sphére. Peut-étre est-il
le résultat d'une fracture relativement récente.

Japet, depuis sa découverte en 1671, pose un probléme curieux. Il est
cinq fois plus brillant lorsqu’il se trouve a l'ouest de Saturne que lorsqu'il
se trouve a l'est. Comme il tourne toujours la méme face vers la planéte,
il nous montre tantét I'un, tant6t I'autre de ses deux hémisphéres. On a
donc conclu que I'un de ces hémisphéres renvoie cing fois plus de lumiere
que l'autre, idée confirmée par les photos prises par Voyager 1. Un c6té
de ce satellite est clair et 'autre foncé, comme si le premier était couvert
de glace et l'autre de poussieéres sombres. On ignore les raisons de cette
différence.

Les sondes ont découvert huit autres satellites de Saturne, trop petits
pour étre détectables depuis la Terre, ce qui porte I'effectif total a 17. De
ces huit nouveaux satellites, cinq sont plus intérieurs que Mimas, le plus
proche se trouvant seulement a 140 000 kilometres de Saturne (c’est-a-dire
a 80000 kilométres seulement des nuages qui enveloppent la planéte).
Il en fait le tour en 14,43 heures seulement.

Deux des satellites, situés juste a lintérieur de l'orbite de Mimas,
présentent cette particularité d’avoir la méme orbite, courant sans cesse
I'un derriére 'autre tout autour de Saturne. C’est le premier exemple connu
d’un tel phénomeéne. Ils sont a 150 000 kilométres du centre de Saturne,
et leur période de révolution vaut 16,68 heures. En 1967, un astronome
francais, Audoin Dollfus, a décrit un satellite intérieur a 'orbite de Japet,
et 'a baptisé Janus. Or, les résultats qui lui avaient permis de calculer
la trajectoire étaient sans doute un mélange de positions des deux satellites
précédents, ce qui fait que la trajectoire était fausse. Janus a depuis disparu
de la liste des satellites de Saturne.

Les trois autres satellites découverts récemment donnent aussi un
exemple d'une situation sans précédent. En effet, on a constaté que Dione,
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Fun des satellites découverts par Cassini, partageait son orbite avec un
compagnon minuscule. Dione a un diameétre de 1 100 kilometres, et son
compagnon (Dione B), de 30 kilométres seulement. Sur leur orbite
commune, Dione B est toujours de 60 ° en avance sur Dione, autrement
dit Saturne, Dione et Dione B forment toujours les sommets d'un triangle
équilatéral. C'est ce qu'on appelle une configuration « troyenne », pour
des raisons que nous verrons plus loin.

Cette configuration, seulement possible quand le troisieme corps est
beaucoup plus petit que les deux autres, peut se présenter quand le petit
corps est 60 ° devant ou 60 ° derriére I'autre. Dans le premier cas, on parle
de position L4, dans le second de position L5 (L est I'initiale de Lagrange,
l’astronome francais qui a montré, en 1772, qu'une telle configuration était
stable).

Mieux encore : Téthys, un autre des satellites de Cassini, a deux
compagnons : Téthys B dans la position L4, et Téthys C dans la positon
15!

De toute évidence, la famille de Saturne est la plus compliquée de celles
actuellement connues dans le systéme solaire.

Quant aux anneaux, les sondes révélent qu’eux aussi sont beaucoup plus
compliqués qu'on le pensait. Vus de pres, ils sont formés de centaines
— voire de milliers — d’anneaux trés minces, I'ensemble évoquant les sillons
d’'un disque. Par endroits, des « rayons » sombres traversent ce systéme
a angle droit. Enfin, un faible anneau extérieur semble formé de trois
anneaux entrelacés.

Tout cela reste pour l'instant inexplicable, mais on pense généralement
que des effets électriques viennent se superposer a la gravitation.

Les planétes extérieures

Jusqu'a linvention du télescope, Saturne resta la plus lointaine des
planétes connues, et celle qui se déplacait le plus doucement. C'¢tait aussi
la moins brillante, mais il s’agissait quand méme d’un objet de premiére
grandeur. Or, pendant des milliers d’années aprés la découverte de
l'existence des planétes, personne n'a semblé se demander s'il ne pouvait
pas en exister qui soient trop lointaines, c’est-a-dire trop peu brillantes,
pour étre visibles a I'ceil nu.

URANUS

Méme aprés que Galilée eut annoncé l'existence de myriades d’étoiles
trop discrétes pour étre vues sans lunette, la possibilité que des planétes
soient dans le méme cas ne semblait pas avoir été envisagée.

Et voila que, le 13 mars 1781, William Herschel (qui n’était pas encore
célebre), au cours de mesures de positions d’étoiles, remarqua dans la
constellation des Gémeaux un objet qui était autre chose qu'un point
lumineux : un petit cercle. Il supposa d’abord qu'il s’agissait d'une cométe
— les seuls objets, & part les planétes, a étre autre chose que des points.
Mais les cométes sont floues, alors que cet objet avait des bords nets. De
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plus, il se déplacait par rapport aux étoiles plus lentement que Saturne,
et par conséquent, il devait étre plus loin. C’était une planéte tres éloignée,
beaucoup plus éloignée que Saturne - et beaucoup moins brillante. On
la baptisa Uranus, du nom grec qui désigne le ciel, et aussi le pére de
Saturne dans la mythologie.

Située en moyenne a 2,9 milliards de kilométres du Soleil, Uranus est ainsi
deux fois plus loin que Saturne. De plus, c’est une planéte plus petite : 52 000
kilomeétres de diametre. C’est encore quatre fois plus que la Terre, et Uranus
est aussi une planéte géante gazeuse, comme Jupiter et Saturne - mais
nettement plus petite que les deux premiéres. Sa masse vaut 14,5 fois celle
de la Terre, mais seulement 1/6,6 celle de Saturne, et 1/22 celle de Jupiter.

A cause de son éloignement et de sa relative petitesse, Uranus est
beaucoup moins brillante que Jupiter ou Saturne. Toutefois, cette planéte
n’est pas vraiment invisible & I'ceil nu. Si on regarde au bon endroit par
une nuit bien noire, on voit Uranus comme une étoile faible, sans avoir
besoin de lunette.

Il semble donc étonnant que les astronomes ne l'aient pas découverte
plus t6t. Ils 'on sfirement vue, mais un point aussi peu lumineux n’attire
pas l'attention, surtout quand on est persuadé qu'une planéte doit
nécessairement étre brillante. Et méme si on l'observe plusieurs nuits de
suite, son mouvement est si lent que ses changements de position peuvent
bien passer inapercus. Enfin, les premiers instruments n’étaient pas trés
bons, et méme pointés dans la bonne direction, ne révélaient pas nettement
le disque d’Uranus.

Pourtant, dés 1690, I'astronome anglais John Flamsteed avait catalogué
une étoile dans la constellation du Taureau, sous le nom de 34 Tauri. Aucun
astronome ne parvint a observer a nouveau cette étoile, mais aprés la
découverte d'Uranus et la détermination précise de son orbite, on s’apercgut
qu’elle passait bien par la position assignée par Flamsteed a 34 Tauri...
De méme, un demi-siécle plus tard, l'astronome francais Pierre Charles
Le Monnier vit Uranus a treize reprises, et crut avoir repéré treize étoiles
différentes...

Les estimations varient quant a la période de rotation : on donne
habituellement la valeur de 10,82 heures, mais en 1977 on proposa celle
de 25 heures. On n’aura probablement pas de certitude a ce sujet avant
que les sondes ne s’approchent d'Uranus.

En tout cas, une chose dont on est siir a propos de la rotation d'Uranus, c’est
I'inclinaison de son axe : 98 °, c’est-a-dire un peu plus d'un angle droit. Ainsi,
pendant qu’elle tourne autour du Soleil en 84 ans, Uranus semble rouler le
long de son orbite. Et chaque pble est plongé alternativement dans un jour
continu de quarante-deux ans, puis une nuit continue de méme durée.

Compte tenu de la distance a laquelle Uranus se trouve du Soleil, cela
n'a pas grande importance. Mais si la Terre tournait ainsi, les saisons
seraient si tranchées que la vie aurait eu beaucoup de mal a s’y développer.

Aprés avoir découvert Uranus, Herschel continua a 'observer de temps
en temps, et en 1787 il lui trouva deux satellites, qui furent baptisés Titania
et Obéron. En 1851, l'astronome anglais William Lassell en découvrit deux
de plus, plus proches de la planéte, Ariel et Umbriel. Enfin, en 1948, Kuiper
découvrit Miranda, encore plus proche d'Uranus.

Tous ces satellites tournent autour d'Uranus dans son plan équatorial,
de sorte que non seulement la planéte, mais tout le systéme, semble avoir
basculé a 98 ° par rapport a l'orbite décrite autour du Soleil.
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Les satellites d’Uranus sont trés proches de la planéte. Il n'y a pas de
satellites éloignés — tout au moins, on n'en a pas détecté. Le plus lointain
des cing est Obéron, a 590 000 kilomeétres du centre de la planéte (une
fois et demie la distance Terre-Lune). Le plus rapproché, Miranda, n’est
qu'a 130 000 kilometres du centre d'Uranus.

Aucun de ces satellites n’a une taille de l'ordre de celle des satellites
galiléens de Jupiter, de Titan ou de la Lune. Le plus grand, Obéron, n'a
que 1 600 kilométres de diamétre, et le plus petit, Miranda, 220 kilometres
seulement.

Rien ne semblait rendre ce systéme particuliérement intéressant, quand
en 1973 un astronome britannique, Gordon Tayler, montra qu'Uranus
devait passer devant une étoile de neuviéme grandeur, SAO158687.
L'événement intéressait les astronomes, parce que la lumiére de I'étoile
allait traverser 'atmosphére éventuelle de la planéte, et permettre d’étudier
celle-ci, aussi bien juste avant le passage que juste aprés. Les modifications
de cette lumiére pouvaient donner des indications sur la température, la
pression et la composition de I'atmosphére d'Uranus. Cette occultation était
prévue pour le 10 mars 1977. Cette nuit-la, une équipe d’astronomes
américains, dirigée par James L. Elliot, prit place dans un avion qui
I'emmena en haute altitude, au-dessus de l’absorption et des distorsions
de la basse atmosphére terrestre.

Juste avant qu'Uranus atteigne l'étoile, la lumiere de celle-ci baissa
brusquement pendant sept secondes, puis augmenta a nouveau. Uranus
continua a s’approcher, et quatre autres « baisses d’intensité » se
produisirent, durant environ une seconde chacune. Quand I'étoile émergea
de l'autre coté, les mémes épisodes se déroulérent dans lI'ordre inverse.
La seule explication possible était I'existence autour d'Uranus d'un syst¢me
d’anneaux, trop ténus et trop peu lumineux pour étre visibles depuis la
Terre.

Des observations soigneuses, lors de l'occultation par Uranus d’autres
étoiles, notamment le 10 avril 1978, ont révélé un total de neuf anneaux,
s'étendant entre 40 000 et 49 000 kilométres du centre de la planéte —bien
en dessous de la limite de Roche.

On a pu calculer que ces anneaux étaient si ténus, formés d'une matiere
si dispersée, qu'ils étaient trois millions de fois moins brillants que ceux
de Saturne. Il n'est donc pas surprenant qu'ils ne soient détectables que
par des méthodes indirectes comme celle-la.

Plus tard, lors de la découverte de 'anneau de Jupiter, on a commencé
a penser que peut-étre toutes les planétes géantes gazeuses avaient un
anneau, en plus de leurs nombreux satellites. Ce qui caractérise Saturne,
c’est seulement la taille et 1’éclat de son systéme d’anneaux.

NEPTUNE

Peu de temps aprés la découverte d'Uranus, on put calculer son orbite.
Mais au fil des années, on constata que la planéte ne suivait pas exactement
Y'orbite calculée. En 1821 un astronome frangais, Alexis Bouvard, calcula
i nouveau cette orbite, en tenant compte de toutes les observations, méme
celles de Flamsteed. Uranus ne suivait pas mieux cette nouvelle orbite...

Or, dans le calcul de ces orbites, on avait tenu compte des perturbations
apportées par la faible attraction gravitationnelle des autres planétes, qui
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s'exerce sur Uranus et tantdt la ralentit, tantot 'accélére légérement. Si
I'orbite n’était pas correcte, c’était & coup sir qu'une autre planéte,
inconnue et plus lointaine, exercait elle aussi des perturbations.

A partir des écarts d'Uranus on put calculer la position et les
caractéristiques de cette planéte. C'était un calcul extrémement long et
ardu, et deux hommes allaient s’y attaquer en méme temps, a I'insu I'un
de l'autre.

Le premier était John Couch Adams, étudiant en mathématiques a
l'université de Cambridge. En 1841, 4gé de vingt-deux ans, il commenca
le calcul, auquel il allait consacrer tous ses loisirs. Quatre ans plus tard,
son calcul était fini : il avait déterminé 1’endroit ou devait se trouver la
planéte inconnue. Malheureusement, il ne parvint pas a intéresser
suffisamment les astronomes anglais pour qu’ils pointent leurs instruments
dans cette direction.

Pendant ce temps, un jeune astronome fran(;als, Urbain Jean Joseph
Le Verrier, qui ignorait complétement I'existence méme d’Adams, calculait
lui aussi la position de la nouvelle planéte. Plus heureux que son
concurrent inconnu, Le Verrier s'adressa pour les vérifications & un
astronome allemand, Johann Gottfried Galle, et lui demanda de fouiller
une certaine région du ciel a la recherche de la planéte. Galle possédait
justement une carte récente de la région correspondante. Il ne lui fallut
méme pas une heure d’observation, avec son assistant Heinrich Ludwig
D’Arrest, pour découvrir un objet de huiti¢me magnitude qui ne figurait
pas sur la carte.

C’était la planéte ! Et elle se trouvait, a trés peu de choses pres, a I'endroit
exact indiqué par Le Verrier. On la baptisa Neptune, du nom du dieu de
la mer, a cause de sa couleur verdatre. Et le malheureux Adams partagea
désormais avec Le Verrier les honneurs de la découverte...

Neptune se trouve a 4,5 milliards de kilométres du Soleil (une fois et
demie plus loin qu'Uranus, et trente fois plus loin que la Terre). Pour
accomplir une révolution autour du Soleil, il lui faut 164,8 années.

C’est presque une « sceur jumelle » d'Uranus (au sens ou Vénus est
jumelle de la Terre), au moins en ce qui concerne les dimensions. Son
diameétre (50 000 kilométres) est un peu inférieur, mais Neptune est plus
dense, et sa masse est supérieure de 18 % a celle d'Uranus. 17,2 fois plus
massive que la Terre, c’est la quatriéme géante gazeuse du systéme solaire.

Le 10 octobre 1846, moins de trois semaines aprés la découverte de
Neptune, on lui découvrit un satellite, baptisé Triton (fils de Neptune dans
la mythologie grecque). Il s'agissait encore d'un gros satellite, 4 peu pres
aussi massif que Titan. C'était le septieme de ce type, et le premier
découvert depuis Titan, prés de deux siécles plus tot.

Son diamétre est de 3 900 kilométres (un peu plus que celui de la Lune).
11 se trouve a 360 000 kilométres du centre de Neptune (presque la distance
Terre-Lune). Mais a cause du champ gravitationnel plus fort de Neptune,
Triton ne met que 5,88 jours a faire un tour — a peu pres cing fois moins
que notre Lune.

Triton tourne autour de Neptune dans le sens rétrograde. Ce n’est pas
le seul satellite du systéme solaire a le faire. Mais les autres (les quatre
satellites externes de Jupiter et le plus extérieur de ceux de Saturne) sont
trés petits, et trés éloignés de leur planéte. Triton est gros, et rapproché
de Neptune. Pourquoi donc se déplace-t-il dans le sens rétrograde ? On
n’en sait rien.
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Pendant plus d’un siécle, Triton resta le seul satellite de Neptune. Puis,
en 1949, Kuiper (qui avait découvert Miranda 'année précédente) détecta
un objet trés petit et trés peu lumineux dans le voisinage de Neptune.
C’était un deuxiéme satellite, auquel on donna le nom de Néréide (porte
par les nymphes de la mer dans la mythologie grecque).

Son diamétre vaut a peu prés 240 kilométres, et son mouvement est
dans le sens direct. Mais de tous les satellites connus, c’est celui qui a la
trajectoire la plus excentrique : il s'approche a 1400 000 kilométres de
Neptune, et s'en éloigne jusqua pres de dix millions de kilometres.
Autrement dit, & un bout de son orbite, il est sept fois plus loin de Neptune
qu’a l'autre bout. Sa durée de révolution vaut 365,21 jours, soit une année
terrestre moins quarante-cinq minutes.

Aucune sonde n’ayant encore exploré Neptune, il n’est pas surprenant
que nous ne connaissions pas d’autres satellites, ni un éventuel systéme
d’anneaux. Nous ne savons méme pas si Triton a une atmosphére, ce qui
est trés possible, puisque Titan en a une.

PLUTON

La position et la masse de Neptune rendaient compte presque
complétement des « fantaisies » d'Uranus. Pour expliquer les petites
différences qui subsistaient, certains astronomes ont pensé quil fallait
rechercher une autre planéte inconnue, encore plus éloignée que Neptune.
Le plus acharné dans ses calculs et ses recherches fut Lowell (céleébre pour
ses idées sur les canaux martiens).

Cette recherche n’était pas facile. Une planéte plus éloignée que Neptune
était forcément trés peu lumineuse, et se perdait dans la foule innombrable
des étoiles faibles. De plus, son mouvement devait étre si lent que ses
changements de position étaient difficiles & déceler. Quand il mourut en
1916, Lowell n’avait pas trouvé sa planéte.

Mais a Vobservatoire Lowell, en Arizona, les astronomes continuérent
a chercher. En 1929, un jeune astronome, Clyde William Tombaugh,
commenca a utiliser pour cela un nouveau télescope, capable de
photographier avec une grande netteté une portion relativement impor-
tante du ciel.

1l utilisa aussi un comparateur a clignotement, qui permettait de voir a
tour de rdle, et rapidement, les photos de la méme région du ciel prises
a quelques jours d’intervalle. En ajustant avec soin les deux plaques
photographiques, les étoiles occupent exactement les mémes places sur
les deux, et ne bougent pas du tout quand une image remplace 'autre.
Par contre, un corps en mouvement n'est pas au méme endroit sur les
deux photos, et il saute alternativement d'une position a l'autre quand
on alterne les deux vues : il clignote.

Méme ainsi, la recherche n’était pas facile : il y avait des dizaines de
milliers d’étoiles faibles sur chaque plaque, et il fallait examiner la plaque
en détail sur toute sa surface pour s’assurer que parmi cette myriade de
points il n'y en avait pas un qui clignotait.

A quatre heures du matin le 18 février 1930, Tombaugh trouva un
« clignotant » dans la constellation des Gémeaux. Il suivit le déplacement
de l'objet pendant un mois, et annonga le 13 mars qu’il avait trouvé la
planéte cherchée. On lui donna le nom de Pluton, d’aprés le dieu des enfers
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(parce qu’elle est vraiment loin du Soleil) et aussi parce que les deux
premicres lettres de ce nom sont les initiales de Percival Lowell.

On calcula l'orbite de Pluton, qui se révéla pleine de surprises. D’abord,
cette orbite n’était pas aussi loin du Soleil que I'avaient pensé Lowell et
ses collegues. La distance moyenne de Pluton au Soleil n’était que de 5,9
milliards de kilometres, 30 % de plus que pour Neptune.

Ensuite, cette orbite était beaucoup plus excentrée que celles des autres
planétes. Son aphélie était a4 7,4 milliards de kilométres du Soleil, et son
périhélie a 4,3 milliards de kilométres seulement.

Au périhélie, quand Pluton est le plus rapprochée du Soleil, elle en est
méme plus proche que Neptune, de 100 millions de kilométres environ !
Pluton fait le tour du Soleil en 248 ans, et pendant chaque révolution il
Y a une vingtaine d’années pendant lesquels la planéte est plus proche
du Soleil que Neptune. Il se trouve que les vingt derniéres années de ce
siecle correspondent a l'une de ces périodes : en ce moment, Pluton est
plus proche du Soleil que Neptune.

Il ne faut pas en conclure que les deux orbites se croisent, car celle de
Pluton est fortement inclinée par rapport a celle des autres planétes. Elle
est inclinée de 17,2 ° par rapport a celle de la Terre, alors que celle de
Neptune, par exemple, a une inclinaison négligeable par rapport a la notre.
Aussi, quand Pluton et Neptune sont a la méme distance du Soleil, I'une
est située trés au-dessous de l'autre : les deux planétes ne s’approchent
jamais a moins de 2,4 milliards de kilométres.

Mais la plus grande surprise réservée par Pluton fut la faiblesse de son
éclat, qui indiqua immédiatement que ce n’était pas une planéte géante
gazeuse. Si sa taille était de Fordre de celle d'Uranus et de Neptune, elle
serait considérablement plus brillante. On a d’abord pensé que Pluton était
a peu pres de la taille de la Terre.

Mais cette estimation était exagérée. En 1950, Kuiper est parvenu a voir
Pluton comme un petit disque qu’'il a mesuré, et il en a déduit le diameétre
de la planete : 5 800 kilometres, un peu moins que celui de Mars. Quelques
astronomes hésitaient a accepter cette valeur, mais le 28 avril 1965, Pluton
est passée tres preés d'une étoile faible, sans I'occulter comme cela aurait
été le cas si Pluton avait eu un diamétre supérieur a l'estimation de Kuiper.

Donc Pluton était trop petite pour influencer sensiblement Uranus. Si
une planéte distante était responsable des derniers écarts de l'orbite
d'Uranus, ce n’était certainement pas Pluton.

En 1955, on s’est apercu que 'éclat de Pluton variait réguliérement, avec
une période de 6,4 jours. On a donc supposé d’abord que Pluton tournait
sur elle-méme en 6,4 jours, ce qui est beaucoup (Vénus et Mercure ont
des périodes beaucoup plus longues, bien s{ir, mais c’est & cause du
voisinage du Soleil). A quoi cela pouvait-il étre da?

Le 22 juin 1978, la question était résolue : en examinant des photos
de Pluton, 1'astronome américain James W. Christy lui a trouvé une forme
bossue. II a examiné d’autres photos, et a conclu finalement que Pluton
avait un satellite trés proche, a 20 000 kilométres (de centre a centre). A
la distance ot nous sommes de Pluton, il n’est pas étonnant que ce satellite
ait été difficile a découvrir. Christy I'a baptisé Charon, du nom du passeur
des enfers dans la mythologie grecque, chargé de faire traverser le Styx
aux défunts qui arrivent dans le royaume souterrain de Pluton.

Charon tourne autour de Pluton en 6,4 jours, ce qui est tout juste le
temps mis par Pluton pour tourner sur son axe. Ce n'est pas une
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coincidence. Les deux corps se sont mutuellement ralentis, par effet de
marée, jusqu'a ce que chacun tourne constamment la méme face vers
I'autre. Ils tournent maintenant autour du centre de masse de leur systéme,
rigidement liés I'un A l'autre comme les deux boules d'une haltére par
I'attraction gravitationnelle.

C'est le seul couple planéte-satellite qui se comporte de cette fagon. Ainsi,
dans le cas du couple Terre-Lune, la Lune présente bien toujours la méme
face a la Terre, mais celle-ci n'a pas encore été ralentie au point de tourner
toujours la méme face vers la Lune, parce qu'elle est beaucoup plus
massive, et beaucoup plus difficile a freiner. Si la Lune et la Terre avaient
des masses plus voisines, peut-étre le systéme se comporterait-il, Iui aussi,
comme une haltére.

A partir de la distance entre les deux corps et du temps de rotation du
systéme, on peut calculer sa masse totale : elle vaut seulement un huitiéme
de celle de la Lune. Pluton est encore beaucoup plus petite que prévu!

A partir de l'éclat comparé des deux corps, on peut estimer leur taille
relative. Finalement, Pluton semble avoir un diameétre de 3 000 kilomeétres
(comme Europe, le plus petit des sept gros satellites du systeme). Charon,
lui, doit avoir un diamétre de 1200 kilométres, & peu prés la taille de
Dione, I'un des satellites de Saturne.

Ainsi, les deux objets ont des tailles assez voisines. Pluton n’a
probablement pas plus de dix fois la masse de Charon, alors que la Terre
a 81 fois celle de la Lune. C’est ce qui explique que le couple Pluton-Charon
tourne « en haltére » et pas le couple Terre-Lune. Dans tout le systéme
solaire, le couple Pluton-Charon est ce qui ressemble le plus a une « planete
double ». Jusqu'a 1978, le meilleur exemple connu était le couple
Terre-Lune.

Les astéroides

AU-DELA DE L'ORBITE DE MARS

A une exception pres, chaque planéte est entre 1,3 et 2 fois plus loin
du Soleil que la précédente. La seule exception est Jupiter, la cinqui¢me
planéte : elle est 3,4 fois plus éloignée du Soleil que Mars, la quatrieme.

Cette exception préoccupa surtout les astronomes aprés la découverte
d’Uranus, quand on s’est brusquement avisé quil pouvait rester des
planétes a découvrir. Pouvait-il y en avoir une dans cet intervalle anormal
— la planéte numéro 4 1/2, en somme — qui aurait réussi a rester ignorée
jusque-la? Un astronome allemand, Heinrich W. M. Olbers, prit la
direction d'une équipe qui allait fouiller systématiquement le ciel & la
recherche de cette planéte.

Pendant que I'équipe achevait ses préparatifs, un astronome italien,
Giuseppe Piazzi, qui observait le ciel sans penser a des planétes
nouvelles, tomba par hasard sur un objet qui se déplagait par rapport
aux étoiles de jour en jour. Sa vitesse permettait de le placer entre
Mars et Jupiter, et son éclat était si faible qu'il devait €tre tres petit.
Cette découverte a eu lieu le 1¢ janvier 1801, le premier jour du
X1x¢ siecle.
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A partir des observations de Piazzi, le mathématicien allemand Johann
K. F. Gauss a calculé l'orbite de l'objet. Il s’agissait bien d'une nouvelle
planéte, dont l'orbite s'intercalait entre celle de Mars et celle de Jupiter,
exactement la ot « il en manquait une » pour que la répartition des planétes
soit réguliére. Piazzi, qui travaillait en Sicile, donna a sa planéte le nom
de Cérés, d’apreés la déesse romaine des moissons, particuliérement honorée
dans cette ile pendant I’Antiquité.

Sa distance et son faible éclat permirent de calculer que Céres était
vraiment trés petite, beaucoup plus petite que n’importe quelle autre
planéte (la valeur moderne de son diametre est 1 000 kilometres). Sa masse
ne dépasse probablement pas le quinziéme de celle de la Lune, et la planéte
est nettement plus petite que n'importe lequel des gros satellites du systéme
solaire.

Il semblait improbable que Cérés occupét a elle toute seule l'intervalle
entre Mars et Jupiter, et Olbers continua ses recherches malgré la
découverte de Piazzi. Effectivement, en 1807, on découvrit dans la région
trois planeétes de plus, nommeées Pallas, Junon et Vesta, toutes plus petites
que Cérés, la plus petite, Junon, ayant seulement 100 kilomeétres de
diameétre.

Ces nouvelles planétes sont si petites que méme les meilleurs télescopes
de I'époque ne les montrérent que comme des points Jlumineux, comme
les étoiles. Pour cette raison, Herschel suggéra de les appeler astéroides (« en
forme d’étoile »), et ce nom leur est resté.

Le cinquiéme n’'a été découvert qu'en 1845, par l'astronome allemand
Karl L. Hencke, qui I'a baptisé Astrée. Mais ensuite, les découvertes se
sont multipliées. A 1'’heure actuelle, on connait 1600 astéroides, tous
considérablement plus petits que Cérés, la premiére découverte. Sans
aucun doute, il en reste des milliers a découvrir. Presque tous sont situés
dans l'intervalle entre Mars et Jupiter, dans la région connue maintenant
sous le nom de ceinture des astéroides.

Quelle peut étre la cause de leur existence ? Trés t6t, au moment ol
on n'en connaissait que quatre, Olbers a suggéré que c’étaient les débris
d’'une planéte qui avait explosé. Mais la plupart des astronomes pensaient
plutdt qu’il s’agissait des morceaux d'une planéte qui ne s'était pas formée.
Alors que, dans les autres régions du systéme solaire, la matiére de la
nébuleuse primitive s’est condensée en donnant d’abord des planéticules
(objets fort semblables aux astéroides) qui se sont ensuite rassemblés en
planétes (les derniers arrivés laissant leur trace sous forme de cratéres),
dans la ceinture des astéroides la condensation n’aurait pas dépassé le stade
des planéticules. Peut-étre est-ce a cause du voisinage de Jupiter, le géant
du systéme ?

Un argument en faveur de cette hypothése est celui des intervalles de
Kirkwood. En 1866, on connaissait assez d'astéroides pour étudier leur
répartition dans l'intervalle Mars-Jupiter, et s'apercevoir qu’elle n’était pas
réguliére. Il y avait des régions ou il n’y en avait pas du tout. Aucun
astéroide n’avait une distance moyenne au Soleil voisine de 370 millions
de kilomeétres, ni de 450 millions, ni de 490, ni de 540.

Un astronome américain, Daniel Kirkwood, a suggéré en 1866 que, sur
ces orbites, les astéroides avaient une période de révolution qui était une
fraction simple de celle de Jupiter. Dans ces conditions, les perturbations
dues a Jupiter étaient trés importantes, obligeant 1'astéroide a s’éloigner
ou & s'approcher davantage. Ces anneaux de Kirkwood montraient bien
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que l'influence de Jupiter dans la région était trés importante, et permettait
peut-étre d’expliquer la non-condensation en planéte de l'ensemble des
astéroides.

Un peu plus tard, on a découvert une autre relation entre Jupiter et
les astéroides. En 1906, un astronome allemand, Max Wolf, a découvert
I'astéroide n° 588. Sa vitesse était notamment faible; il était donc assez
loin du Soleil. C’était en fait le plus lointain découvert jusque-la. On lui
a donné le nom d’Achille, le héros grec de la guerre de Troie. (Bien qu’on
donne d’habitude des noms féminins aux astéroides, on en donne des
masculins & ceux qui ont des orbites bizarres.)

On a observé soigneusement Achille, et on a constaté qu'il suivait l'orbite
de Jupiter, avec 60 ° d’avance sur la planéte géante. Moins d'un an plus
tard, on a découvert l'astéroide n° 617, qui suivait la méme orbite avec
60° de retard sur Jupiter, et on I'a nommé Patrocle, du nom de l'ami
d’Achille dans I'lliade d’Homére. En fait, chacun d'eux était accompagné
de plusieurs autres, qui recurent aussi les noms de héros de la guerre de
Troie. Ce fut le premier exemple connu vérifiant la stabilit¢ de la
configuration de Lagrange, ou trois corps occupent les sommets d'un
triangle équilatéral, le Soleil, une planéte et un corps beaucoup plus petit.
Achille et son groupe occupent la position 14, Patrocle et le sien la position
L5. Aussi, on appelle ces positions troyennes et les astéroides qui les occupent
astéroides troyens.

Les satellites les plus extérieurs de Jupiter, qui semblent avoir été
capturés a4 une époque relativement récente, sont peut-étre d’anciens
astéroides troyens.

Le satellite externe de Saturne, Phoebe, et celui de Neptune, Néréide,
sont peut-étre aussi des satellites capturés, ce qui laisserait croire a
I'existence d’astéroides au-dela de l'orbite de Jupiter. Mais peut-étre aussi
ont-ils été arrachés a la ceinture des astéroides sous l'effet de perturbations
particuliérement intenses, et capturés ensuite par des planetes.

En 1920, par exemple, Baade découvrit l'astéroide 944, qu'il baptisa
Hidalgo. Son aphélie est trés extérieur a l'orbite de Jupiter, et sa période
de révolution vaut 13,7 ans, plus que celles de Jupiter et trois fois plus
que la période moyenne des astéroides. Son orbite est trés excentrée (son
excentricité vaut 0,66), et au périhélie il est seulement a 300 millions de
kilométres du Soleil, en plein dans la ceinture des astéroides, alors que
son aphélie est a 1450000000 kilometres du Soleil — aussi loin que
Saturne ! Son orbite est inclinée, et il ne court pas le risque d’étre capturé,
mais un autre astéroide sur une orbite aussi excentrée pourrait fort bien
se rapprocher davantage de Saturne, et finir par étre capturé par la planéte
— ou par une autre encore plus lointaine.

Est-il inconvevable qu’un astéroide soit envoyé par des perturbations
gravitationnelles sur une orbite entiérement extérieure a la ceinture des
astéroides ? En 1977, 'astronome américain Charles Kowall a détecté un
objet trés pale qui se déplacait trois fois plus lentement que Jupiter : il
devait étre bien au-dela de I'orbite de la planete géante.

Kowall le suivit pendant quelques jours, pour avoir une idée grossiére
de son orbite, puis le chercha sur d’anciennes plaques photographiques.
Il le retrouva sur trente d’entre elles, la plus ancienne datant de 1895,
ce qui lui donnait assez de positions pour calculer I'orbite exacte.

C’est un astéroide de taille respectable, avec un diametre de l'ordre de
200 kilomeétres. A l'aphélie, il est aussi éloigné qu'Uranus, et au périhélie
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aussi éloigné que Saturne. Mais linclinaison de son orbite fait qu'il
n’approche ni 1'une ni l'autre des deux planétes.

Kowall I'a baptisé Chiron, d’aprés un centaure de la mythologie grecque.
Sa période de révolution vaut 50,7 ans. En ce moment, il est prés de son
aphélie, mais dans une vingtaine d’années il sera deux fois moins loin,
et on pourra le voir plus nettement.

EARTH GRAZERS ET APOLLOS

Si des astéroides dépassent l'orbite de Jupiter, ne peut-il y en avoir qui
franchissent celle de Mars, et s‘approchent plus prés du Soleil ?

Le premier a été découvert le 13 aotit 1898 par un astronome allemand,
Gustav Witt. C’est l'astéroide 433, dont la période est seulement de 1,76
an — 44 jours de moins que celle de Mars. Sa distance moyenne au Soleil
doit donc étre inférieure a celle de Mars. On lui donne le nom d’Eros.

Son orbite est assez excentrée. A l'aphélie, il est bien a l'intérieur de
la ceinture des astéroides, mais au périhélie il s"approche a 170 millions
de kilomeétres du Soleil — & peine plus loin que la Terre. Son orbite étant
inclinée, il ne s’approche pas si prés de la Terre que si les deux orbites
étaient dans le méme plan.

Mais si BEros et la Terre sont bien placés sur leurs orbites, la distance
qui les sépare peut diminuer jusqu'a 22,5 millions de kilomeétres, un peu
plus de la moitié de la distance minimale entre Vénus et la Terre : au
moment de sa découverte, Eros était notre plus proche voisin — a part
la Lune.

Ce n'est pas un corps énorme. D'apres ses changements d’'éclat, il a la
forme d’une brique, de dimension moyenne, 15 kilométres environ. Ce
n’est pourtant pas négligeable : si un corps de cette taille heurtait la Terre,
ce serait une catastrophe inimaginable.

En 1931, Eros devait s’approcher a seulement 26 millions de kilométres
de la Terre, ce qui allait permettre de calculer avec précision sa parallaxe
— et donc toutes les distances du systéme solaire. Un vaste projet fut mis
en place et réussit : les résultats ne furent améliorés que par la réflexion
sur Vénus d'un faisceau radar.

Tout astéroide qui, comme Eros, s'approche plus de la Terre que Vénus
recoit le nom — un peu exagéré — d'earth grazer (« froleur de la Terre »...).
Entre 1898 et 1932, on en a découvert seulement trois, dont aucun ne
s'approchait aussi prés qu’Eros.

Le record est tombé pourtant, le 12 mars 1932, quand un astronome
belge, Eugéne Delporte, a découvert l'astéroide 1221 : son orbite était
analogue a celle d’Eros, mais s'approchait a4 16 millions de kilomeétres de
celle de la Terre. On lui a donné le nom d’Amor (I'équivalent latin du
grec Eros).

Juste six semaines plus tard, le 24 avril 1932, I'astronome allemand Karl
Reinmuth a découvert un autre earth grazer, qu’il a nommé Apollo. Cet
astéroide étonnant passe, au périhélie, 4 moins de 100 millions de
kilometres du Soleil : il pénétre non seulement en dec¢a de I'orbite de Mars,
mais aussi de celle de la Terre, et méme de Vénus ! Mais son excentricité
est telle qu'a 1’'aphélie il s’éloigne a 350 millions de kilomeétres du Soleil,
plus loin encore qu’Eros. Le 15 mai 1932, Apollo s’est approché a 10
millions de kilomeétres de la Terre — moins de trente fois la distance de
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la Lune. Cet astéroide mesure un peu plus dun kilométre de diametre,
ce qui est tout a fait suffisant pour rendre épouvantable un choc éventuel.
Depuis lors, on appelle apollo tout astéroide qui s’approche plus du Soleil
que Vénus.

En février 1936, Delporte, qui avait découvert Amor quatre ans plus
tot, a récidivé avec un autre earth grazer, qu’il a baptisé Adonis. Quelques
jours avant sa découverte, Adonis était passé a 2,5 millions de kilométres
de la Terre — 6,3 fois la distance de la Lune. Son périhélie est a 60 millions
de kilomeétres, prés de 'orbite de Mercure ! C'est le deuxieme apollo.

En novembre 1937, Reinmuth (qui avait découvert Apollo) a annoncé
la découverte du troisiéme objet de ce type, qu’il a baptisé Hermes, et qui
est passé a 800 000 kilomeétres de la Terre, deux fois la distance de la Lune.
Avec le peu d'informations dont il disposait, Reinmuth a calculé une orbite
approximative, montrant que, dans le « meilleur » des cas, Hermés pouvait
passer a 300 000 kilomeétres de la Terre (moins loin que la Lune). Toutefois,
on n’a jamais revu Hermeés depuis cette date.

Le 26 juin 1949, Baade a découvert un apollo encore plus bizarre. Sa
période est de 1,12 année, et son excentricité la plus élevée de toutes celles
des astéroides connus : 0,827. A l'aphélie, il passe sagement dans la ceinture
des astéroides, entre Mars et Jupiter. Mais son périhélie est a 29 millions
de kilomeétres du Soleil — plus prés que Mercure ! Baade I'a appelé Icare,
le nom du jeune Grec de la mythologie qui se serait élancé dans les airs,
muni d’ailes fabriquées par son pére Dédale, et se serait approché trop
prés du Soleil ; celui-ci aurait fait fondre la cire qui maintenait ses plumes
et provoqué sa chute...

Depuis 1949, on a découvert d'autres apollos. Certains ont des périodes
de moins d'un an, et 'un d’entre eux est plus proche du Soleil que la Terre,
en tous les points de son orbite. En 1983, on en a découvert un qui
s’approchait plus du Soleil qu’Icare.

Certains astronomes estiment qu’il y a, dans I’espace, environ 750 apollos
de diamétre supérieur a 800 métres. On estime qu’en un million d’années,
quatre de ces objets heurtent la Terre, trois heurtent Vénus, un Mercure,
Mars et la Lune, et sept autres sont perturbés a tel point qu’ils quittent
pour toujours le systéme solaire. Pourtant leur nombre total ne décroit
pas : de nouveaux apollos sont crées par perturbation de certains astéroides
normaux, situés entre Mars et Jupiter.

Les cometes

D’autres membres du systéme solaire approchent parfois le Soleil de prés.
1ls apparaissent a l'ceil comme des objets flous, faiblement lumineux, qui
s’étendent a travers le ciel — nous I'avons vu au chapitre 2 — comme des
étoiles brouillées, munies de longues « queues » ou de « chevelures
flottantes ». Pour cette raison, les anciens Grecs leur donnérent le nom
d’aster kometes (étoiles chevelues), et on les appelle aujourd’hui des comeétes.

Contrairement aux étoiles et aux planétes, les comeétes ne semblent pas
suivre des chemins facilement prévisibles : elles apparaissent et disparais-
sent sans ordre et sans régularité. Quand les gens croyaient que les étoiles
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et les planétes avaient une influence sur la vie des hommes, les allées et
venues inopinées des cometes leur semblaient associées a des événements
exceptionnels de la vie — des catastrophes soudaines, par exemple.

C'est seulement en 1473 quun Européen réagit a l'apparition d'une
cométe autrement qu’en frissonnant de peur : cette année-la, I'astronome
allemand Regiomontanus nota, nuit aprés nuit, le déplacement d'une
cométe par rapport aux étoiles.

En 1532, deux astronomes — 1'Italien Girolamo Fracastoro et I’Allemand
Peter Apian — étudiérent une comeéte et annoncérent que sa queue était
toujours tournée i 'opposé du Soleil.

En 1577, une autre cométe apparut, et Tycho Brahé tenta de déterminer
sa distance en mesurant sa parallaxe. Si, comme le disait Aristote, les
cométes étaient des phénoménes atmosphériques, cette parallaxe devait
étre plus grande que celle de la Lune. Or, il nen était rien : elle était trop
petite pour pouvoir étre mesurée ! La cométe était donc plus éloignée que
la Lune : ¢’était un objet astronomique.

Mais a quoi pouvait bien étre due lirrégularité de l'apparition des
cométes ? Quand Newton publia en 1687 sa théorie de la gravitation
universelle, il semblait pourtant bien que les cometes, comme les autres
objets du systéme solaire, devaient étre soumises au champ de gravitation
du systeme.

Or, en 1682, une cométe apparut, et Edmund Halley, un ami de Newton,
observa son déplacement a travers le ciel. En fouillant des comptes rendus
plus anciens, il constata que les cométes de 1456, 1531 et 1607 avaient
suivi un chemin similaire. Ces cométes s’étaient succédé a des intervalles
de 75 ou 76 ans.

Halley réalisa que les comeétes tournaient autour du Soleil comme les
planétes, mais sur des orbites qui étaient des ellipses trés allongées. Elles
passaient la plus grande partie de leur temps dans les parages extrémement
lointains de leur aphélie, trop distantes et trop faibles pour étre visibles,
puis passaient trés vite a travers leur périhélie. C'est seulement a ce
moment qu'on les voyait et, faute de pouvoir observer le reste de leur
mouvement, celui-ci semblait aléatoire et capricieux.

Aussi Halley prédit que la cométe de 1682 reviendrait en 1758. Il n’était
plus 14 pour la voir, mais elle revint bien, et se montra pour la premiére
fois le 25 décembre 1758 : elle était un peu en retard, parce qu'elle avait
été un peu ralentie au passage par l'attraction de Jupiter. Cette comete
porte dorénavant le nom de comeéte de Halley. Elle est réapparue en 1832
et en 1910. Revenue encore une fois en 1986, comme prévu, elle avait
été repérée dés 1983 par les astronomes : un objet trés lointain et difficile
a discerner, mais se rapprochant de la Terre.

Depuis Halley, on a déterminé les orbites de plusieurs autres cometes :
ce sont toutes des cométes & période courte, dont les orbites sont
entiérement situées dans les limites du systéme solaire. Ainsi la cométe
de Halley, a son périhélie, est & 88 millions de kilométres du Soleil, juste
a l'intérieur de l'orbite de Vénus. A I'aphélie, elle se trouve a 5,3 milliards
de kilométres du Soleil, au-dela de I'orbite de Neptune.

L’orbite la plus courte correspond a la cométe Encke, qui tourne autour
du Soleil en 3,3 ans. Au périhélie elle est a 51 millions de kilométres du
Soleil (comme Mercure), et a I'aphélie & 610 millions de kilométres, dans
la ceinture des astéroides : c’est la seule cométe connue dont l'orbite soit
entiérement & l'intérieur de celle de Jupiter.
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Quant aux cométes a longue période, leurs aphélies sont trés au-dela
des limites du systéme, et elles ne reviennent vers nous que tous les
quelques millions d’années. En 1973, I'astronome tchéque Lajos Kohoutek
a découvert une nouvelle cométe qui souleva un grand intérét parce qu'on
s'attendait a ce qu'elle fat trés brillante. Malheureusement il n'en était
rien. Au périhélie, cette comeéte passe a 38 millions de kilométres
seulement du Soleil — plus prés que Mercure. Mais a I'aphélie (si le calcul
de son orbite est correct) elle s'éloigne a 500 milliards de kilométres — 20
fois plus loin que Neptune. Aussi, la cométe Kohoutek doit-elle avoir une
période de révolution autour du Soleil de 'ordre de 200 000 ans. Il en existe
certainement d’autres avec des périodes plus longues encore — et des orbites
plus étendues.

En 1950, Oort a estimé que, dans un rayon de quatre a huit mille
milliards de kilométres autour du Soleil, soit 25 fois la distance de la cométe
Kohoutek a son aphélie, il pouvait exister une centaine de milliards de
petits objets, avec des diameétres allant du demi-kilométre a une dizaine
de kilomeétres. Rassemblés en boule, leur masse totale vaudrait environ
un huitiéme de celle de la Terre.

Ce sont des restes du nuage originel de poussiéres et de gaz qui s'est
condensé il y a cinq milliards d’années pour donner naissance au systéme
solaire. Les cométes se distinguent des astéroides par leur composition :
ces derniers sont rocheux, tandis que les cométes sont surtout formées de
glaces dures comme la pierre aux distances auxquelles elles se trouvent
du Soleil, mais qui s'évaporeraient facilement a la chaleur. L'astronome
américain Fred Lawrence Whipple a été le premier a suggérer, en 1949,
que les cometes étaient formées de glaces, avec peut-étre un noyau
rocheux, ou des cailloux disséminés dans la masse : c’est le modele de
« la boule de neige sale ».

Les cométes ordinaires restent toujours dans les régions trés éloignées,
tournant lentement autour du Soleil avec des périodes de I'ordre du million
d’années. Mais de temps en temps, une collision ou une autre perturbation,
comme l'influence d'une autre étoile, vient accélérer une cométe, qui quitte
alors le systéme solaire, ou au contraire la ralentir, ce qui la fait plonger
vers le Soleil, retourner a son point de départ et plonger a nouveau, etc.
Ce sont celles-la que nous voyons, quand elles s’approchent suffisamment
de la Terre.

Avyant leur origine dans une « coquille » sphérique, les cométes peuvent
venir sous n'importe quel angle, et ont autant de chances de se déplacer
dans le sens direct que dans le sens rétrograde. La comete de Halley, par
exemple, est rétrograde.

Quand la comete sapproche du Soleil, la chaleur vaporise de la glace
et libére les poussiéres qui y étaient enfermées. La vapeur et la poussi¢re
forment une sorte de nuage autour de la comeéte (la coma) et la font
apparaitre comme un gros objet flou.

Ainsi la cométe de Halley, quand elle est complétement gelée, a peut-étre
seulement un diamétre de l'ordre de deux kilométres. Mais quand elle
passe prés du Soleil, son nuage peut avoir jusqu'a 400 000 kilométres de
diameétre, occupant vingt fois le volume de Jupiter, la matiére qui forme
ce nuage étant tres dispersée, guére plus qu'une sorte de « vide brumeux »...

Or le soleil émet constamment des particules trés petites, plus petites
que des atomes (nous en parlerons au chapitre 7), qui filent dans toutes
les directions. Ce vent solaire vient frapper le nuage de la cométe, et le
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balaie vers l'extérieur en une longue queue, qui peut étre plus volumineuse
que le Soleil lui-méme, mais o1 la matiere est encore plus ténue que dans
le nuage. Bien entendu, cette queue est toujours tournée & l'opposé du
Soleil, comme l'avaient remarqué Frascatoro et Apian il y a quatre si¢cles
et demi.

A chaque passage prés du Soleil, la cométe perd une partie de ses
matériaux, qui se vaporisent et s'éloignent dans la queue. Finalement,
aprés quelques centaines de passages, elle se réduit en poussiére et
disparait, ou se réduit 4 un noyau rocheux (ce que semble faire la cométe
Hencke), qui ne différera pas d'un astéroide.

Durant la longue histoire du systéme solaire, des millions de cométes
ont stirement été chassées loin de lui, ou au contraire attirées vers le Soleil,
ce qui a fini par les faire disparaitre. Mais il en reste de nombreux milliards.
Nous ne risquons pas de manquer de cometes.



Chapitre 4

La Terre

Sa forme et sa taille

Un Soleil énorme, quatre planétes géantes, cinq plus petites, une
quarantaine de satellites, plus de cent mille astéroides et peut-étre cent
milliards de comeétes : voila le systéme solaire. Or, pour autant que nous
sachions aujourd’hui, la vie existe sur un seul de ces objets, notre Terre.
C’est vers elle, par conséquent, que nous allons maintenant nous tourner.

ELLE EST RONDE

C’était I'une des idées les plus importantes chez les anciens Grecs. Elle
semble leur étre venue d’abord (on l'attribue a Pythagore, vers 525 av.
J.-C.) pour des raisons philosophiques — par exemple la perfection de la
forme sphérique. Mais les Grecs ne tarderent pas a vérifier cette forme
par l'observation. Vers 350 av. J.-C., Aristote dressa la liste des arguments
déja réunis en faveur de cette idée que la Terre n’était pas plate, mais
ronde. Le plus important fut 'apparition, dans un voyage nord-sud, de
nouvelles étoiles a 'horizon vers lequel on allait et la disparition d'autres
étoiles derriére 'horizon dont on s’éloignait. D'autre part, quand un navire
s'éloignait, sa coque disparaissait la premiére, quelle que fat la direction
de son voyage. Enfin, 'ombre de la Terre sur la Lune, lors des éclipses
de Lune, était toujours un cercle, quelle que fit a ce moment la position
de la Lune. Ces deux derniers arguments prouvaient, sans aucun doute
possible, que la Terre était une sphére.
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Au moins parmi les érudits, cette idée ne disparut jamais, méme pendant
la nuit du Moyen Age. Le poéte italien Dante Alighieri a décrit une Terre
sphérique dans le résumé des idées médiévales que constitue la Divine
Comédie.

Mais il en allait tout autrement de I'idée de la rotation de la Terre. Dés
350 av. J.-C., le philosophe grec Héraclide du Pont suggéra quil serait
beaucoup plus simple d’'imaginer la rotation de la. Terre autour de son
axe que celle de 'Univers entier autour d'une Terre immobile. Mais cette
idée choqua presque tous les savants de I’Antiquité et du Moyen Age, et
jusqu’en 1632 : C’est sur ce point que Galilée fut condamné par 1'Inquisition
de Rome, et contraint de renier publiquement ses convictions.

Pourtant, la théorie de Copernic rendit complétement illogique l'idée
d’'une Terre immobile, et peu a peu tout le monde accepta qu’elle tournait.
Toutefois, c’est seulement en 1851 que cette rotation fut démontrée de
facon expérimentale. Cette année-la, le physicien francais Jean Bernard
Léon Foucault suspendit un long pendule 4 la coupole d'une église
parisienne. Tous les physiciens étaient d’accord : un tel pendule allait
osciller dans un plan fixe, indépendamment de la rotation de la Terre.
Au péle Nord, par exemple, il oscillerait dans un plan fixe, tandis que
la Terre tournerait au-dessous, en vingt-quatre heures, dun tour en sens
inverse des aiguilles d'une montre. Pour un observateur, entrainé par la
Terre — qui lui semblerait donc immobile -, le pendule semblerait osciller
dans un plan tournant, qui décrirait un tour en vingt-quatre heures dans
le sens des aiguilles d'une montre. Au pole Sud, une seule différence :
le plan d'oscillation semblerait tourner dans l'autre sens.

A des latitudes plus basses, le plan d’oscillation du pendule devait encore
avoir un mouvement apparent de rotation (dans le sens inverse des
aiguilles d'une montre dans I'hémisphére sud, et dans l'autre sens dans
I'hémisphére nord), mais de plus en plus lentement 4 mesure que l'on
s'éloignerait des pdles. A I'équateur le plan d’oscillation ne tournerait pas
du tout.

Lors de l'expérience de Foucault, le plan d’oscillation tourna dans le
bon sens, et a la vitesse prévue. En quelque sorte, les spectateurs virent
la Terre tourner sous le pendule.

La rotation de la Terre a de nombreuses conséquences. Sa surface se
déplace plus vite a l'équateur, ou elle doit décrire 40 000 kilomeétres en
24 heures, c’est-a-dire faire 1 600 km/h. Quand on s’éloigne de I'équateur,
cette vitesse diminue, puisque le cercle parcouru en 24 heures devient
de plus en plus petit. Prés des pdles, ce cercle devient vraiment trés petit,
et les poles eux-mémes sont immobiles.

L'air participe du mouvement de la surface au-dessus de laquelle il se
trouve. Si une masse d’air quitte 'équateur vers le nord, sa vitesse (égale
a celle de la surface a I'équateur) est plus grande que celle de la surface
qu’il va survoler. Cet air « dépasse » donc la surface dans son mouvement
vers l'est, et se déplace — par rapport a elle — vers I'est. Cette dérive est
un exemple de l'effer de Coriolis, du nom du mathématicien frangais qui
I'a étudié le premier en 1835. '

L'effet de Coriolis fait tourner les masses d’air dans le sens des aiguilles
d’'une montre dans I'hémisphére nord. Dans I'hémisphére sud, I'effet est
inversé, et la déviation est dans le sens inverse des aiguilles d'une montre.
Dans les deux cas, des perturbations cycloniques s'établissent. Les grandes
tempétes de ce type s'appellent ouragans dans I'Atlantique nord et typhons
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dans le Pacifique. Des tempétes plus limitées mais plus intenses recoivent
les noms de cyclones ou de tornades. Au-dessus de la mer, ces tourbillons
violents suscitent des trombes d'eau spectaculaires.

Toutefois, la conséquence la plus intéressante de la rotation de la Terre
avait été prévue deux siécles avant l'expérience de Foucault, a I'époque
de Newton. L'idée de la perfection sphérique de la Terre était imposée
depuis deux mille ans, quand Newton commenca a se demander quel effet
allait produire sur cette sphére une rotation autour d’'un axe. Il nota la
différence de vitesse de différents points de la surface de la Terre, a
différentes latitudes, et chercha a en évaluer les conséquences.

Plus la rotation est rapide, plus grande est la force centrifuge, qui tend
a éloigner de l'axe la matiére en rotation. Par conséquent l'effet de cette
force, nul aux poéles, doit augmenter a mesure qu’on s’en éloigne, et devenir
maximal a I'équateur, qui tourne a toute vitesse. En d’autres termes, le
milieu de la Terre doit avoir tendance & s’écarter de l'axe : la Terre doit
étre un sphéroide aplati avec un renflement équatorial et un aplatissement
aux poles. Elle doit plutdt ressembler & une mandarine qu’'a une balle de
golf. Newton parvint méme a calculer que cet aplatissement polaire devait
étre a peu prés égal a 1/230 du diamétre, résultat étonnamment proche
de la réalité.

La Terre tourne si lentement que ces déformations sont trop légéres pour
étre faciles a détecter. Mais déja a I'époque de Newton, deux observations
astronomiques encouragérent cette idée. Tout d’abord, cet aplatissement
est parfaitement visible dans les cas de Jupiter et Saturne, comme nous
I'avons vu au chapitre précédent.

Ensuite, si la Terre est vraiment renflée a I'équateur, 1’attraction variable
exercée sur ce renflement par la Lune, qui est le plus souvent au nord
ou au sud de I'équateur, lors de son mouvement autour de la Terre, devrait
déplacer I'axe de rotation de la Terre, en lui faisant décrire un c6ne, chaque
poéle pointant ainsi vers un point lentement variable dans le ciel. Ces points
décrivent un cercle en 25 750 ans. Hipparque avait d‘ailleurs noté ce
déplacement en 150 av. J.-C., en comparant les positions des étoiles de
son temps et celles qui avaient été notées un siécle et demi plus tot. A
cause de ce mouvement de l'axe de la Terre, la position du Soleil a
I'équinoxe se décale chaque année de cinquante secondes d’arc vers est.
L’équinoxe se produit donc un peu plus tot chaque année, et Hipparque
appela le phénomeéne précession des équinoxes, nom encore utilisé de nos
jours.

Bien siir, le monde scientifique chercha d’autres preuves de I'aplatisse-
ment de la Terre. On eut donc recours a une technique traditionnelle en
maticre de géométrie : la trigonométrie. Sur une surface courbe, la somme
des angles d'un triangle est supérieure a 180°. Si la Terre était aplatie,
comme le disait Newton, cet excés devait étre plus grand au voisinage
de I'équateur qu’au voisinage — plus plat — des péles. Vers 1730, les Francais
réalisérent les premiéres mesures, en dressant des cartes précises de deux
régions, dans le Nord et le Sud de la France. Sur la base de ces mesures,
I'astronome frangais Jacques Cassini (fils de celui qui avait noté
I'aplatissement de Jupiter et de Saturne) conclut que la Terre devait étre
allongée au lieu d'étre aplatie! En exagérant beaucoup, sa forme était
plutét celle d'un concombre que d'une mandarine...

Mais la différence de courbure entre le Nord et le Sud de la France était
évidemment trop faible pour donner des résultats concluants. Aussi, en
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1735 et 1736, deux expéditions francaises partirent vers deux régions de
latitudes trés différentes, I'une vers le Pérou, prés de 'Equateur, et 'autre
en Laponie, prés des régions arctiques. En 1744, leurs résultats ne laissaient
plus de place au doute : la surface de la Terre était plus courbe au Pérou
qu’'en Laponie.

Les meilleures mesures actuelles montrent que le diamétre équatorial
de la Terre mesure 42,5 kilomeétres de plus que son diamétre polaire
(chacun valant & peu pres 12 800 kilométres).

Ces recherches du xVvIII® siécle, au sujet de la forme de la Terre, révélérent
a la communauté scientifique I'imperfection des techniques de mesure.
Aucun étalon digne de confiance n'existait qui permette des mesures
précises. Ce fut I'une des causes de I'adoption par la Révolution francaise,
un demi-siécle plus tard, d'un systéme d’unités logique et scientifiquement
établi, le systéme métrigue, fondé sur le meétre. Le systéme métrique est
maintenant utilisé par les scientifiques du monde entier, & leur parfaite
satisfaction, et c’est aussi le systéme usuel partiquement partout.

On ne peut pas attacher trop d'importance a I'existence d'étalons de
mesure trés précis. Une bonne part de l'effort scientifique vise constam-
ment 4 améliorer ces étalons. Le métre étalon et le kilogramme étalon
ont été d’abord fabriqués en un alliage de platine et d’iridium pratiquement
inaltérable, et gardés dans les environs de Paris avec le plus grand soin
— en particulier & température constante, pour éviter la dilatation ou la
contraction.

Puis on a découvert de nouveaux alliages comme l'Invar (abréviation
d’« invariable »), composé de nickel et de fer dans des proportions
convenables, alliages trés peu affectés par les variations de température.
On a pu donc les utiliser pour fabriquer de meilleurs étalons, et le physicien
francais d’origine suisse, Charles Edouard Guillaume, inventeur de I'Invar,
a recu pour cela le prix Nobel en 1920.

Pourtant, en 1960, la communauté scientifique renonca aux étalons de
longueur solides. La Conférence internationale des poids et mesures a
adopté comme étalon la longueur d’onde de I'émission lumineuse d'une
variété du krypton. Il faut 1650763,73 de ces longueurs donde —
beaucoup plus invariables que n‘importe quel objet fabriqué par ’'homme
— pour faire un meétre, défini ainsi avec une précision mille fois meilleure
qu'auparavant. Puis, en 1984, le meétre a été lié a la vitesse de la lumiere,
et défini comme la distance parcourue par la lumiére pendant le nombre
convenable de milliardiémes de seconde.

MESURER LE GEOIDE

La forme obtenue en égalisant la surface de la Terre partout au niveau
de la mer s’appelle /e géoide. Bien str, en réalité cette surface est irréguliere,
marquée de montagnes, de ravins, et ainsi de suite. Méme avant que
Newton souléve la question de l'aplatissement, les savants avaient dé€ja
essayé d’évaluer ces écarts par rapport a ce qu'ils croyaient €tre une spheére
parfaite. Pour cela, ils avaient utilisé un pendule.

C’est en 1581 que Galilée, alors 4gé de dix-sept ans, établit que la période
d’un pendule ne dépend que de sa longueur, et pas de I'amplitude de ses
oscillations. On raconte qu’il aurait fait cette découverte en observant les
balancements des lustres de la cathédrale de Pise, pendant la messe. On
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montre encore dans cette cathédrale la lampe de Galilée, mais elle date
seulement de 1584. Plus tard, Huygens relia un pendule aux rouages d’'une
horloge, mettant a profit la régularité de son mouvement pour améliorer
celle de I'horloge. En 1656, il réalisa ainsi la premiére pendule multipliant
par dix la précision des mesures de temps.

La période du pendule dépend a la fois de sa longueur et du champ
de gravitation. Au niveau de la mer, un pendule d'un métre « bat la
seconde », cC’est-a-dire que sa période vaut deux secondes. Une relation
équivalente avait déja été établie en 1644 par Marin Mersenne,
mathématicien francais et éléve de Galilée. On peut se servir d'un tel
pendule pour étudier les variations du champ de gravitation, et donc les
irrégularités de la Terre : si sa période d'oscillation vaut deux secondes
au niveau de la mer, elle sera un peu plus longue en haut d'une montagne,
ol le champ de gravitation est plus faible parce que le centre de la Terre
est plus éloigné.

En 1673, une expédition francaise en Guyane, sur la cdte nord de
I'Amérique du Sud (prés de 1'équateur), constata qu'a cet endroit, au
niveau de la mer, le pendule battait plus lentement. Un peu plus tard,
Newton vit 1a une preuve du renflement équatorial, qui rend le niveau
de la mer, a cet endroit, plus éloigné qu'en Europe du centre de la
Terre, ce qui diminue le champ de gravitation. Aprés la double expé-
dition au Pérou et en Laponie qui prouva la justesse de sa théorie,
un membre de l'expédition de Laponie, le mathématicien francais Alexis
Claude Clairaut, élabora des méthodes de calcul de l'aplatissement de
la Terre a partir des indications du pendule. On peut ainsi déterminer
la forme du géoide, c’est-a-dire de la Terre « uniformisée au niveau
de la mer ». On constate que cette forme s'écarte trés peu du sphéroide
aplati parfait (moins de cent métres d’écart en tous points). De nos jours,
on peut aussi mesurer le champ de gravitation avec un gravimeétre, qui
comporte une masse suspendue a un ressort tres sensible. L'allongement
de ce ressort, placé devant une graduation, indique la force avec laquelle
la masse est tirée vers le bas, et donc le champ de gravitation, avec une
grande précision.

Le champ de gravitation au niveau de la mer varie environ de
0,6 %, étant bien entendu minimal a l'équateur. Dans la vie de tous
les jours, cela ne se remarque pas, mais cela peut affecter les records
sportifs. Les résultats aux Jeux olympiques dépendent dans une
certaine mesure de la latitude (et de l'altitude) de la ville ou ils se
déroulent.

Il est essentiel de connaitre exactement la forme du géoide pour
dresser des cartes exactes, et jusquaux années cinquante cela n'a été
fait que pour 7 % de la surface du globe. A ce moment-la, par exemple,
la distance entre Londres et New York n’était connue qu'a un ou deux
kilométres prés, et pour certaines iles du Pacifique cette incertitude
pouvait atteindre dix kilométres. En notre époque de voyages aériens
et (hélas !) de pointage de missiles, ces incertitudes sont génantes. Depuis,
on a pu réaliser des cartes vraiment exactes — curieusement par des
mesures astronomiques d'un nouveau type, et non par arpentage précis
a la surface de la Terre. Le premier instrument de ces nouvelles mesures
a été le satellite artificiel Vanguard 1, lancé par les Etats-Unis le 17 mars
1958. Vanguard I tournait autour de la Terre en deux heures et demie,
et a fait ainsi autant de tours en un ou deux ans que la Lune en a fait
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depuis l'invention de la lunette. En observant la position du satellite
a des instants précis, depuis des points précis de la Terre, on a pu
calculer les distances entre ces points. De cette maniére, la précision
de ces mesures de distances est passée en quelques années de l'ordre
du kilometre a celui de la centaine de métres. (Un autre satellite, Transit
LB, lancé par les Etats-Unis le 13 avril 1960, a inauguré une série
spécialement destinée a étendre la méthode, pour préciser les positions
a la surface de la Terre, aidant ainsi considérablement la navigation
maritime et aérienne.)

Comme la Lune, Vanguard I décrit une ellipse située en dehors du plan
équatorial de la Terre. Et comme dans le cas de la Lune, son périgée (point
le plus proche du centre de la Terre) se déplace & cause de l'attraction
du renflement équatorial. Mais Vanguard I est beaucoup plus proche de
ce renflement, et beaucoup plus petit que la Lune; il en est plus affecté.
De plus, la cadence rapide de ses révolutions permet une étude plus facile.
Dés 1959, on s'est rendu compte que la dérive du périgée de Vanguard 1
n’était pas la méme dans 'hémisphére nord et dans 'hémisphére sud, et
donc que le renflement n'était pas symétrique par rapport a l'équateur :
il semblait plus haut de huit métres (c’est-a-dire plus éloigné du centre
de la Terre de la méme distance) en des points situés au sud de I'équateur
qu'en des points situés au nord. D’autres calculs ont montré que le pdle
Sud était quinze métres plus prés du centre de la Terre que le pole Nord
(le tout ramené au niveau de la mer, bien entendu).

Des résultats ultérieurs, obtenus en 1961 a partir des orbites de Vanguard I
et Vanguard II (lancé le 17 février 1959), montrent que I'équateur n’est
pas un cercle parfait. A certains endroits, le diamétre équatorial a preés
de 400 meétres de plus qu'a d’autres endroits.

Les journaux ont parlé a ce propos de « Terre en forme de poire » et
d’'« équateur ovoide ». En réalité, ces écarts par rapport a la perfection
ne sont perceptibles qu'avec des moyens extrémement précis. En regardant
la Terre depuis l'espace, on ne verrait ni une poire ni un ceuf : on verrait
une sphére parfaite. De plus, les études précises du géoide ont révélé tant
de régions de léger aplatissement ou au contraire de léger renflement que
s'il fallait décrire en un mot la forme de la Terre, il faudrait la qualifier
de « bosselée »...

Finalement les satellites, y compris par des méthodes aussi directes que
la photographie de la surface, ont permis de dresser la carte du monde
entier avec une précision de l'ordre du métre.

Les avions et les bateaux, qui déterminaient leur position en se
repérant par rapport aux étoiles, le font maintenant grace aux signaux
émis par les satellites de navigation, sans avoir besoin d'un ciel clair,
puisque les ondes radio traversent nuages et brouillard. Méme des
sous-marins en plongée peuvent en faire autant. Et la précision est telle
que sur un paquebot on peut mesurer ainsi la distance entre la passerelle
et la cuisine!

PESER LA TERRE

Connaissant exactement la forme et les dimensions de la Terre, on peut
calculer son volume, qui vaut environ 1 080 milliards de kilomeétres cubes.
Pour calculer sa masse, c’est plus difficile, mais la loi de gravitation de



158 LES SCIENCES PHYSIQUES

Newton nous donne un point de départ. Suivant cette loi, la force d attraction
gravitationnelle F entre deux objets quelconques de masses 1, et m,, séparés
par une distance 4, vaut :

Gm,m,
F =

d)

G étant la constante universelle de gravitation.
Newton ne pouvait pas donner la valeur de cette constante. Mais si I'on
parvient & mesurer les autres termes de 1'équation, on peut la calculer :

Fd?
G =

mym,

Pour cela, il faut pouvoir mesurer la force d’attraction entre deux objets
de masses connues séparés par une distance connue. Malheureusement,
la force de gravitation est tres faible, et entre deux objets de masses
raisonnables, que nous puissions manipuler, elle est presque impossible
a mesurer.

Cependant, en 1798, le physicien anglais Henry Cavendish réussit a y
parvenir. C’était un riche excentrique, qui vivait dans un isolement
presque complet, et réalisa quelques-unes des plus fines expériences de
I’histoire des sciences. Pour mesurer G, il fixa deux boules de masse connue
aux extrémités d'une longue tige, et suspendit le tout a un fil trés fin. Puis
il approcha de chaque boule une boule plus grosse, de masse également
connue, dans le plan horizontal de la tige et de part et d’autre de celle-ci
(figure 4.1), de maniére que les deux attractions (de la grosse boule sur
la petite) s'ajoutent pour faire tourner la tige et tordre le fil. Le systéme
tournait effectivement d'un petit angle. Cavendish le mesura, puis
détermina la force nécessaire pour tordre le fil du méme angle. i en
déduisit F. Connaissant »z, (masse de la grosse boule), 1, (mmasse de la petite)
et 4 (distance entre les deux), il calcula G. Dés lors, pour ccnnaitre la masse
de la Terre, il lui suffisait de mesurer 'attraction gqu’elle exerce sur un
objet — c’'est-a-dire le poids de cet objet : Cavendish pesa la Terre!

Au cours du x1x© siécle, on améliora la précision de la détermination
de G. La valeur moderne, calculée en 1942 par P.R. Heyl et P. Chizanowski
au Bureau national américain des poids et mesures, vaut 6,673 10-1! MKS.
La petitesse de cette valeur est telle que deux masses d'un kilo, placées
a un metre 'une de l'autre, s'attirent avec une force égale au poids d’'une
particule de quelques milliardiémes de gramme.

Or, I'une de ces masses d'un kilo est attirée par la Terre avec une force
qui est précisément le poids d'un kilo, ce qui donne une idée de la masse
de la Terre — sans oublier que cette fois la distance (entre l'objet et le centre
de la Terre) vaut 6400 kilométres. En fait, la masse de la Terre est
6 000 000 000 000 000 000 000 000 kilos, ce que l'on peut écrire plus
simplement 6 1024 kilos.

Connaissant la masse de la Terre et son volume, on calcule facilement
sa densité : 5,5 fois celle de I'eau. Or, la densité des roches de la surface
est de l'ordre de 2,8, ce qui montre que celle de l'intérieur doit étre
beaucoup plus grande. Augmente-t-elle réguliérement vers le centre ? Non,
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Figure 4.1. L'appareil de Cavendish pour mesurer la gravitation. Les
deux grosses boules attirent les deux petites, tordant le fil de suspension.
Le miroir permet de mesurer le petit angle de torsion, grice au
déplacement sur la graduation du faisceau lumineux réfléchi.

et la premiére preuve qu'elle ne le fait pas, et que la Terre est formée
d'une série de couches distinctes, est fournie par 1'étude des tremblements
de terre.

La structure intérieure

LES TREMBLEMENTS DE TERRE

Il n'y a pas beaucoup de catastrophes naturelles capables de tuer des
centaines de milliers de personnes en cinq minutes : presque uniquement
les tremblements de terre.

Il y en a en moyenne un million par an, dont au moins cent sérieux
et une dizaine de catastrophiques. Le pire de tous a probablement eu lieu
dans le nord de la Chine en 1556, causant la mort de 830 000 personnes.
Ensuite, le 30 décembre 1703, 200 000 personnes ont péri a Tokyo, et le
11 octobre 1737, 300 000 a Calcutta.

A cette époque-13, la science se développait en Europe occidentale, ou
on ne se préoccupait pas beaucoup de ce qui se passait de Yautre c6té du
monde. C'est alors quun désastre allait se produire en Europe méme.

Le 1¢ novembre 1755, un tremblement de terre trés violent, peut-étre
le plus violent des temps modernes, frappa la ville de Lisbonne, détruisant
complétement la ville basse. Puis une vague géante — ce qu'on appelle
un fsunami — arriva de 'océan. Enfin, deux nouveaux chocs se produisirent,
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et de nombreux incendies éclatérent. Il y eut 60 000 victimes, et la ville
fut complétement dévastée.

On ressentit le choc sur des millions de kilométres carrés, et les
destructions furent importantes dans tout le Portugal et jusqu’'au Maroc.
Comme c’était la Toussaint, les églises étaient pleines, et dans toute I'Europe
du Sud les fidéles virent danser les lustres.

Le désastre de Lisbonne fit une grande impression sur tout le monde
savant. A cette époque optimiste, la jeune science de Galilée et de Newton
semblait promettre aux hommes les moyens de faire de la Terre un paradis.
Et voila qu'était cruellement rappelée l'existence de forces colossales,
imprévisibles et néfastes, qui échappaient au controle des hommes. C'est
ce tremblement de terre qui inspira a Voltaire sa célébre satire pessimiste
Candide, avec son refrain ironique : tout est pour le mieux dans le meilleur
des mondes...

Quand nous évoquons un tremblement de terre, nous pensons a ce qui
se produit sur la terre ferme. Mais le fond des mers tremble aussi, et avec
des effets encore plus désastreux. L'ébranlement déclenche en effet une
trés longue houle, et quand elle arrive prés des cotes — surtout dans les
étranglements formés par les ports — cette houle déferle en vagues
monstrueuses, atteignant des dizaines de metres de haut. Si rien ne permet
de prévoir leur arrivée, des milliers de personnes sont noyées. Comme
les cotes japonaises sont particuliérement éprouvées par ces vagues, on
leur donne un nom japonais : fsunamis (qui veut dire « vagues dans le
port »).

Aprés le désastre de Lisbonne, auquel un tsunami avait largement
contribué, le monde scientifique se pencha sérieusement sur les causes
possibles des tremblements de terre. Or, sur ce point, la meilleure réponse
trouvée par les anciens Grecs (apres les idées archaiques qui y voyaient
les soubresauts des géants emprisonnés sous terre) est citée par Aristote :
des masses d'air, enfermées sous terre, tenteraient de s'échapper. Pourtant
cette explication ne satisfaisait pas les scientifiques des temps modernes,
qui soupgonnaient plutdt des tensions dans les roches, provoquées peut-étre
par la chaleur interne de la Terre.

Le géologue anglais John Michell (qui avait étudié les forces de torsion,
plus tard utilisées par Cavendish pour « peser la Terre ») suggéra en 1760
que les tremblements de terre étaient des ondes déclenchées par les
mouvements de masses de roches a des kilométres de profondeur. Il fut
aussi le premier 4 penser que les tsunamis résultaient de tremblements
de terre sous-marins.

Pour étudier les tremblements de terre, il fallait donc un instrument
capable de détecter et de mesurer ces ondes, et il ne fut mis au point que
cent ans aprés le désastre de Lisbonne : c’était le sismographe (du grec
signifiant « tremblement de terre » et « écrire »), réalisé en 1855 par le
physicien italien Luigi Palmieri.

L'appareil de Palmieri était formé dun tube horizontal, coudé a la
verticale aux deux bouts, et contenant du mercure. Quand le sol tremblait,
le mercure se déplacait. L'appareil réagissait bien aux tremblements de
terre, mais malheureusement aussi a d’autres ébranlements — celui dun
chariot dans la rue, par exemple.

En 1880, un ingénieur anglais, John Milne, réalisa un appareil beaucoup
plus perfectionné, qui est l'ancétre de tous les sismographes actuels.
Enseignant la géologie a Tokyo, Milne en a profité pour étudier les
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tremblements de terre, trés fréquents au Japon, et son appareil est le fruit
de ces études.

Sous la forme la plus simple, le sismographe de Milne se compose d'un
bloc massif attaché par un ressort relativement faible & un support
rigidement lié au rocher. Quand la Terre bouge, le bloc reste immobile,
a cause de son inertie, et le ressort se contracte ou s’étire un peu, suivant
les mouvements du rocher. Ce déplacement relatif est enregistré sur un
tambour qui tourne lentement, au moyen d'une plume fixée au bloc, et
qui écrit sur un papier couvert de noir de fumée. En réalité, on utilise
deux blocs, I'un orienté de maniére a enregistrer les ondes nord-sud et
I'autre les ondes est-ouest. Les vibrations « parasites », dont l'origine n’est
pas dans la masse rocheuse, n’affectent pas le sismographe. Actuellement,
les sismographes les plus sensibles, comme celui de l'université de
Fordham, utilisent un rayon lumineux au lieu d'une plume, pour éviter
le frottement de celle-ci sur le papier. Le rayon impressionne un papier
sensible a la lumiére.

Milne a joué un réle important dans I'établissement de stations destinées
4 étudier les tremblements de terre et les phénomeénes qui y sont liés, dans
diverses parties du monde et principalement au Japon. Des 1900, treize
stations sismographiques fonctionnaient, et maintenant il y en a plus de
cing cents, réparties sur tous les continents, y compris I’Antarctique. Moins
de dix ans aprés l’établissement des premieres stations, la théorie de
Michell, suivant laquelle les tremblements de terre étaient causés par des
ondes qui se propagent a travers la masse du globe, était amplement
vérifiée.

Si on comprend mieux les tremblements de terre, ils ne se produisent
pas moins souvent pour autant, et ne sont pas moins désastreux quand
ils se produisent. Les années soixante-dix, par exemple, ont connu plusieurs
tremblements de terre trés sérieux.

Le 27 juillet 1976, un tremblement en Chine a détruit une ville au sud
de Pékin, faisant environ 650 000 morts, le plus meurtrier de tous les
tremblements recensés depuis celui de Chine du Nord quatre siécles plus
tot. Pendant la méme période, des tremblements de terre désastreux se
sont produits aussi au Guatemala, au Mexique, en Italie, aux Philippines,
en Roumanie et en Turqui€.

Ces nombreuses catastrophes ne signifient pas que la Terre devient moins
stable qu’avant. Les moyens de communication modernes nous signalent
immédiatement les tremblements de terre — souvent avec des reportages
télévisés en direct — alors qu'il y a quelques dizaines d’années seulement,
des cataclysmes lointains seraient passés inapercus. De plus, les tremble-
ments de terre ont plus de chances d’étre catastrophiques quil y a
seulement cent ans : la population du globe a considérablement augmenté,
elle s’entasse dans des villes immenses, et les constructions humaines —
vulnérables aux tremblements de terre — sont devenues beaucoup plus
nombreuses.

. Ce sont la d’autant plus de raisons pour mettre au point des méthodes
permettant de prévoir les tremblements de terre. Les sismologues
cherchent pour cela a repérer des indices significatifs : le sol pourrait
s’élever, les roches pourraient s'écarter ou se rapprocher, absorbant ou
exprimant de l'eau, ce qui ferait varier le niveau dans les puits. Le
magnétisme ou la conductivité électrique des roches pourrait changer. Les
animaux, sensibles & des vibrations tres faibles, ou a des changements de
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'environnement imperceptibles pour nous, pourraient commencer a réagir
en donnant des signes de nervosité.

Les Chinois, en particulier, se sont mis a recueillir tous les rapports
d’événements inhabituels, méme 1'écaillement des peintures, et selon leurs
rapports, ont pu prédire un tremblement de terre dans le Nord-Est de la
Chine le 4 février 1975. La population a pu quitter la ville & temps et se
réfugier en rase campagne, ce qui a évité des milliers de victimes. Mais
le tremblement de terre beaucoup plus violent et désastreux de 1976, lui,
n'a pas du tout été prévu.

Ces prédictions posent un autre probléme, tant qu'elles ne sont pas
encore bien sires : elles peuvent faire plus de mal que de bien. Une fausse
alerte peut désorganiser la vie économique, et provoquer plus de dégats
que n'en aurait fait un tremblement de terre bénin. De plus, aprés une
ou deux fausses alertes, un avertissement sérieux pourrait fort bien étre
ignoré.

Les dégats causés par les tremblements de terre ne sont pas surprenants :
les plus violents libérent une énergie de l'ordre de celle de cent mille
bombes A, ou de cent grosses bombes H. Cette énergie se répartit sur de
trés grandes surfaces, sans quoi les tremblements de terre seraient encore
plus meurtriers. IIs font entrer en vibration la Terre enti¢re, comme un
gigantesque diapason. Le tremblement de terre du Chili, en 1960, a fait
vibrer la planéte avec une période tout juste inférieure a une heure, période
beaucoup trop longue, évidemment, pour correspondre a un son audible.

On mesure l'intensité des tremblements de terre sur une échelle de 0
a 9, chaque numéro correspondant & une énergie libérée environ 31 fois
plus grande que le précédent. On n'a jamais enregistré de tremblements
de terre d'intensité supérieure a 9, mais celui du Vendredi saint 1964, en
Alaska, a atteint une intensité de 8,5. Cette échelle s'appelle 1'échelle de
Richter, du nom du sismologue américain qui I'a proposée en 1935.

Heureusement, toutes les régions de la Terre ne sont pas également
menacées (encore que cela ne réconforte pas ceux qui habitent précisément
dans les régions a haut risque...).

80 % de I'énergie libérée par les tremblements de terre l'est sur les rives
de I'océan Pacifique, et 15 % suivant une bande est-ouest qui traverse la
Meéditerranée. Ces zones (voir figure 4.2) coincident étroitement avec des
régions volcaniques — d’'ou I'idée déja ancienne que les tremblements de
terre sont liés a la chaleur interne.

LES VOLCANS

Les éruptions volcaniques sont des phénoménes naturels aussi effrayants
que les tremblements de terre, et de durée plus longue, mais la plupart
du temps leurs effets sont limités a des régions trés restreintes. On a
répertorié dans I'histoire environ cing cents volcans actifs a un moment
ou a un autre, dont les deux tiers sont au bord du Pacifique.

Exceptionnellement, un volcan peut emprisonner et surchauffer une
grande quantité d’eau, et alors la catastrophe est épouvantable. Le 26 et
le 27 aofit 1883, la petite ile de Krakatoa, située dans le détroit qui sépare
Java de Sumatra, a explosé avec un bruit qui fut sans doute le plus fort
jamais produit sur Terre, au moins depuis le début des temps historiques.
On l'a entendu a cinq mille kilométres et les instruments ont pu le détecter
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d'un bout a l'autre du monde. Les ondes sonores ont fait plusieurs fois
le tour du monde. Vingt kilométres cubes de roches ont été réduits en
picces et projetés dans les airs, retombant sur une surface de prés d'un
million de kilométres carrés. Les cendres ont obscurci le ciel sur des
centaines de kilometres carrés, laissant dans la stratosphére des traces qui
ont donné pendant deux ans des couchers de Soleil exceptionnellement
colorés. Des tsunamis de trente metres de haut ont fait 36 000 victimes
sur les cotes de Java et de Sumatra, donnant des vagues facilement
détectables dans le monde entier.

Un événement analogue, avec des conséquences encore plus considéra-
bles, s’était peut-étre produit trois mille ans plus tot dans la Méditerranée.
En 1967, des archéologues américains ont découvert des ruines ensevelies
sous les cendres dans la petite ile de Santorin, & cent trente kilométres
au nord de la Creéte. Il semble que, environ en 1400 av. J.-C., cette ile
ait explosé comme Krakatoa, mais avec plus de force encore, un bruit
peut-étre encore plus grand, et des conséquences encore plus désastreuses.
Le tsunami a en effet frappé la Créte, qui était alors le siége d'une
civilisation parmi les plus avancées de ce temps, coup terrible dont cette
civilisation ne devait jamais se remettre : la Créte perdit le contrdle des
mers, et devait connaitre plusieurs si¢cles de désordre et d’obscurité avant
de retrouver une partie de sa grandeur passée. Cette catastrophe, dont le
récit a été embelli de génération en génération, est peut-étre a l'origine
de T'histoire de I'Atlantide, racontée par Platon plus de mille ans aprés
la mort de Santorin et de la civilisation crétoise.

Mais I'éruption la plus célébre de I'histoire du monde est insignifiante,
comparée a celle de Krakatoa ou a celle de Santorin : c’est I'éruption du
Vésuve en l'an 79 av. J.-C.

Jusque-la, le Vésuve avait été considéré comme éteint. Son réveil
ensevelit les villes romaines de Pompéi et d’'Herculanum. Le célébre
encyclopédiste Pline I’Ancien trouva la mort dans cette catastrophe, décrite
par son neveu, Pline le Jeune, I'un des survivants.

Les fouilles de ces deux sites ont commencé de fagon sérieuse aprés 1763.
Elles ont permis d’étudier, dans des conditions exceptionnelles de
préservation, le cadre de vie au moment le plus florissant de I’Antiquité
romaine.

Autre phénomeéne exceptionnel : la naissance d'un nouveau volcan. Le
20 février 1943, dans le village de Paricutin, a I'ouest de Mexico, un volcan
est apparu dans ce qui était jusque-la un champ de mais comme les autres.
En huit mois, le cone de cendres a atteint cinq cent métres de haut. Bien
str, le village a dii étre abandonné.

Dans l'ensemble, les Américains ne se préoccupent pas beaucoup des
éruptions volcaniques : elles se produisent en général a létranger.
Néanmoins, le plus grand volcan actif du monde se trouve & Hawai, qui
fait partie des Etats-Unis. C’est le Kilauea, dont le cratére mesure dix
kilomeétres carrés, et qui est fréquemment en éruption. Mais ses éruptions
ne sont pas explosives : la lave déborde, mais elle se déplace assez
lentement pour qu’il n’y ait pas de victimes, méme si elle provoque parfois
des dégats matériels. Ce volcan a été particuliérement actif en 1983.

La chaine des Cascades, qui suit la cote pacifique des Etats-Unis, a deux
cents kilométres vers lintérieur, depuis la Californie du Nord jusqu'au
Canada, posséde de nombreux volcans éteints, dont certains sont trés
célebres, comme le mont Rainier et le mont Hood. Etant éteints, ils
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Figure 4.2. Les épicentres des tremblements de terre entre 1899 et 1923.
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n’inspirent aucune inquiétude ; pourtant un volcan peut dormir pendant
des siécles, et se réveiller tout a coup.

Les Américains s’en sont rendu compte i propos du mont Saint-Helens,
dans le nord de la méme chaine. Il avait été actif entre 1831 et 1854, mais
a I'époque la région était peu peuplée, et nous n‘avons pas beaucoup de
détails sur cette activité. Ensuite, le volcan était resté tranquille pendant
plus d'un siécle, avant de se réveiller brusquement le 18 mai 1980. Ce
jour-1a, aprés quelques grondements et quelques secousses, il expulsa
soudain une grande quantité de cendres, faisant une centaine de victimes,
pour une bonne part des imprudents qui avaient refusé de s’éloigner. Ce
ne fut pas une éruption catastrophique, mais elle a eu un certain
retentissement, parce que c’était la premiére aux Etats-Unis (tout au moins
dans leur partie continentale, et en excluant l'Alaska) depuis de
nombreuses années.

Le danger des éruptions n’est pas seulement immédiat. Celles qui sont
trés importantes projettent dans la haute atmosphére une grande quantité
de poussiéres, qui peuvent mettre des années a retomber. Apreés l'éruption
du Krakatoa, les couchers de Soleil ont été exceptionnels dans le monde
entier pendant deux ans, & cause de la diffusion de la lumiére par les
poussiéres en suspension. Mais, chose moins innocente, la poussiére peut
diminuer sérieusement la quantité de soleil recue par la surface terrestre.

1l arrive que cet effet soit local, mais catastrophique. En 1783, le volcan
Laki, en Islande, entra en éruption. En deux ans, la lave couvrit presque
mille kilomeétres carrés, mais sans causer de grands dommages. Toutefois,
I'éruption projeta de la poussiére et du gaz sulfureux sur presque toute
I'Islande (et jusqu’en Ecosse). La poussiere obscurcit le ciel, ce qui fit périr
les récoltes. Le gaz sulfureux tua les trois quarts du bétail de toute Iile.
Aussi dix mille personnes, un cinqui¢me de la population, moururent de
faim et de maladie.

Le 7 avril 1815, le mont Tambora, situé sur une petite ile a I'est de Java,
projeta dans la haute atmosphére cent cinquante kilométres cubes de
pierres et de poussiéres. Les températures sur toute la Terre furent plus
basses que d’habitude pendant un an. En Nouvelle-Angleterre, il gela tous
les mois, méme en juillet et en aoit : on parle de I'année 1816 comme
de « I'année sans été ».

11 arrive aussi que les volcans tuent immédiatement, sans lave et méme
sans cendres. Le 8 mai 1902, la montagne Pelée, & la Martinique, cracha
soudain un épais nuage de gaz brillant, qui descendit rapidement les
pentes, droit vers la ville de Saint-Pierre, la plus importante de I'ile. En
trois minutes, les 38 000 habitants étaient morts, asphyxiés. Le seul
survivant fut un condamné a mort, qui attendait 'exécution dans un
cachot souterrain...

FORMATION DE LA CROUTE TERRESTRE

La recherche moderne sur les volcans et leur role dans la formation
d'une grande partie de la croiite terrestre a commencé au milieu du
xvire siécle, avec le géologue francais Jean-Etienne Guettard. Ensuite,
pendant les derniéres années du siécle, les efforts isolés du géologue
allemand Abraham Gottlob Werner ont popularisé I'idée fausse suivant
laquelle la plupart des roches étaient d’origine sédimentaire (neptunisme).



LA TERRE 167

Mais les résultats concrets présentés, en particulier, par Hutton, ont montré
sans aucun doute que la plupart des roches avaient une origine volcanique
(plutonisme). Volcans et tremblements de terre semblent manifester 'énergie
interne de la Terre, résultant surtout de la radioactivité (voir le chapitre 7).

Une fois que les sismographes ont permis 'étude détaillée des ondes
liées aux tremblements de terre, on a constaté que les plus faciles a étudier
se rangeaient en deux catégories : les superficielles et les profondes. Les
premiéres suivent la courbure de la Terre, les autres traversent l'intérieur —
raccourci qui leur permet en général d’arriver les premiéres au
sismographe. Ces ondes profondes se répartissent a nouveau en deux types :
les ondes primaires (ondes P) et secondaires (ondes S). Les premiéres sont
longitudinales, commes les ondes sonores, et se traduisent par des
compressions et détentes alternées du milieu qu'elles traversent. Elles
peuvent voyager dans n‘importe quel milieu, solide ou fluide. Les ondes
secondaires, au contraire, sont transversales : la direction des oscillations
est a angle droit avec celle de la propagation. Ces ondes ne peuvent pas
traverser les liquides ou les gaz. Les ondes primaires se déplacent plus vite
que les secondaires. Elles arrivent donc un peu avant au sismographe. Ce
décalage permet d’estimer la distance a laquelle s’est produite la secousse.
Si on mesure cette distance a partir de plusieurs stations, et si on trace

Figure 4.3. Parcours des ondes engendrées par un tremblement de terre.
Les ondes de surface voyagent le long de I'écorce. Le noyau liquide de
la Terre réfracte les ondes P. Les ondes S ne peuvent pas traverser le noyau.

eereeeme Onde de surface
Onde P
———-= Onde S

Manteau Zone d'ombre

Ecorce
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a chaque fois un cercle centré sur la station et ayant pour rayon la distance
estimée, tous les cercles vont se couper en un point, appelé épicentre du
tremblement de terre, et situé a la surface, a la verticale du point ol s’est
produite la secousse.

Les vitesses des deux types d’'ondes dépendent du type de roche traversée,
de la température et de la pression, comme l'ont montré des études en
laboratoire. On peut donc se servir de ces ondes comme « sondes » pour
étudier les conditions loin au-dessous de la surface.

Prés de la surface, une onde primaire se déplace a 8 km/s. 1500
kilometres plus bas, d’aprés les temps d’arrivée, sa vitesse doit étre proche
de 13 km/s. De la méme facon, une onde secondaire va a moins de
5 km/s prés de la surface, et & 7 km/s a 1 500 kilométres de profondeur.
Or, l'augmentation de vitesse correspond a une augmentation de densité,
et on peut ainsi estimer la densité de la roche en profondeur. A la surface
de la Terre, nous l'avons vu, la densité moyenne est 2,8. 1 500 kilométres
plus bas, elle est de 5, et & 2 900 kilometres au-dessous de la surface, la
densité atteint 6.

A cette profondeur de 2900 kilomeétres, un changement brutal se
produit. Les ondes secondaires ne passent plus. Le géologue anglais Richard
Dixon Oldham en a déduit, en 1906, que la région située en dessous de
cette limite devait étre liquide. En atteignant la limite de ce noyau liquide
de la Terre, les ondes secondaires sont arrétées, et les primaires changent
brusquement de direction : elles sont apparemment réfractées en entrant
dans le noyau liquide.

Cette limite s’appelle discontinuité de Gutenberg, du nom du géologue
américain Beno Gutenberg, qui a défini cette limite en 1914, et a montré
que le noyau avait un rayon de 3500 kilométres. En 1936, le
mathématicien australien Keith Edward Bullen a calculé, a partir des
résultats sismographiques disponibles, les densités des couches profondes
de la Terre. Ses résultats ont été confirmés lors du grand tremblement de
terre du Chili en 1960. On peut donc dire qu'a la discontinuité de
Gutenberg, la densité passe brusquement de 6 a 9, et augmente ensuite
réguliérement pour atteindre au centre la valeur 11,5.

LE NOYAU LIQUIDE

Quelle est la nature du noyau ? 1l doit étre fait d'un matériau dont la
densité va de 9 a 11,5 dans les conditions de température et de pression
aux différents points du noyau. On estime a 1360000 atmosphéres la
pression a la surface du noyau, et & 3 400 000 atmospheéres la pression au
centre. La température est plus difficile a estimer. A partir de la cadence a
laquelle elle augmente avec la profondeur dans les mines, et de la conducti-
vité thermique des roches, on suppose (en gros) que la température du noyau
doit étre au moins de 5 000 °C (le centre d'une planéte beaucoup plus grosse,
comme Jupiter, atteint peut-étre des températures de l'ordre de 50 000 °C).

Le noyau doit étre formé d'un élément assez répandu pour former une
sphére ayant la moitié du diameétre de la Terre et le tiers de sa masse.
Or, le seul élément lourd qui socit commun dans I'Univers est le fer. A
la surface de la Terre, sa densité n’est que de 7,86, mais sous les pressions
énormes qui régnent dans le noyau, cette densité doit avoir des valeurs
convenables (entre 9 et 12). De plus, dans ces conditions, le fer est liquide.
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Un argument supplémentaire est fourni par les météorites. Celles-ci sont
de deux sortes : les météorites rocheuses, formées surtout de silicates, et les
météorites de fer, qui contiennent 90 % de fer, 9 % de nickel, et 1 % d’autres
éléments. On pense généralement que les météorites sont les débris
provenant de I'éclatement d’astéroides, dont certains auraient été assez
gros pour que leurs parties rocheuses et métalliques soient distinctes. Dans
ce cas, les parties métalliques sont évidemment composées de fer au nickel,
ce qui incite A penser que le noyau terrestre I'est aussi. Dailleurs dés 1866,
bien avant l'exploration profonde par les sismologues, la composition des
météorites avait suggéré au géologue francais Gabriel Auguste Daubrée
que le noyau de la Terre pourrait bien étre formé de fer.

Actuellement, la plupart des géologues considérent le noyau liquide de
fer au nickel comme allant de soi. Mais on y a apporté un perfectionne-
ment important. En 1936 le géologue danois Inge Lehmann, cherchant
a expliquer l'arrivée de quelques ondes primaires dans la « zone d'ombre »
de la surface — en principe inaccessible (voir figure 4.3) — a émis I’hypothése
d’'une discontinuité dans le noyau, a 1 300 kilometres du centre. Cette
discontinuité pouvait dévier une faible partie des ondes dans la zone
d’'ombre. Cette idée a été soutenue par Gutenberg, et actuellement la
plupart des géologues distinguent un noyau externe de fer au nickel sous
forme liquide et un noyau interne qui en differe d'une maniére ou d'une
autre, soit en étant solide, soit en ayant une composition chimique
légerement différente. Lors du grand tremblement de terre du Chili, en
1960, le globe tout entier est entré en vibration, a des fréquences trés basses
en accord avec les prédictions faites en tenant compte du noyau interne,
ce qui constitue un argument puissant en faveur de son existence.

LE MANTEAU

On appelle ainsi tout ce qu'il y a autour du noyau de la Terre. Ce manteau
semble formé de silicates, mais 4 en juger par la vitesse des ondes qui
les traversent, ces silicates ne sont pas les mémes que ceux qui forment
les roches de la surface — remarque signalée pour la premiére fois en 1919
par le physico-chimiste américain Leason Heberling Adams. Leurs
propriétés laissent penser qu’ils contiennent beaucoup de magnésium et
de fer, et peu d'aluminjium.

Le manteau proprement dit ne s’étend pas tout a fait jusqu'a la surface.
Le géologue croate Andrija Mohorovicic, étudiant les ondes produites par
un tremblement de terre dans les Balkans en 1909, découvrit I'existence
d’'une brusque augmentation de leur vitesse a une trentaine de kilométres
sous la surface. On appelle maintenant cette limite de la crodte terrestre
discontinuité de Mohorovicic ou par abréviation Moho.

C’est grace aux ondes de surface, que nous avons mentionnées plus haut,
que I'on peut étudier le plus facilement la crotite et le manteau supérieur.
Comme les ondes profondes, les ondes de surface se divisent en deux
catégories : les ondes de Love (du nom de celui qui les a découvertes,
Augustus Edward Hough Love) zigzaguent dans un plan horizontal, comme
un serpent sur le sol; les ondes de Rayleigh (d'aprés le physicien anglais
John William Strutt, Lord Rayleigh) ondulent dans un plan vertical,
comme le « serpent de mer » des légendes.

L'analyse de ces ondes de surface (en particulier par Maurice Ewing,
de l'université Columbia) montre que la crofite a une épaisseur variable.
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Elle est plus mince sous les océans, ou le Moho remonte par endroits a
une quinzaine de kilométres seulement du niveau de la mer. Les océans
atteignant 8 a 10 kilométres de profondeur, il ne reste plus que quelques
kilomeétres d’épaisseur pour la croiite. Sous les continents, au contraire,
le Moho se trouve a une trentaine de kilomeétres sous le niveau de la mer
(35 kilomeétres au-dessous de New York, par exemple), et descend jusqu’a
60 kilométres sous les chaines de montagnes. Cela, s'ajoutant aux résultats
des mesures du champ de gravitation a la surface, permet d’estimer que
les roches formant les chaines de montagnes sont plus légeres que la
moyenne.

On arrive ainsi & une image de la crofite ou apparaissent deux matériaux
principaux, le basalte et le granit, le second — moins dense - flottant sur
le premier pour former les continents, et, 1a ol I'épaisseur de granit est
particuliérement importante, des montagnes (de méme qu’un gros iceberg
s'éléve plus haut au-dessus de I'eau qu'un petit). Les jeunes montagnes
enfoncent leurs « racines » de granit profondément dans le basalte, mais
a mesure que 1’érosion les use, elles maintiennent leur équilibre isostatique
(terme proposé en 1889 par le géologue américain Clarence Edward Dutton)
en flottant un peu plus haut. Sous les trés vieilles chaines de montagnes,
comme les Appalaches, il n'y a presque plus de racines.

Sous les océans, le basalte est couvert d'une couche sédimentaire de
quelques centaines de metres, mais ne supporte presque pas de granit :
l'océan Pacifique n’en posséde pas du tout. La minceur de la crofite sous
les océans a suggéré un projet spectaculaire : pourquoi ne pas percer un
trou a travers, pour voir de quoi est fait le manteau ? En réalité, ce serait
difficile : il faudrait ancrer un navire précisément au-dessus d'une fosse
abyssale, descendre le matériel de forage a travers dix kilométres d’eau,
et traverser ensuite une épaisseur de rocher plus grande que toutes celles
que l'on aurait déja percées. Aussi I'enthousiasme soulevé par ce projet
est-il rapidement retombé, et on n’en parle plus beaucoup.

La « flottaison » du granit sur le basalte suggére inévitablement la
possibilité de la dérive des continents. En 1912, le géologue allemand Alfred
Lothar Wegener a publié une théorie suivant laquelle tous les continents
auraient été initialement rassemblés en un seul morceau de granit, qu'il
a appelé Pangée (« terre globale » en grec). Assez tot dans I'histoire de
la Terre, ce radeau se serait fracturé, et les continents auraient dérivé de
plus en plus loin les uns des autres. Cette dérive continuerait, le Groenland,
par exemple, s'éloignant de I'Europe a une vitesse d'un metre par an. L'un
de ses nombreux arguments (déja pressenti par d’autres, remontant jusqu’a
Francis Bacon en 1620) était le fait que la céte orientale de I’Amérique
du Sud « s'emboite » exactement, comme une piéce de puzzle, dans la
cote occidentale de I’Afrique.

Pendant cinquante ans, cette idée a été repoussée énergiquement par
tout le monde. Moi-méme, quand la premiére édition de ce livre a paru,
en 1960, je me suis senti le droit, étant donné l'avis unanime des
géophysiciens de I'époque, de la repousser catégoriquement. L'argument
le plus fort contre la théorie de Wegener était la rigidité du basalte, trop
grande pour permettre au granit de dériver en flottant dessus, méme en
disposant de millions d’années.

Mais peu a peu, les résultats se sont multipliés, rendant de plus en plus
évident le fait que I'océan Atlantique n’avait pas toujours existé, et que
les continents avaient commencé par former un seul bloc. Les sondages
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ont révélé que les continents « s'emboitaient » non seulement par leurs
cotes, mais tout au long de la créte centrale de I'océan Atlantique, aussi
bien au nord qu’au sud.

D’autre part, la structure des roches de I'Afrique occidentale s’accorde
de maniére détaillée avec celle des régions correspondantes — suivant
Wegener — en Amérique du Sud. Enfin, les voyages des poles magnétiques
semblent moins étonnants si on considére que ce sont les continents qui
se sont déplacés par rapport a eux, et non l'inverse.

A ces arguments géologiques en faveur de la Pangée et de sa rupture,
sont venus sajouter des arguments biologiques encore plus évidents.
En 1968, par exemple, on a trouvé dans l’Antarctique un os fossile
(de six centimétres de long) ayant appartenu 4 un amphibien d’espéce
disparue. Un tel animal n’aurait jamais pu vivre dans une région aussi
froide, aussi prés du poéle. Il n'aurait jamais pu traverser une étendue
d’eau salée, si faible soit-elle. I1 faut donc bien admettre que lI’Antarc-
tique a da faire partie d'un bloc plus vaste, comportant des régions
beaucoup plus chaudes. D'une mani¢re générale, les renseignements
fournis par les fossiles (dont nous parlerons au chapitre 16) corroborent
fortement la théorie de Wegener, et l'existence, puis la rupture, de la
Pangée.

1l est important de souligner ici la base de 'opposition rencontrée par
Wegener de la part des autres géologues. Les gens qui s’agitent a la frange
de la science tentent souvent de justifier leurs théories douteuses en
accusant les scientifiques d’étre dogmatiques et fermés aux idées nouvelles
(ce qui peut étre vrai dans certains cas, et a certains moments, mais jamais
au point ou ces « marginaux » le prétendent). Ils prennent souvent comme
exemple l'attitude unanime d’opposition a la théorie de la dérive des
continents de Wegener, et 1a ils ont tort.

Les géologues, en effet, ne se sont pas opposés a lidée de la Pangée
et de sa rupture. Ils ont méme admis volontiers des idées beaucoup
plus fantaisistes destinées a expliquer la diffusion de la vie a travers
la surface de la Terre. Ce qui leur a servi a repousser en bloc la théorie
de Wegener, c’était le mécanisme qu'il suggérait : la dérive de blocs
de granit sur un océan de basalte. Sur ce point, leurs arguments se
sont révélés justifiés : les continents ne dérivent pas 4 travers le basalte,
mais avec le basalte, de méme qu'un radeau ne dérive pas 4 fravers l'eau,
mais avec l'eau. '

C’est ce mécanisme différent qui allait rendre compte des indications,
géographiques et biologiques, des changements de position des continents
-~ mécanisme plus plausible, et vérifié par l'expérience. Nous discu-
terons ces expériences dans la suite du chapitre; disons seulement
pour l'instant que vers 1960, le géologue américain Harry Hammond
Hess a suggéré, sur la base de nouvelles découvertes, que la matiére
du manteau, fondue, pourrait jaillir — & travers des lignes de fracture
s'étendant, par exemple, tout le long de I'Atlantique -, se refroidissant
et se solidifiant & mesure, et provoquant ainsi un élargissement du
plancher océanique. Les continents ne dérivent pas : ils sont entrainés
peu a peu loin les uns des autres par l'élargissement des planchers
océaniques.

Ainsi, on se rend compte maintenant que la Pangée a bien existé, somme
toute, et existait encore il y a 225 millions d’années, au début du régne
des dinosaures. A en juger par l’évolution et la distribution des plantes
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et des animaux, la rupture a dii se produire il y a environ 200 millions
d’années, la Pangée se séparant alors en trois morceaux, ceux-la méme
qu’avait décrits Wegener : la Laurasie (Amérique du Nord, Europe et Asie),
la partie méridionale (Amérique du Sud, Afrique et Inde), appelée
Gondwana, du nom d'une province indienne, et une troisiéme partie,
formée de I'Australie et de I’Antarctique.

Il y a 65 millions d’années, les dinosaures ayant fait place aux premiers
mammiféres, I’Amérique du Sud s’est séparée de 1’Afrique, et 'Inde s’est
détachée, pour se mettre en route vers I'Asie. Finalement, I’Amérique du
Nord et I'Europe se sont séparées, et 'Inde est venue « emboutir » I'Asie
(le choc faisant surgir 'Himalaya). L'Australie et 1’Antarctique se sont
séparés, et les continents se sont mis a ressembler a ce qu’ils sont
actuellement (voir figure 4.4).

Figure 4.4. Les périodes géologiques.

Cénozoique (époque actuelle)
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L'ORIGINE DE LA LUNE

Une suggestion encore plus étonnante au sujet des changements qui ont
pu prendre place sur la Terre au cours des époques géologiques est due
a George Howard Darwin (fils de Charles Darwin). Cet astronome anglais
a suggéré en 1879 que la Lune pourrait bien étre un morceau de la Terre,
qui se serait détaché il y a trés longtemps, laissant un trou correspondant
a l'océan Pacifique.

L'idée est séduisante, car la Lune forme a peu prés un centiéme de la
masse totale du couple Terre-Lune, et ses dimensions lui permettent de
« tenir » dans le Pacifique. Si la Lune s’était vraiment formée a partir des
couches externes de la Terre, cela expliquerait qu’elle soit beaucoup moins
dense que la Terre (étant privée de noyau de fer), et que le plancher du
Pacifique soit complétement dénué de granit.

Mais cette possibilité semble peu probable, pour différentes raisons, et
actuellement il n’y a pratiquement aucun astronome ni aucun géologue
pour I'admettre. Pourtant la Lune semble bien avoir été autrefois plus
proche de la Terre qu'elle ne I'est aujourd’hui.

L'attraction gravitationnelle de la Lune produit des marées a la fois dans
les océans et dans la crofite solide de la Terre. La Terre tournant sur
elle-méme, I'eau des océans se déplace sur les bas-fonds, et les couches
de roche frottent les unes sur les autres en s'élevant et en s'abaissant. Ces
frottements transforment peu a peu en chaleur une partie de I'énergie de
rotation de la Terre, dont la période de rotation augmente. Cette
augmentation de la durée du jour n’est pas trés sensible pour nous : une
seconde en 62 500 ans. Mais & mesure que la Terre ralentit son mouvement
de rotation, la conservation du moment angulaire impose que la Lune
augmente le sien : elle s'éloigne peu a peu de la Terre.

En remontant le temps vers le passé géologique le plus lointain, on trouve
ainsi une rotation terrestre de plus en plus rapide, des jours de plus en plus
courts, une Lune de plus en plus proche, ces modifications s’accélérant de
plus en plus. George Darwin est remonté ainsi jusqu’au moment o, d’apres
lui, la Terre et la Lune ne formaient qu'un seul corps. Sans aller si loin, il
semble bien que le jour devait étre plus court dans le passé. Par exemple, il
y a 570 millions d’années —1'dge des plus vieux fossiles — le jour devait durer
20 heures, et donc il devait y avoir 428 jours par an.

Or, ceci n'est plus de la pure théorie. On en a trouvé des preuves
matérielles, en étudiant les coraux fossiles. Le corail travaille d’autant plus
qu’il fait plus clair : plus le jour que la nuit, et plus I'été que I'hiver. Aussi,
on y repére des renflements annuels, et de fines bandes qui correspondent
aux jours successifs. En 1963, le paléontologiste américain John West Wells
a compté ces bandes sur des coraux fossiles, et il a trouvé en moyenne
400 bandes fines (jours) par bande large (année) sur des coraux vieux de
400 millions d’années, et 380 jours par an sur des coraux vieux de 320
millions d’années.

Bien siir, une question s'impose : si la Lune était plus proche de la Terre
a cette époque, et si la Terre tournait plus vite, que se passait-il plus tot
encore ? Si la théorie de George Darwin est fausse, qu’est-ce qui est vrai ?

Plusieurs suggestions sont possibles. Suivant 'une d’elles, la Lune a été
capturée par la Terre. Si cette capture a eu lieu il y a 600 millions d’années
environ, cela expliquerait que l'on trouve beaucoup de fossiles & partir
de cette époque, les roches plus anciennes ne présentant que de vagues
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traces de carbone; car elles ont peut-étre été « lavées » par les marées
gigantesques accompagnant la capture de la Lune (il n'y avait pas de vie
terrestre a I'époque, sinon elle aurait été anéantie). Si cette hypothése de
capture de la Lune est correcte, et si elle était plus proche a cette époque,
la récession de la Lune et l'allongement du jour ont commencé a ce
moment-la et pas avant.

D’autres suggérent que la Lune a pu se former au voisinage de la Terre,
a partir du méme nuage de poussiéres, et s’en éloigner depuis lors, mais
sans jamais avoir été un morceau de la Terre.

On espérait que les échantillons lunaires rapportés par les astronautes
dans les années soixante-dix permettraient de résoudre le probléme, mais
ils n'ont rien permis du tout. Par exemple, la surface de la Lune,
contrairement a celle de la Terre, est couverte de morceaux de verre. La
crofite lunaire est entiérement dépourvue d’eau, et pauvre en matériaux
qui fondent a des températures relativement basses, plus pauvre que celle
de la Terre. Ceci indique que la Lune a d& étre soumise réguliérement
a des températures plus élevées que la Terre, pendant toute une période
de son histoire.

Supposons par exemple que la Lune ait commencé par étre une planéte,
avec une orbite trés excentrée, I'aphélie étant a peu prés a la distance du
Soleil correspondant a l'orbite de la Terre, et le périhélie a celle de Mercure.
Quelques milliards d’années peuvent s'étre passés ainsi, avant qu’une
combinaison particuliére des orbites de la Lune, de la Terre et peut-étre
de Vénus ait provoqué la capture de la Lune par la Terre. La Lune aurait
ainsi cessé d’étre une petite planéte pour devenir un satellite, sa surface
gardant la trace de ses voyages antérieurs dans les parages de Mercure.

Mais cette vitrification peut aussi bien résulter des échauffements locaux
provoqués par le bombardement météorique qui a créé les cratéres de la
Lune. Ou dans I'hypothese, hautement improbable, ot la Lune aurait été
arrachée a la Terre, la vitrification résulterait de la température élevée
produite par un événement aussi violent.

En fait, toutes les suggestions relatives a l'origine de la Lune semblent
également improbables, et on aurait entendu des astronomes grommeler
que toute étude sérieuse des indices a ce sujet débouche forcément sur
la conclusion que la Lune ne peut pas étre la ou elle est — ce qui veut
dire qu’il faut chercher d’autres indices. Il y a forcément une réponse,
et on finira par la trouver.

LA TERRE LIQUIDE

Puisque la Terre comporte deux parties bien distinctes, le manteau de
silicates et le noyau de fer au nickel (avec une importance relative du
méme ordre que le blanc et le jaune d'un ceuf), beaucoup de géologues
pensent qu’elle a commencé par étre liquide, et formée de deux liquides
non miscibles. Le plus léger (le silicate) se serait rassemblé a la surface,
et se serait refroidi en rayonnant dans l'espace, tandis que le fer central,
isolé par cette couche externe du « froid » spatial, se serait refroidi beaucoup
plus lentement, restant liquide jusqu'a notre époque.

Quant a savoir comment la Terre a pu s’échauffer au point de se liquéfier,
a partir d'un groupe de planéticules froids, il y a au moins trois réponses
possibles. D’abord, les chocs entre ces planéticules auraient transformé en
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chaleur leur énergie de mouvement (énérgie cinétique). Ensuite, & mesure
qu'elle grossissait, la planéte en formation aurait été comprimée par un
champ de gravitation croissant, libérant encore de I'énergie sous forme
de chaleur. Enfin, les corps radioactifs de la Terre (uranium, thorium et
potassium) auraient libéré au fil des millénaires une énergie importante
par leur fission, et comme ils étaient plus abondants au début, la
radioactivité a elle seule aurait peut-étre été capable de dégager assez de
chaleur pour liquéfier la Terre.

Pourtant, il existe quelques scientifiques pour lesquels une étape liquide
de la Terre n’apparait pas comme une nécessité absolue. Par exemple, le
chimiste américain Harold Clayton Urey soutient que la Terre a toujours
été solide. 11 affirme que, méme dans une Terre « largement solide », un
noyau de fer aurait pu tout de méme se former lentement par lente
séparation du fer; et qu'actuellement, le fer pourrait bien étre en train
d’émigrer du manteau vers le noyau, a raison de 50000 tonnes par
seconde...

L'Océan

Chose unique parmi les planétes du systéme solaire, la température a
la surface de la Terre permet a I'eau d’y exister sous ses trois états : glace,
liquide, vapeur. La plupart des corps du systéme qui sont plus €loignés
du Soleil que la Terre portent beaucoup de glace, Ganyméde et Callisto
par exemple. Quant & Europe, c’est un glacier a '’échelle d'une planéte,
avec peut-étre de l'eau liquide en dessous. Mais tous ces mondes froids
ne comportent que des quantités infimes de vapeur.

La Terre est le seul objet du systéme solaire — autant que nous sachions
— a posséder des océans, c’est-a-dire des étendues d’eau liquide, en contact
avec 'atmosphére qui les surmonte. Quand je dis « océans », d'ailleurs,
je devrais dire Océan, parce que les océans Pacifique, Atlantique, Indien,
Arctique et Antarctique forment une seule masse d’eau salée, dans laquelle
I'Burasie, I’Amérique et les blocs plus petits que sont l'Antarctique et
I'Australie font figure d‘iles.

Les caractéristiques numériques de cet Océan sont impressionnantes. Sa
surface totale, 225 millions de kilométres carrés, couvre 71 % de celle du
globe. Son volume, en admettant une profondeur moyenne de 3 700
meétres, vaut 1,3 milliard de kilométres cubes. Il contient 97,2 % de I'eau
présente sur la Terre, et fournit aussi toute 'eau douce, puisque chaque
année 320 000 kilomeétres cubes de son eau s'évaporent, pour retomber
sous forme de pluie ou de neige. En conséquence, il y a environ 800 000
kilométres cubes d’eau douce sous la surface des continents, et 120 000
dans les riviéres et les lacs.

Mais d'un autre point de vue, I'Océan est beaucoup moins impres-
sionnant. Si grand soit-il, il ne forme que le quatre milliéme de la masse
totale de la Terre. Si nous représentons celle-ci par une boule de billard,
I'Océan ne serait qu'une couche imperceptible de buée. En descendant
le plus loin possible au fond de I'Océan, on parcourrait moins des deux
milli¢mes du rayon terrestre, le reste de la distance constitué d’abord de
roches, puis de métal.
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Mais pour nous, cette buée imperceptible fait la différence entre la vie
et la mort. C’est 1a que les premieres formes de vie se sont développées,
et du simple point de vue de la masse vivante, les océans abritent encore
la majorité de la vie sur notre planéte. Sur la terre ferme, la vie ne s'éléve
qQu’a un metre ou deux de la surface — bien que les oiseaux et les avions
fassent des sorties occasionnelles & de plus grandes hauteurs — tandis que
dans I'Océan la vie occupe tout le volume, jusqu'a plus de dix kilométres
de profondeur par endroits.

Et pourtant, il y a quelques années, les hommes savaient aussi peu de
choses sur les profondeurs de 1'Océan, et en particulier sur son plancher,
que si tout cela avait été situé sur la planéte Vénus.

LES COURANTS

Le fondateur de l'océanographie moderne est un officier de marine
américain nommé Matthew Fontaine Maury. A trente ans, un accident
le rendit boiteux — accident pénible pour lui, mais qui devait se révéler
bénéfique pour 'humanité. Nommé (par charité sans doute) responsable
du dépot des cartes et instruments, il s’attela a une tache écrasante : relever
les courants océaniques. En particulier, il étudia le Gulf Stream, sur lequel
les premieres recherches avaient été faites dés 1769 par 1'érudit américain
Benjamin Franklin. Maury en donna une description qui est devenue
classique en océanographie : « Il y a une riviére dans 1'Océan. » C’est une
riviére beaucoup plus vaste que n'importe quelle riviére continentale. Son
débit est mille fois supérieur a celui du Mississipi. Large de 80 kilométres
au départ, et profond de plus de 500 métres, il se déplace a plus de 6 km/h.
La tiédeur de ses eaux se fait sentir jusquau Spitzberg, aux confins de
I'Arctique.

Maury fut aussi a l'origine de la coopération internationale en matiére
d’océanographie. Il fut le pére de la conférence historique tenue a Bruxelles
en 1853, En 1855, il publia le premier manuel d'océanographie, intitulé
Physical Geography of the Sea (Géographie physique de la mer). L'Académie
navale d’Annapolis a donné son nom au Maury Hall.

Depuis I'époque de Maury, on a relevé en détail le parcours des courants
océaniques. Ils décrivent de grands cercles, dans le sens des aiguilles d'une
montre dans I'hémisphére nord, et en sens inverse dans I'hémisphere sud,
en raison de l'effet Coriolis. Le Gulf Stream n’est que la branche occidentale
d'un courant circulaire (et direct) de 1’Atlantique nord. Au sud de
Terre-Neuve, ce courant vire plein est a travers l'Atlantique (dérive
nord-atlantique). Les cOtes européennes en dévient une partie vers la
Norvége, en contournant les iles Britanniques. Le reste est dévié vers le
sud, le long des cOtes nord-ouest de I'Afrique. C'est le courant des Canaries,
qui baigne l'archipel du méme nom. La forme de la cote africaine s’ajoute
a l'effet Coriolis pour renvoyer ce courant vers l'ouest, a travers I’Atlantique
(courant nord-équatorial). 11 arrive ainsi dans la mer des Caraibes, et
recommence le cercle.

Un tourbillon plus vaste, et dans le sens inverse des aiguilles d'une
montre, suit les limites du Pacifique au sud de I'équateur. Le courant part
de I’Antarctique, et remonte la c6te américaine jusqu’'au Pérou. Cette partie
du parcours s’appelle le courant froid du Pérou, ou courant de Humboldt (du
nom du naturaliste allemand Alexandre von Humboldt, qui I'a décrit le
premier vers 1810).
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Puis la forme de la codte péruvienne, s'ajoutant a l'effet Coriolis, dévie
le courant vers 'ouest & travers le Pacifique, juste au sud de l'équateur
(courant sud-équatorial). Une partie du courant se fraie un chemin entre
les eaux de l'archipel indonésien et pénétre dans l'océan Indien. Le reste
longe vers le sud la cote est de I'Australie, puis tourne encore vers l'est
pour refermer sa boucle.

Ces mouvements d’eau contribuent a égaliser la température des océans,
et indirectement celle des cétes, ol il y a encore de grandes inégalités de
température, mais beaucoup moins qu’il n'y en aurait en l'absence de
courants océaniques.

La plupart des courants sont lents, plus lents encore que le Gulf Stream.
Mais méme a des vitesses aussi faibles, I'étendue considérable mise en
jeu donne des valeurs énormes aux masses d’eau déplacées. Au large de
New York, le Gulf Stream déplace vers le nord-est un débit de I'ordre de
45 millions de tonnes par seconde.

Il y a aussi des courants dans les régions polaires. Les grands courants
circulaires (rétrogrades dans 'hémisphére nord et directs dans l'autre) ont
tous pour effet, & leur limite polaire, de pousser I'eau d’ouest en est.

Au sud des continents américain, africain et australien, le courant tourne
autour de I'Antarctique d’ouest en est suivant un cercle continu : c’est
le seul endroit de la Terre ou l'on peut décrire un paralléle tout entier
sans rencontrer la cote. Ce courant antarctique est le plus important du
monde en volume : chaque seconde, un méridien est traversé vers I'est
par 100 millions de tonnes d'eau.

Dans la région arctique, le courant polaire est fractionné par les masses
continentales en deux courants principaux : la dérive nord-atlantique et la
dérive nord-pacifigue. La premiére est déviée vers le sud par la cote du
Groenland, et l'eau glaciale venue des pdles longe ainsi le Labrador et
Terre-Neuve : c’est le courant du Labrador, qui rencontre le Gulf Stream
au sud de Terre-Neuve, produisant dans cette région tempétes et
brouillards.

Le contraste est frappant entre les deux cotés de 1’Atlantique. Le
Labrador, exposé au courant qui porte son nom, est une désolation qui
abrite & peine 25 000 personnes. De l'autre c6té, exactement a la méme
latitude, les iles Britanniques en abritent 55 000 000, grace au Gulf Stream.

Un courant qui se déplacerait en suivant exactement 1’équateur ne serait
pas dévié par effet Coriolis. Il en existe bien un, assez étroit, dans le
Pacifique, qui suit I'équateur vers 1'est sur plusieurs milliers de kilométres.
Cest le courant de Cromwell, du nom de celui qui l'a découvert,
I'océanographe américain Townsend Cromwell. Un courant analogue, un
peu moins important, existe aussi dans 1'Atlantique, comme I'a montré
en 1961 l'océanographe américain Arthur D. Voorhis.

D’autre part, cette circulation ne se limite pas a la surface. Différents
résultats montrent clairement que les profondeurs de 'Océan ne peuvent
pas étre calmes. D'abord, la vie dans les couches supérieures consomme
constamment leurs éléments nutritifs (nitrates et phosphates) et ces
éléments descendent vers les profondeurs avec les cadavres de leurs
consommateurs. S'il n'y avait aucune circulation capable de les faire
remonter a la surface, celle-ci ne tarderait pas a en étre dépourvue. Ensuite,
I'oxygéne absorbé par les océans, a partir de I'atmosphere, ne pourrait pas
descendre assez profondément pour permettre la vie abyssale, §'il n’existait
une circulation générale capable de Ventrainer. Or, sa concentration est
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suffisante pour cela jusquau plancher le plus profond des fosses
océaniques : la seule explication possible est qu'il y a des zones de 1'Océan
ol l'eau chargée d'oxygéne descend vers les profondeurs.

Le moteur de cette circulation verticale est la différence de température.
Dans les régions polaires, 'eau de surface se refroidit et coule vers le fond.
Ce courant continu s’étale en arrivant au fond, tout au long du plancher,
de sorte que méme sous les tropiques 1'eau profonde est trés froide (proche
du point de congélation). Finalement, cette eau froide remonte vers la
surface : elle n’a pas d’autre endroit ou1 aller. En montant, elle se réchauffe
et dérive vers les régions polaires, pour y couler a nouveau vers le fond.
La circulation qui en résulte serait capable, si on ajoutait un nouveau
produit en un point de 'océan Atlantique, de « mélanger » le tout en un
millier d’années environ. Pour le Pacifique, plus grand, il faudrait peut-étre
deux mille ans.

L’'Antarctique fournit beaucoup plus d’eau froide que I'Arctique : sa
calotte glaciaire est dix fois plus étendue que toutes les glaces arctiques,
y compris la calotte du Groenland. Tout autour de I’Antarctique, l'eau
glacée (en contact avec la glace) se répand a la surface jusqu'a ce qu'elle
rencontre I'eau tiede qui vient des tropiques. Plus dense que ces derniéres,
elle s'enfonce en dessous d’elles, sur la ligne de convergence antarctique, qui
par endroits se rencontre jusqu'a des latitudes avoisinant 40 °S.

Cette eau froide de I’Antarctique s'étale sur le fond, emportant avec elle
de 'oxygéne (qui, comme tous les gaz, se dissout plus facilement dans I'eau
froide que dans l'eau tiéde) et des corps nutritifs. C'est ainsi que
I'Antarctique (la « glaciére du monde ») fertilise I'Océan et régule le climat
de la planeéte.

Les barriéres continentales compliquent ce modéle. Pour suivre la
circulation générale, les océanographes suivent 'oxygéne a la piste. Quand
I'eau polaire, riche en oxygéne, s'enfonce et s'étale, des étres vivants se
mettent & consommer cet oxygéne, dont la concentration diminue donc
a mesure que l'on s’éloigne de sa source. On peut ainsi repérer les directions
des courants profonds.

Ces études montrent qu'un courant important passe de I’Arctique dans
I'Atlantique, suivant le méme parcours que le Gulf Stream, mais en
profondeur et dans l'autre sens. Un autre passe de l’Antarctique a
I’Atlantique sud. Le Pacifique, lui, ne recoit rien de I’Arctique : le « goulot »
constitué par le détroit de Behring est trop étroit et trop peu profond. Aussi
le Pacifique nord est-il un cul-de-sac pour les eaux profondes, ce que révéle
leur pauvreté en oxygéne. Cela explique que des régions entiéres de ce
vaste océan soient trés peu peuplées, et jouent en mer le role des déserts
continentaux. On constate la méme chose dans les mers presque fermées,
comme la Méditerranée, ot I'oxygéne et les éléments nutritifs circulent
mal.

En 1957, une expédition océanographique anglo-américaine est parve-
nue 3 obtenir des résultats plus directs sur les courants profonds, grace
a un flotteur spécial, inventé par l'océanographe anglais John Crossley
Swallow. Ce flotteur était con¢u pour se maintenir 4 une profondeur
constante, pouvant aller jusqu'a deux kilométres, et muni d'un émetteur
d'ultrasons. Le signal émis permettait de suivre le flotteur tandis qu’il était
entrainé par les courants profonds. L'expédition a pu de cette manicre
dresser la carte du courant qui descend le long de la céte ouest de
I'Atlantique.
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LES RESSOURCES DE L'OCEAN

Toutes ces informations prendront une grande importance pratique le
jour ou les hommes, de plus en plus nombreux, devront chercher dans
I'Océan une partie de leur subsistance. Pour exploiter scientifiquement la
mer, il faudra connaitre ces courants fertilisateurs, comme I’agriculteur
connait les riviéres et le régime des pluies. La production actuelle des
pécheries — quelque quatre-vingts millions de tonnes en 1980 — pourrait
étre portée, grace a une organisation soigneuse, jusqu’a plus de deux cents
millions de tonnes par an, tout en permettant a la vie marine de maintenir
ses effectifs. Ceci suppose, bien entendu, que nous cessions d’abimer et
de polluer I'Océan, surtout les régions — preés des cotes continentales — qui
contiennent la plus grande partie de la faune. Pour l'instant, non seulement
nous n’arrivons pas a rationaliser l'exploitation de la mer pour en tirer
davantage parti, mais nous diminuons sa capacité a nous fournir ce que
nous en tirons actuellement.

La nourriture n’est pas la seule ressource importante de 'Océan. L'eau de
mer contient en solution de grandes quantités de la plupart des éléments.
On estime a quatre milliards de tonnes la masse d'uranium qu’elle contient,
trois cents millions de tonnes celle de I’argent et a quatre millions de tonnes
celle de I'or — tout cela a des dilutions trop faibles pour permettre pratique-
ment l'extraction de ces métaux. Mais la production de brome et de
magnésium a partir de 1'eau de mer, elle, est déja industrielle. De plus, les
algues séchées fournissent une source importante d'iode, ces plantes étant
plus efficaces que les procédés dont nous disposons pour augmenter la
concentration de cet élément a partir de ce que contient I'eau de mer.

On tire aussi de la mer des matériaux plus prosaiques. Des eaux plus
profondes qui bordent les Etats-Unis, on tire chaque année 20 millions
de tonnes de coquilles d’huitres, qui fournissent une quantité appréciable
de chaux. Dans le méme temps, la récolte de sable et de gravier atteint
50 millions de meétres cubes.

Les régions les plus profondes du plancher océanique sont parsemées
de nodules métalliques, qui se sont formés par précipitation autour d’un
galet ou d'une dent de requin (comme une perle se forme autour d’'un
grain de sable a l'intérieur de l'huitre). On les appelle habituellement
« nodules de manganése », parce que c’est le métal qui forme la plus grande
partie de leur masse. On estime qu'un kilomeétre carré au fond du Pacifique
porte plus de dix mille tonnes de ces nodules. Ils seraient difficiles a
récolter, bien siir, et leur contenu en manganése ne suffirait pas,
actuellement, a rendre l'opération rentable. Mais les nodules contiennent
aussi 1 % de nickel, 0,5 % de cuivre et 0,5 % de cobalt, ce qui augmente
considérablement leur intérét.

Enfin, 'Océan contient autre chose que des matériaux dissous : de I'eau
(97 % de sa masse).

Les Américains consomment 3 000 metres cubes d’eau par an et par
personne pour boire, pour se laver, pour les autres usages domestiques,
agricoles et industriels. La plupart des autres pays montrent davantage
de modération, mais la moyenne mondiale s'éléve quand méme a 1 500
metres cubes par personne et par an. De plus, il s'agit d’eau douce. L'eau
de mer, telle qu'elle est, est impropre a tous ces usages.

La Terre porte une grande quantité d’eau douce. Bien que 3 % seulement
de toute I'eau présente sur Terre soit de I'eau douce, cela fait tout de méme
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dix millions de métres cubes par personne. Toutefois, les trois quarts de
cette eau sont inutilisables, étant stockés dans les calottes glaciaires
permanentes qui couvrent 10 % de la terre ferme.

Finalement, I'eau douce liquide disponible sur Terre représente trois
millions de métres cubes par personne, et se renouvelle constamment grace
a la pluie, a4 la cadence de plus de cent mille métres cubes par personne
et par an. Comme c’est 4 peu pres soixante-quinze fois la consommation
moyenne, on pourrait croire qu’il n'y a pas de probléme.

Seulement, la plus grande partie de la pluie tombe sur 'Océan, ou -
sous forme de neige — sur les calottes glaciaires. De celle qui tombe sur
la terre, et qui reste liquide — ou le devient en se réchauffant — une bonne
partie retourne a la mer sans étre utilisée. Une autre partie est
pratiquement inutilisable dans le bassin de ’Amazone. La population
humaine s’accroit constamment, et de plus pollue sans relache les réserves
d’eau douce existantes.

Aussi, d'ici peu, on manquera d’'eau douce, et on commence déja a se
tourner ver 1'Océan. On peut distiller I'eau de mer, en recueillant par
condensation l'eau évaporée, les matériaux dissous restant sous forme
solide. Idéalement, on peut utiliser a cet effet I'énergie du Soleil. Les
méthodes de désalinisation peuvent fournir de 1'eau douce, 1a ou le soleil
est généreux, le fuel bon marché, ou les besoins impérieux. Par exemple,
les grands paquebots utilisent une partie de leur carburant pour dessaler
I'eau dont ils ont besoin.

Enfin, on commence a étudier la possibilité de remorquer des icebergs
depuis des régions polaires jusqu'a des ports chauds et secs, ol la glace
qui aurait survécu au voyage pourrait fournir de 1'eau douce.

Mais sans aucun doute, le meilleur moyen d’utiliser nos ressources en
eau douce (ou d‘ailleurs n’'importe quelles ressources) est de les ménager
soigneusement, de réduire au maximum le gaspillage et la pollution, et
de limiter prudemment la population humaine.

PROFONDEURS OCEANIQUES ET EVOLUTION DES CONTINENTS

Qu'en est-il de l'observation directe des profondeurs de 1'Océan ?
L’Antiquité nous a laissé sur ce point un seul résultat (auquel il ne faut
peut-étre pas accorder une confiance totale) : le philosophe grec Posidonius,
environ en l'an 100 av. J.-C., aurait mesuré la profondeur de la
Méditerranée pres des cotes de Sardaigne, et aurait relevé un fond de
1 900 meétres environ.

Mais l'étude systématique des fonds, dans un but zoologique, n’'a
vraiment commencé qu’au XVIII® siécle. Vers 1770, le biologiste danois Otto
Frederik Muller a mis au point une drague permettant de rapporter des
profondeurs des échantillons de la vie marine.

Une drague de ce type allait permettre a un biologiste anglais, Edward
Forbes Jr., d’obtenir des résultats importants. Vers 1830, il recueillit ainsi
des échantillons dans la mer du Nord et dans toutes les eaux qui baignent
les iles Britanniques. Puis, en 1841, il embarqua sur un navire de guerre
4 destination de la Méditerranée orientale, d’'ou1 il rapporta une étoile de
mer draguée a 450 metres de profondeur.

Or, la lumiére du Soleil ne pénétre que jusqu’'a 80 metres, et donc, plus
bas, il n'y a pas de plantes. Les animaux se nourrissant de plantes, Forbes
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pensa qu’ils ne pouvaient pas rester longtemps a un niveau ou les plantes
ne poussaient plus. Il évalua a 450 métres de profondeur la limite de la
vie, les couches plus profondes étant désertes et stériles.

Pourtant, juste au moment ol Forbes publiait sa théorie, 'explorateur
anglais James Clark Ross, dans les parages de l'Antarctique, draguait a
800 meétres de fond des échantillons vivants — bien au-dessous de la limite
assignée par Forbes. Mais |’Antarctique est loin, et Ia plupart des biologistes
firent confiance a Forbes.

Au milieu du x1x® siécle, le fond des mers allait acquérir un intérét
pratique pour tout le monde (il n’avait jusque-la qu'un intérét scientifique
pour quelques spécialistes), avec les projets de cables transatlantiques. A
cet effet, Maury établit en 1850 une carte du fond de I’Atlantique. 11 fallut
quinze ans, marqués par de nombreux échecs, pour que le cable finisse
par étre posé — sous l'impulsion inlassable du financier américain Cyrus
West Field, qui y consacra une fortune. Maintenant, plus de vingt cables
traversent 1’Atlantique.

A cette occasion, et grice 4 Maury, l'exploration systématique du fond
océanique a commencé. Les sondages de Maury ont révélé que I'Atlantique
était moins profond au centre que des deux c6tés. Maury a donné a ce
bas-fond central le nom de plateau du Télégraphe, en I'honneur du céble.

Le navire anglais Bulldog allait poursuivre et étendre les explorations
des fonds marins entreprises par Maury. Il partit en 1860, emmenant a
son bord un médecin anglais, George C. Wallich. Celui-ci parvint, avec
une drague, & remonter treize étoiles de mer dune profondeur de
2 500 meétres. Et ce n’étaient pas des cadavres qui avaient coulé a pic :
elles étaient bien vivantes. Aussitdt, Wallich annonca sa découverte, qui
montra que la vie animale pouvait exister dans I'obscurité glaciale des
grandes profondeurs, méme sans aucune végétation.

Pourtant, les biologistes hésitaient encore a admettre cette possibilité.
Mais en 1868 un biologiste écossais, Charles W. Thomson, draguant le fond
4 partir d'un navire appelé Lightning (I'éclair), recueillit de multiples
échantillons animaux, mettant fin a la discussion, et donnant le coup de
grace a l'idée de Forbes suivant laquelle la vie était limitée aux couches
peu profondes de 1'Océan.

Voulant déterminer la profondeur de I'Océan, Thomson s’embarqua le
7 décembre 1872 & bord du Challenger. 11 allait passer trois ans et demi
en mer, et parcourir plus de 120000 kilométres. Pour mesurer la
profondeur de 1'Océan, le Challenger ne disposait que de la méthode
séculaire du sondage : laisser filer un cable de six kilométres, lesté par
un poids, jusqu'a ce que celui-ci touche le fond. Thomson réalisa 370
sondages par cette méthode. Malheureusement celle-ci n’est pas seulement
trés laborieuse (dés que la profondeur devient importante), elle est aussi
trés peu précise. C'est seulement en 1922 que tout changea, et que le sondage
par écho au moyen d’ondes sonores révolutionna I'exploration des fonds
marins. Pour expliquer le principe de cette méthode, une digression sur
I'acoustique s'impose.

Des vibrations mécaniques peuvent établir dans un milieu matériel (I'air
par exemple) des ondes longitudinales, dont certaines sont capables
d’impressionner notre oreille, leurs différentes longeurs d’onde correspon-
dant & des sons de hauteurs différentes. Le son le plus grave que nous
soyons capables d’entendre a une longueur d'onde de 22 meétres, et une
fréquence de 15 cycles par seconde. Le son le plus aigu perceptible pour
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un adulte normal a une longueur d'onde de 2,2 centimétres, et une
fréquence de 15 000 cycles par seconde (les enfants percoivent des sons
un peu plus aigus).

L’absorption du son par 'atmosphére dépend de la longueur d’onde. Plus
celle-ci est grande, moins le son est absorbé par une épaisseur donnée d’air.
C’est pourquoi les sirénes de brume ont un son trés grave, de maniere
a étre entendues le plus loin possible. Celles d'un grand paquebot comme
le vieux Queen Mary ont une fréquence de 27 vibrations par seconde,
a peu pres celle de la note la plus grave d'un piano. On l'entend a
16 kilomeétres, et des instruments convenables peuvent la détecter a
200 kilometres.

1l existe aussi des « sons » plus graves que le plus grave que nous soyons
capables d’entendre. Par exemple, les tremblements de terre et les volcans
produisent — entre autres sons — des vibrations dans cette gamme
infrasonique. Certaines de ces ondes peuvent faire le tour de la Terre, parfois
a plusieurs reprises, avant d’étre complétement absorbées.

Quant a la faculté du son de se réfléchir sur les obstacles, elle dépend
aussi de la longueur d’'onde, mais en sens inverse : plus la longueur d’'onde
est petite, mieux le son se réfléchit. L'efficacité est encore plus grande avec
les ultrasons trop aigus pour que nous puissions les percevoir. Certains
animaux pourtant les percoivent, et se servent de cette capacité. Les
chauves-souris émettent des « cris » ultrasoniques, dont la fréquence va
jusqu'a 130 000 cycles par seconde, et elles écoutent les échos qui leur
reviennent. A partir de la direction de ces échos, et du temps au bout
duquel ils arrivent, I'animal estime la position de l'insecte a capturer ou
du rameau a éviter. Une chauve-souris vole parfaitement si on 'aveugle,
pas si on la rend sourde (I'Italien Lazzaro Spallanzani, qui fit le premier
cette observation en 1793, se demandait si les chauves-souris « voyaient
avec leurs oreilles », et en un sens il n'avait pas tort).

La méme méthode de localisation par écho est utilisée par les guacharos
(oiseaux des cavernes du Venezuela) et surtout par les dauphins. Ceux-ci,
devant localiser des objets plus gros que les chauves-souris, peuvent se
permettre d’utiliser des sons moins efficaces, a la limite de la gamme
audible. On se demande méme si les sons complexes émis par les dauphins
ne leur servent pas aussi a communiquer entre eux — a parler, en somme...
Les recherches exhaustives menées sur ce point par le biologiste américain
John C. Lilly n‘ont pas donné de résultats concluants.

Pour utiliser les ultrasons, les hommes doivent commencer par les
produire. A petite échelle, cette production et cette utilisation trouvent
un exemple dans le sifflet a chien (inventé en 1883). Cet instrument émet
des sons dans la gamme ultrasonique proche, inaudibles pour I'homme,
mais parfaitement audibles pour le chien.

Un chemin beaucoup plus fructueux allait s‘ouvrir en 1880. Cette
année-la, les fréres Curie (Pierre et Jacques) découvrirent la piézo-électricité :
une pression exercée sur certains cristaux produit un potentiel électrique,
et réciproquement. En appliquant une différence de potentiel électrique
a un cristal de ce type, il se contracte légérement comme sil était soumis
a une pression mécanique (électrostriction). 11 suffit de produire un potentiel
alternatif de fréquence suffisamment élevée pour donner au cristal des
vibrations de méme fréquence, et émettre ainsi des ultrasons. C’est ce qu’a
fait, dés 1917, le physicien francais Paul Langevin, qui a appliqué
immeédiatement a la détection des sous-marins la réflexion excellente
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obtenue avec ces ondes. La Premiére Guerre mondiale s’est terminée, mais
lors de la Deuxiéme, le procédé s'est perfectionné, et il est devenu le sonar
(sound navigation and ranging, c’est-a-dire « navigation et télémétrie a
partir du son »).

Pour déterminer la profondeur de la mer, la réflexion des ultrasons
remplace la ligne de sonde. L'intervalle de temps entre I'émission du signal
(une impulsion trés bréve) et le retour de son écho permet de calculer
facilement la distance du fond. L'opérateur doit seulement se méfier des
« faux échos » produits par des obstacles sur le chemin, des bancs de
poissons par exemple (ce qui indique par ailleurs I'utilité de I'instrument
pour les pécheurs).

Non seulement la méthode est rapide et commode mais elle permet de
travailler d'une facon continue, et donne aux océanographes le tracé du
fond au-dessus duquel leur navire se déplace. On obtient ainsi en cing
minutes plus de détails que le Challenger n’aurait pu en accumuler pendant
tout son voyage.

Le premier navire i utiliser le sonar de cette maniére a été le Meteor,
navire océanographique allemand qui a étudié I'océan Atlantique en 1922.
Deés 1925, il est devenu évident que le fond de 1'Océan n’était pas du tout
une plaine uniforme, et que le plateau du Télégraphe n’était pas une douce
ondulation : c’est une chaine de montagnes, plus longue et plus chaotique
que n'importe quelle chaine terrestre. Elle court tout au long de
I’ Atlantique, et ses pics les plus élevés émergent, sous la forme des Agores,
des iles de I'Ascension et de Tristan da Cunha. On lui donne le nom de
chaine centrale de I’Atlantique.

Au fil des années, les découvertes spectaculaires se sont multipliées.
Lile de Hawai est le sommet d'une montagne sous-marine de plus de
10 000 metres (a partir du fond) — plus que n'importe quel pic de
I'Himalaya : on peut dire que Hawai est la plus haute montagne du monde.
Les fonds marins portent aussi des montagnes curieuses, en forme de troncs
de cones, appelées guyots en I'honneur du géographe américano-suisse
Arnold Henry Guyot, qui a introduit la géographie scientifique aux
Etat-Unis en venant s'installer dans ce pays en 1848. Les premiers guyots
ont été découverts pendant la Seconde Guerre mondiale par le géologue
américain Harry Hammond Hess, qui en a trouvé dix-neuf coup sur coup.
Il y en a au moins 10 000 , surtout dans le Pacifique. L'un d’eux, découvert
en 1964 au sud de l'ile de Wake, a plus de 4 000 metres de haut.

Autre relief spectaculaire du fond des mers : les fosses abyssales, de plus
de 6 000 métres de profondeur, dans lesquelles le Grand Canyon passerait
inapercu. Toutes situées auprés d'un archipel, elles ont une surface totale
avoisinant 1 % de la surface totale des océans. Cela parait peu, mais c’est
tout de méme la moitié de la surface des Etats-Unis, et les fosses contiennent
plus d’eau que toutes les riviéres et les lacs de la Terre. Les plus profondes
sont dans le Pacifique, prés des archipels des Philippines, des Mariannes,
des Kouriles, des iles Salomon et des Aléoutiennes (figure 4.5). Il y a aussi
des fosses dans I’Atlantique, prés des Antilles, et une dans l'océan Indien.

On trouve également au fond de I'Océan des gorges, parfois longues de
milliers de kilomeétres, et qui ressemblent aux vallées des riviéres terrestres.
Certaines d’entre elles semblent d’ailleurs prolonger des riviéres continen-
tales, en particulier la gorge qui s'étend a travers Il'Atlantique en
prolongeant 'Hudson. Dans la seule baie du Bengale, on a relevé vingt
de ces gorges, lors des études océanographiques de l'océan Indien dans



184 LES SCIENCES PHYSIQUES

les années soixante. Il est tentant de voir 1a les lits de riviéres situées
autrefois sur la terre ferme, quand 1'Océan était moins profond. Mais
certaines de ces gorges sont tellement au-dessous du niveau actuel de la
mer qu’il semble tout a fait invraisemblable qu’elles aient pu un jour étre
sur la terre ferme. Depuis quelques années, plusieurs océanographes —
notamment William Maurice Ewing et Bruce Charles Heezen — ont avancé
une autre théorie : les gorges auraient été creusées par des courants
turbulents d’eau limoneuse dévalant les contreforts des continents a des
vitesses pouvant atteindre 100 km/h. Un de ces courants turbulents — qui
a attiré l'attention du monde scientifique sur le phénomeéne - a été mis
en branle en 1929 par un tremblement de terre prés de Terre-Neuve. Il
a coupé 1'un apres l'autre plusieurs cables sous-marins, et a causé des dégats
considérables. v

La chaine centrale atlantique tenait d'autres surprises en réserve. Des
sondages ultérieurs ont montré qu’elle ne se limitait pas a I’Atlantique.
A son extrémité méridionale, elle contourne 1’Afrique, et traverse 1'océan
Indien jusqu'a l'Arabie. Au milieu de I'océan Indien, . elle bifurque et
continue au sud de I’Australie et de la Nouvelle-Zélande, pour se prolonger
ensuite vers le nord a travers tout le Pacifique. Plus que d'une chaine
centrale atlantique, il s’agit d'une chaine centrale océanique. Et cette
chaine différe fondamentalement des chaines de montagnes terrestres :
celles-ci sont formées par les plissements de couches sédimentaires, tandis
que la grande chaine océanique est faite du basalte qui monte des
profondeurs chaudes de la crofite terrestre.

Aprés la Deuxiéme Guerre mondiale, Ewing et Heezen ont exploré
avec une ardeur nouvelle les détails du plancher océanique. En 1953
ils ont découvert, a leur grande surprise, quune faille profonde par-
tageait en deux, sur toute sa longueur, la chaine centrale. On a constaté
ensuite que cette faille était présente sur toutes les parties de la chaine,
dans tous les océans. A certains endroits elle s'approche de la Terre :
elle suit la mer Rouge entre l'Afrique et I'Arabie, et longe la cote
californienne.

On a dabord cru qu’il s'agissait d'une faille continue, une félure de
70 000 kilometres dans I'écorce terrestre. Mais en y regardant de plus pres,

Figure 4.5. Profil du fond de l'océan Pacifique. Les grandes fosses ont
une profondeur supérieure a la hauteur de I'Himalaya, et le pic de Hawai
s’éléve au-dessus du fond plus que les plus hautes montagnes au-dessus
du niveau de la mer.
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on sest apercu qu'elle était constituée de petites sections rectilignes
décalées les unes par rapport aux autres, comme si des tremblements de
terre les avaient cisaillées. Et de fait, c’est tout au long de cette faille que
les tremblements de terre et les volcans se multiplient.

C’est un point faible, & travers lequel la roche en fusion (le magma) suinte
lentement, s'empilant 3 mesure qu'il se refroidit pour former la chaine,
et continuant a s’étendre des deux cotés. Cet étalement peut atteindre une
vitesse de seize centimétres par an — ce qui couvrirait le Pacifique tout
entier en cent millions d’années. D’ailleurs, les sédiments que 'on peut
tirer du plancher océanique sont rarement plus vieux que cela, ce qui serait
étrange sur une planéte quarante-cing fois plus ancienne, mais s‘explique
fort bien par l'idée d’étalement du plancher.

1l apparaissait donc que la crofte terrestre était divisée en grandes
plaques, séparées les unes des autres par la grande faille et ses diverses
branches. On leur a donné le nom de plaques tectoniques (d'un mot grec
évoquant l'assemblage de piéces pour former un tout bien ajusté). On
appelle tectonique des plaques 1'étude de I'évolution de la crolite terrestre
fondée sur l'existence et les mouvements de ces plaques.

1l y en a six grandes et un certain nombre de petites, et on a remarqué
que les tremblements de terre se produisaient en général a leurs limites.
Les limites de la plaque du Pacifique (qui couvre presque tout l'océan
Pacifique) comprennent ainsi les zones sismiques d’Indonésie, du Japon,
de I'Alaska, de la Californie, etc. En Méditerranée, la frontiére entre la
plaque eurasienne et la plaque africaine ne le céde qu'a la précédente en
matiére d’activité sismique.

D’autre part, les failles détectées dans la croiite terrestre, profondes
fractures dont un cdté glisse de temps en temps le long de l'autre,
provoquant un tremblement de terre, étaient aussi le long des limites des
plaques. La plus célébre de ces failles, celle de San Andreas, qui court tout
au long de la Californie de San Francisco a Los Angeles, fait partie de la
limite entre la plaque américaine et la plaque pacifique.

Qu’en est-il de la dérive des continents, suivant la théorie de Wegener ?
Si on considére une plaque, les objets qu’elle porte ne peuvent pas changer
de position. IIs sont fixés en place par la rigidité du basalte, chére aux
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adversaires de Wegener. De plus, les plaques voisines s‘emboitent si
étroitement qu'on voit mal comment elles pourraient bouger.

C’est une autre constatation qui allait fournir la solution de ce probléme.
Sur les limites des plaques, non seulement les tremblements de terre sont
fréquents, mais les volcans aussi. Les bords du Pacifique, tout le long des
limites de la plaque du méme nom, portent tant de volcans — actifs ou
non — qu'on appelle I'ensemble le cercle de feu.

Se pourrait-il donc que le magma s'éléve des couches chaudes trés
profondes a travers les fissures qui séparent les plaques, fissures qui
représentent les seuls points faibles de la crofite terrestre ? Par exemple,
le magma pourrait sortir lentement a travers la faille centrale atlantique,
et se solidifier au contact de I'’eau pour former, de part et d’autre, la chaine
centrale.

Mieux : en se solidifiant, le magma peut écarter les plaques. S'il en est
ainsi, il serait responsable de la séparation de I'Afrique et de I’Amérique
du Sud, de I'Europe et de 'Amérique du Nord, bref de la rupture de la
Pangée et de la formation de l'Atlantique, puis de son élargissement
progressif. De la méme facon, I'Europe et 1'Afrique s’écarteraient aussi,
la Méditerranée s'élargissant entre les deux. Cette explication, appelée
élargissement du plancher océanique, est due a H.H. Hess et Robert S. Dietz,
qui l'ont proposée en 1960. Les continents ne dérivent pas, comme le
pensait Wegener : ils sont fixés a des plaques qui sont lentement écartées
les unes des autres.

Peut-on trouver des preuves de cet élargissement du plancher océani-
que ? A partir de 1963, on a mesuré le magnétisme d’échantillons rocheux
recueillis de part et d’autre de la faille centrale de l'Atlantique. Ce
magnétisme varie d'une facon symétrique des deux cotés, ce qui permet
d’affirmer que les roches sont trés jeunes prés de la faille, et de plus en
plus vieilles 4 mesure qu'on s’en éloigne, d'un c6té et de l'autre.

On a pu ainsi estimer que l'Atlantique s'élargissait actuellement de
2,5 centimeétres par an, et donc déterminer grossiérement l'époque a
laquelle il a commencé a se former. Sur ce point et sur bien d’autres la
tectonique des plaques, en vingt ans, a complétement révolutionné la
géologie.

Evidemment, si deux plaques se séparent, chacune doit, de l'autre c6té,
se trouver comprimée contre sa voisine : 'ensemble est bien ajusté. Quand
deux plaques se rencontrent ainsi, a4 des vitesses de 'ordre de quelques
centimetres par an, la crofite se déforme et se plisse, a la fois au-dessus
et au-dessous, formant des montagnes et leurs « racines ». C’est ainsi que
I'Himalaya a sans doute été formé par I'écrasement continu de la plaque
indienne contre celle qui porte le reste de 1'Asie.

Quand le rapprochement est trop rapide pour permettre cette déforma-
tion continue de la croite, I'une des plaques peut plonger sous l'autre,
formant une tranchée profonde, une ligne d‘iles, et une région a haute
activité volcanique. C’est ce qui se passe par exemple a la limite occidentale
du Pacifique, célébre pour ses fosses abyssales, ses chapelets d’iles et ses
volcans.

Aussi bien que 1a ou elles se rapprochent, on peut trouver des preuves
du mouvement des plaques la ou elles s’écartent, sous leffet de
I'élargissement du plancher. La grande faille traverse I'Islande occidentale,
qui s'élargit (trés lentement). La mer Rouge est de formation trés récente.
Elle est apparue a la séparation de l'Afrique et de 1’Arabie, et ses cotes
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opposées « s'emboitent » parfaitement 'une dans l'autre. Le processus
continue, ce qui fait en somme de la mer Rouge un nouvel océan en
formation. Or, on peut y trouver des preuves directes de la montée du
magma : au fond de cette mer, on a trouvé, a partir de 1965, des zones
ol la température atteint 56 °C, et o la concentration saline est plus de
cinq fois supérieure a la normale.

Vraisemblablement, une évolution trés longue, tres lente, voit le magma
surgir, écarter les plaques, ce qui les rapproche en d'autres endroits, ou
la croiite plonge profondément et redevient du magma. Les continents
se soudent, forment un seul bloc continental, qui se fracture, sans doute
a de nombreuses reprises. Des montagnes se forment, s‘usent et
disparaissent, des fosses océaniques se creusent et se comblent, des volcans
naissent et s'éteignent. La Terre n’est pas seulement le siége de la vie au
sens biologique du terme ; géologiquement aussi, elle est vivante.

Les géologues sont méme maintenant capables de suivre le cours de la
derniére rupture de la Pangée, d'une facon encore assez grossi¢re. La
premiére fracture suit une ligne est-ouest. La moitié nord de la Pangée
(ce qui forme maintenant 1'Asie, I'Europe et '’Amérique du Nord) est
souvent appelée Laurasie, parce que la partie la plus ancienne,
géologiquement, des roches superficielles d’Amérique du Nord, forme les
hauteurs qui dominent la rive nord du Saint-Laurent.

La moitié sud de la Pangée comprend tout ce qui forme actuellement
I'Amérique du Sud, I'Afrique, l'Inde, I'Australie et I’Antarctique. On
I'appelle Gondwana (nom proposé vers 1890 par le géologue autrichien
Edward Suess, a partir de celui d’'une province indienne, et sur la base
d’une théorie de I’évolution géologique qui semblait raisonnable & I'époque,
mais s'est, depuis, révélée fausse).

1l y a environ 200 millions d’années, 1'Eurasie et I’Amérique du Nord
se séparaient et dérivaient — pardon, étaient poussées — vers le nord, jusqu'a
embrasser entre elles les régions arctiques. Cinquante millions d’années
plus tard, I’Afrique et I'’Amérique du Sud se séparaient et commengaient
a s'éloigner 'une de l'autre. La seconde a fini par se rapprocher de
I'Amérique du Nord, les deux continents se rejoignant suivant I'étroite
bande de ’Amérique centrale.

Il y a environ 110 millions d’années, la partie orientale du Gondwana
se fragmentait en plusieurs morceaux : Madagascar, 'Inde, I’Australie et
I’ Antarctique. Madagascar ne s’est pas beaucoup éloignée de I'’Afrique, mais
I'Inde a voyagé plus qu’aucun autre morceau de la Pangée la plus récente :
elle a parcouru prés de 9 000 kilomeétres vers le nord, jusqu’a rencontrer
I'Eurasie et y faire surgir 'Himalaya, le Pamir et le plateau tibétain - la
région haute la plus jeune, la plus grande et la plus impressionnante de
la Terre.

L’Antarctique et 1’Australie se sont peut-étre séparées seulement il y a
quarante millions d’années, la premiére partant vers le sud, et le destin
glacial qu'elle devait y connaitre, la seconde vers le nord — voyage qu'elle
poursuit encore aujourdhui.

LA VIE DANS LES PROFONDEURS

Aprés la Seconde Guerre mondiale, l'exploration des profondeurs
océaniques a continué. Depuis peu on a mis au point un « micro »
sous-marin, 1'kydrophone, qui révéle les bruits émis par les créatures
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marines, cliquetis, grognements, claquements, gémissements, qui font dans
les profondeurs un tapage aussi infernal que celui que nous connaissons
sur la terre ferme.

Un nouveau Challenger a exploré en 1951 la fosse des Mariannes, dans
I'ouest du Pacifique, et constaté que c’était elle, et non pas la fosse des
Philippines, qui détenait le record de profondeur dans la crofite terrestre.
La partie la plus profonde, baptisée gouffre du Challenger, a plus de onze
kilomeétres de profondeur. L'Everest pourrait y tenir 4 l'aise, en laissant
deux kilometres d’eau au-dessus de son sommet. Or, du fond de cet abime,
le Challenger a rapporté des bactéries qui ressemblaient beaucoup a celles
de la surface — mais elles ont besoin pour vivre d'une pression au moins
égale a mille atmosphéres !

En effet, les habitants de ces fosses sont tellement adaptés aux pressions
énormes qui y regnent qu’ils sont incapables d’en sortir : ils sont
« prisonniers sur une ile ». C’est le résultat d'une évolution séparée.
Pourtant, sous bien des aspects, ils sont si proches d’autres étres vivants
que leur adaptation a l'abime ne doit pas étre trés ancienne. On peut se
représenter des groupes d’animaux marins poussés a des profondeurs
croissantes par la compétition avec d’autres, exactement comme d’autres
groupes ont été poussés de plus en plus haut le lorig des contreforts
océaniques, jusqu'a devoir se hisser sur la terre ferme. Les premiers ont
dt s’adapter a des pressions plus fortes, les seconds a I'absence d’eau : ceci
était sans doute plus difficile que cela, et nous ne devrions pas étre étonnés
de trouver de la vie dans les abysses.

Evidemment, la vie n’est pas aussi riche dans les profondeurs que plus
prés de la surface. La masse de mati¢ére vivante a 7 000 meétres de
profondeur est seulement le dixiéme de ce qu’elle est & 3 000 métres. De
plus, aux grandes profondeurs, il y a peu de carnivores, car ils n’auraient
pas assez de proies a leur disposition. On y trouve des charognards, qui
mangent tous les débris organiques existants. Cette colonisation des
profondeurs est trés récente : aucune des espéces n'a plus de 200 millions
d’années, et la plupart datent de moins de 50 millions d’années. C’est
seulement au début du régne des dinosaures qu'a commencé le peuplement
des profondeurs, jusque-la désertes.

Néanmoins, cette émigration vers le fond a permis a certaines espéces

.de survivre tandis que leurs « parents » des zones superficielles
s'éteignaient, comme on a pu le constater de facon spectaculaire a la fin
des années trente. Le 25 décembre 1938, au large de I'Afrique du Sud,
un chalutier a ramené un poisson bizarre, long environ de 1,50 métre.
Sa principale bizarrerie résidait dans ses nageoires, qui n’étaient pas fixées
directement sur son corps, mais sur des « membres » distincts. Par chance,
un zoologiste sud-africain, J.L.B. Smith, 1'a examiné : ce fut pour lui le
plus beau des cadeaux de Noél. 1l s’agissait en effet d'un spécimen vivant
dun animal que l'on croyait disparu depuis 70 millions d’années, un
calacanthe, poisson primitif éteint — en principe — avant méme l'apogée
des dinosaures.

La Seconde Guerre mondiale retarda la chasse au ccelacanthe, mais en
1952 on en a péché un autre, d’'espece différente, prés de Madagascar.
Depuis, on en a trouvé un certain nombre. Adapté a des profondeurs
importantes, le ccelacanthe meurt trés vite si on le remonte a la surface.

Pour les évolutionnistes, I'étude du ccelacanthe est fascinante : c’est a
partir de lui que se sont développés les amphibiens. En d’autres termes,
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les ccelacanthes actuels descendent directement de nos ancétres des
bas-fonds...

A la fin des années soixante-dix, on a fait une découverte encore plus
étonnante. Il y a dans 1'Océan des points chauds ou le magma briilant du
manteau se rapproche d'une facon inhabituelle de la limite supérieure
de la crofite, et chauffe I'eau qui la surmonte.

L'exploration détaillée de ces points chauds a commencé en 1977, avec
des sous-marins capables de descendre a de grandes profondeurs. On a
étudié ainsi des points chauds prés des Galapagos et a l'entrée du golfe
de Californie. L3, on a trouvé des cheminées crachant des bouffées chaudes
de boues fumantes, qui enrichissent en minéraux l'eau avoisinante.

Ces minéraux sont riches en soufre, et autour de ces points chauds on
rencontre diverses espéces de bactéries, qui tirent leur énergie de réactions
chimiques utilisant du soufre et de la chaleur, au lieu de la tirer du
rayonnement solaire. De petits animaux mangent ces bactéries, et des
animaux plus gros mangent les petits.

Voila donc une chaine d'étres vivants tout entiére, absolument
indépendante de la vie végétale qui se développe dans les couches
supérieures de la mer. Méme s’il n’existait pas de rayonnement solaire,
cette chaine pourrait subsister, & condition que chaleur et éléments
minéraux continuent a sortir des profondeurs terrestres, c’est-a-dire au
voisinage des points chauds.

On a pu recueillir dans ces régions des coquillages, des crabes et diverses
sortes de vers, dont certains de belle taille. Tous ces animaux vivent
gaillardement dans une eau qui empoisonnerait n‘importe quelle espéce
qui ne serait pas spécialement adaptée aux particularités chimiques locales.

LA PLONGEE PROFONDE

Ce dernier exemple montre l'intérét d’envoyer des équipes humaines
observer sur place les profondeurs marines. Bien sir, c’est un milieu qui
ne nous convient pas beaucoup. Dés l'Antiquité, les plongeurs sont
parvenus, avec de I'entrainement, a descendre a une vingtaine de metres
et a rester sous l'eau jusqu'a deux minutes. Sans appareils, on ne peut
guére améliorer ces performances.

Dans les années trente, les lunettes de plongée, les palmes et les schnorkels
(tuyaux courts dont une extrémité est dans la bouche et 'autre dépasse
3 la surface de I'eau) augmentent l'efficacité des plongeurs, et le temps
qu’ils peuvent passer sous l'eau.

En 1943, un officier de marine francais, Jacques-Yves Cousteau, a mis
au point des appareils comportant des bouteilles d'air comprimé, que les
plongeurs portent sur le dos. Ils exhalent l'air dans des récipients contenant
des produits chimiques capables d’absorber le gaz carbonique produit
par la respiration. Ces appareils ont donné un nouveau départ au
sport de la plongée dés la fin de la guerre. Dans les pays de langue
anglaise, on les désigne sous le nom de scuba (self-contained underwater
breathing apparatus), ce qui traduit bien leur nom francais de scaphandres
autonomes.

Grice A cet équipement, un plongeur entrainé peut descendre jusqu’a
soixante métres, ce qui est encore trés peu par rapport a la profondeur
totale de 1'Océan.
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Avec un scaphandre étanche (le premier a été mis au point en 1830
par Augustus Siebe) de type moderne, on peut descendre & une centaine
de metres. Pour descendre plus bas, il faut un scaphandre rigide qui entoure
complétement le corps, et qui puisse se déplacer, autrement dit un
Sous-marin.

Le premier sous-marin effectivement capable de rester un temps
appréciable sous I'eau sans noyer son équipage date de 1620 : c’était celui
de l'inventeur hollandais Cornelis Drebbel. Toutefois, aucun sous-marin
ne pouvait devenir réellement utilisable tant qu'on ne disposerait, pour
le propulser, que d’'une hélice tournée a la main. Or, on ne pouvait pas
employer la vapeur, faute de pouvoir briiler du carburant dans
I'atmosphere limitée d'un sous-marin fermé. Il fallait donc un moteur
électrique, alimenté par une batterie d’accumulateurs.

Le premier sous-marin électrique de ce type est apparu en 1886. Bien
str, il fallait recharger périodiquement la batterie, mais entre deux
recharges I'appareil pouvait parcourir en plongée plus de 120 kilométres.
Au moment ou a commencé la Premiére Guerre mondiale, les principales
puissances européennes disposaient toutes de sous-marins équipés a des
fins militaires. Mais ces premiers sous-marins étaient fragiles, et ne
pouvaient pas plonger trés profondément.

En 1934, Charles William Beebe est parvenu a plonger a prés de mille
metres dans sa bathysphére, petite cabine aux murs épais, équipée d’oxygéne
et d’absorbeurs de gaz carbonique.

Mais la bathysphére était un objet inerte, suspendu par un cible & un
vaisseau de surface (cable dont la rupture pouvait étre fatale). Ce qu'il fallait
était un engin indépendant, que l'on puisse manceuvrer a grande
profondeur. Le premier fut le bathyscaphe, inventé en 1947 par le physicien
suisse Auguste Piccard. Sa cabine était construite pour résister 4 des
pressions énormes, et munie dun lest important de grenaille de fer
(automatiquement reldché en cas d'urgence). Cette cabine était soutenue
par un « ballon » contenant de l'essence — plus légére que l'eau. Lors de
son premier test au large de Dakar, en 1948, le bathyscaphe est descendu
sans équipage a 1 500 métres de profondeur. La méme année, le collégue
de Beebe, Otis Barton, est descendu a la méme profondeur, avec une
version améliorée de la bathysphére, appelée benthoscope.

Puis, Piccard et son fils Jacques ont construit une version plus
perfectionnée du bathyscaphe, qu’ils ont baptisée Trieste parce que la ville
de Trieste participa au financement. En 1953, Piccard plongea & 3 150
metres dans la Méditerranée, battant provisoirement le record établi
quelques semaines plus t6t par un bathyscaphe de la Marine francaise
piloté par Houot et Willm.

Les Etats-Unis ont acheté le Trieste, et le 14 janvier 1960 Jacques Piccard
et Don Walsh (de la Marine américaine) l'ont fait descendre au fond de
la fosse des Mariannes, a 11 000 metres de profondeur, au point le plus
bas des fosses abyssales. La, sous une pression de 1 100 atmospheéres, ils
ont trouvé des courants et des étres vivants. Le premier qu’ils ont apercu
était méme un vertébré, un poisson voisin du turbot, qui posséde des yeux.

En 1964, le bathyscaphe francais Archiméde a plongé dix fois dans la
fosse de Porto Rico, la plus profonde de I’Atlantique (8 500 métres). La
aussi, chaque meétre carré du fond a des habitants. Chose curieuse, les bords
de la fosse ne plongent pas progressivement, mais semblent descendre en
terrasses, comme les marches d'un gigantesque escalier.
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Les calottes glaciaires

Les « bouts du monde » ont toujours fasciné les hommes, et I'un des
chapitres les plus aventureux de l'histoire des sciences est celui de
'exploration des régions polaires. Ces régions sont romantiques, specta-
culaires, et lourdes d’'importance pour le destin de 'humanité, avec leurs
étranges aurores boréales, leur froid extréme, et surtout les immenses
calottes glaciaires qui jouent un role décisif dans nos climats et notre mode
de vie.

LE POLE NORD

La conquéte des poles est assez tardive dans I'histoire de I'humanité.
Elle a commencé au temps des Grandes Découvertes, a I'époque de
Christophe Colomb. Les premiers explorateurs de 1'Arctique cherchaient
surtout le passage du Nord-Ouest, qui permettrait aux navires de
contourner ’Amérique. A la poursuite de ce mirage, le navigateur anglais
Henry Hudson (au service de la Hollande) explora la baie qui porte son
nom et y trouva la mort en 1610. Six ans plus tard, un autre navigateur
anglais, William Baffin, donna lui aussi son nom a un bras de mer (voir
figure 4.6) qui lui permit de s'approcher a 1300 kilomeétres du pdle.
Finalement, entre 1846 et 1848, I'explorateur anglais John Franklin réussit,
au prix de sa vie,  contourner le continent : mais le passage du Nord-Ouest
enfin découvert n’était guére praticable.

Le demi-siécle suivant allait connaitre une série de tentatives pour
s'approcher du pole, par goit de l'aventure et désir de l'atteindre le
premier. En 1873, les explorateurs autrichiens Julius Payer et Carl
Weyprecht s'en approchérent a 1 000 kilomeétres, découvrant au passage
un archipel qu’il nommeérent terre de Frangois-Joseph, en hommage a
I'empereur d’Autriche. En 1896, l'explorateur norvégien Fridtjof Nansen
sapprocha a moins de 500 kilométres dans son bateau, qui dériva avec
les glaces de la banquise, et il parvint ensuite a parcourir encore cent
kilométres a pied vers le nord avant de devoir faire demi-tour. Enfin, le
6 avril 1909, I'explorateur américain Robert Edwin Peary arriva au pole.

De nos jours, le pole a perdu beaucoup de son mystére. On l'a exploré
sur la glace, par la voie des airs (premier survol par Richard Evelyn Byrd
et Floyd Bennett en 1926) et sous l'eau (plusieurs sous-marins sont passés
sous la banquise).

Entre-temps, la grande calotte glaciaire du Groenland a attiré de
nombreuses expéditions scientifiques. Wegener est mort au cours de l'une
d’elles en novembre 1930. Finalement, on a constaté que la calotte glaciaire
avait une surface de un million de kilomeétres carrés (plus des trois quarts
de la surface totale du Groenland) et que son épaisseur dépassait par
endroits 1 500 metres.

A mesure qu’elle s'accumule, la glace descend vers la mer, ou elle donne
naissance aux icebergs. Des quelque 16 000 icebergs qui apparaissent
chaque année dans ’Arctique, 90 % se sont détachés des bords de la calotte
glaciaire du Groenland. Ils dérivent lentement vers le sud, surtout le long
de la cote ouest de I'Atlantique. Environ 400 d’entre eux chaque année
descendent plus bas que Terre-Neuve et menacent les lignes maritimes.
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Figure 4.6. Carte des régions polaires arctiques.

Entre 1870 et 1890, des collisions avec des icebergs ont coulé quatorze
navires et en ont endommagé quarante autres.

La collision la plus tragique s’est produite plus tard en 1912, lors du
voyage inaugural du grand paquebot Titanic : heurtant un iceberg, le navire
a sombré en entrainant un grand nombre de passagers. Depuis lors, une
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coopération internationale s’est mise en place pour surveiller ces monstres
inertes. Depuis que fonctionne cette « patrouille des glaces », aucun navire
n’a été coulé par un iceberg.

LE POLE SUD ET L'ANTARCTIQUE

La calotte glaciaire du pdle Sud est considérablement plus importante
que celle du pole Nord. Elle a une surface sept fois plus grande, et son
épaisseur moyenne est de 2400 métres, avec des maxima de l'ordre de
5000 métres par endroits. Ceci est dit a la grande taille du continent
antarctique, environ 13 millions de kilomeétres carrés, bien qu’on ne sache
pas au juste ou s'arréte la terre et ol commence la banquise (figure 4.7).
Quelques explorateurs soutiennent que la partie occidentale de I’Antarcti-
que, au moins, est un archipel cimenté par la glace, mais pour I'instant,
la plupart des spécialistes pensent qu’il s'agit bien d'un continent.

Le célebre explorateur anglais James Cook fut le premier Européen a
traverser le cercle polaire antarctique. En 1773, il fit le tour du continent
(Cest peut-étre ce voyage qui a inspiré le poéme de Samuel Taylor
Coleridge, le Vieux Marin, publié en 1798, qui décrit un voyage de
I'Atlantique au Pacifique en passant par les régions glacées de
I’Antarctique).

En 1819, l'explorateur anglais Williams Smith découvrit les Shetland
du Sud, a 80 kilométres de la cote de I’Antarctique. En 1821 une expédition
russe, dirigée par Fabian Gottlieb Bellingshausen, découvrit une petite ile
(ile de Pierre I*") a lintérieur du cercle antarctique. La méme année,
I'Anglais George Powell et ’Américain Nathaniel B. Palmer apercurent
pour la premiére fois une péninsule du continent antarctique proprement
dit, qui sappelle maintenant péninsule de Palmer ou péninsule
Antarctique.

Dans les années qui suivirent, les explorateurs se rapprochérent
lentement du pole. En 1840, I'officier de marine américain Charles Wilkes
annonca que tous les points repérés jusque-la devaient faire partie d'une
seule masse continentale, et l'avenir montra qu’il avait deviné juste.
L'Anglais James Weddell pénétra dans une baie profonde a I'est de la
péninsule de Palmer. Cette baie (appelée mer de Weddell) lui permit de
descendre jusqu'a 1 500 kilométres du pdle. Un autre explorateur anglais,
James Clark Ross, découvrit I'autre baie profonde de 1’Antarctique (la mer
de Ross) et parvint ainsi a 1000 kilometres du pole.

De 1902 a 1904, un autre Anglais, Robert Falcon Scott, explora la
plate-forme de Ross, région de banquise plus vaste que le Texas, et parvint
a 800 kilomeétres du pdle. Et en 1909, un autre Anglais encore, Ernest
Shackleton, avanca sur la glace & 150 kilometres du but.

Celui-ci allait étre finalement atteint le 16 décembre 1911 par
l'explorateur norvégien Roald Amundsen. En méme temps, Scott fit une
nouvelle tentative, désastreuse : il parvint bien au pdle — pour y trouver
le drapeau planté trois semaines plus t6t par Amundsen — et mourut de
faim et d’épuisement avec ses compagnons sur le chemin du retour.

Vers la fin des années vingt, I’avion rendit possibles des explorations
plus systématiques. L'explorateur australien George Hubert wilkins survola
la cote sur 2 000 kilomeétres, et en 1929 Richard Evelyn Byrd survola le
pole Sud. A ce moment-13, la premiére base américaine, Little America
I, était déja installée sur le continent.



194 LES SCIENCES PHYSIQUES

N el
N ,,v"' ‘,-”rrrr
Nr_,—‘ Mret(]
’f
/‘/ N 1 NN
,/ | L1 M Y ) N
M LT It G h
b N L ATH 2 ™
,’ LT M \\
’/ /"“ N \\
) // \\ “Y(/ \\
1 f\oy'z T ™ ?‘}4' )
U |
‘ {4 ann N
/f/ pac T T N o
b LT Péninsule N N
) LAY DAl N s \
) & % de Palme L Iles Shetland
b 'Q,Q' ’e 1LL 4
W ¢ 1 M
\~~ 0 ’/
~<N /
/ nat U
NN
~7<~~ //
\,‘\. A
‘\~~~ //
7‘\.\
N
{\ ’ {

ittle Americas¥
LU g

T
Melr de Ros.

Figure 4.7. Carte des régions polaires antarctiques. L'Antarctique et le
Groenland portent ['essentiel des glaciers continentaux actuels. Au plus
fort de la derniére glaciation, la glace recouvrait la plus grande partie
de I'BEurope du Nord et '’Amérique du Nord jusqu'au sud des Grands Lacs.
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L'ANNEE GEOPHYSIQUE INTERNATIONALE

Les régions polaires nord et sud allaient faire 1'objet du programme
scientifique international le plus ambitieux des temps modernes. En
1882-83 déja, plusieurs pays avaient participé a '’Année polaire inter-
nationale d’exploration et de recherche scientifique sur des phénomeénes
comme les aurores boréales et le magnétisme terrestre. Le succés fut
tel qu’en 1932-33, l'expérience fut renouvelée avec une seconde Année
polaire internationale. En 1950, le géophysicien américain Lloyd Berkner
(qui avait fait partie de la premiére expédition antarctique de Byrd)
lanca l'idée d’une troisiéme année polaire. La proposition fut soutenue
avec enthousiasme par le Conseil scientifique international. Cette fois,
les scientifiques disposaient d'instruments puissants et se posaient une
foule de questions nouvelles — sur les rayons cosmiques , la haute
atmospheére, les profondeurs océaniques, et méme I'éventualité de voyages
dans l'espace. On décida donc d'organiser une Année géophysique
internationale, du 1% juillet 1957 au 31 décembre 1958 (une période
d’activité maximale pour les taches solaires). Cette entreprise rencontra
partout un accueil chaleureux : méme les Etats-Unis et I'Union Soviétique,
en pleine guerre froide, parvinrent, au nom de la science, a enterrer la
hache de guerre.

Si la réalisation la plus spectaculaire, pour le public, de I’Année
géophysique internationale a été a coup sir le lancement de satellites
artificiels par 1'Union Soviétique, puis par les Etats-Unis, la récolte de
résultats scientifiques ne s’est pas limitée la. En particulier, des équipes
du monde entier ont exploré I'Antarctique (a eux seuls, les Etats-Unis
ont établi sept bases sur le continent), sondant les profondeurs de la
glace, et en rapportant des échantillons de l'air piégé a des kilomeétres
de la surface depuis des millions d’années, ainsi que des traces de
bactéries. Certaines bactéries, trouvées a trente métres de profondeur
dans la glace, et gelées depuis cent ans, se sont remises a vivre et a
se développer normalement. En janvier 1958, l'équipe soviétique a
établi une base au podle d’inaccessibilité (le point situé le plus loin des
cotes), a 900 kilometres du pole Sud. On y a enregistré des tempé-
ratures records : en aofit 1960 (au plus fort de l'hiver antarctique), la
température est descendue jusqu'a —88 °C, bien au-dessous du point de
solidification du gaz carbonique. Pendant les années qui ont suivi, des
dizaines de stations permanentes ont continué a travailler dans
I’Antarctique.

Parmi toutes les réalisations, la plus spectaculaire a été celle de I'équipe
britannique d’exploration dirigée par Vivian Ernest Fuchs et Edmund
Percival Hillary, qui a traversé le continent pour la premiére fois (en
disposant, il est vrai, des ressources de la science et de la technique
modernes). (Hillary avait été aussi le premier, en 1953, a atteindre, avec
le sherpa Tensing, le sommet de I'Everest, le point le plus haut de
la Terre.)

Le succés de l'Année géophysique internationale et les sentiments
chaleureux entretenus par cette coopération au milieu de la guerre froide
débouchérent en 1959 sur un accord entre douze pays, excluant de
I'Antarctique toute activité militaire (y compris les essais de bombes
atomiques et le dépdt de déchets radioactifs). Ainsi, I’Antarctique est
réservée aux activités scientifiques.
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LES GLACIERS

La glace présente sur notre globe, environ 36 millions de kilometres
cubes, couvre 10 % de la surface des terres. De cette glace, 86 % sont entassés
dans la calotte antarctique, et 10 % dans celle du Groenland. Les 4 % qui
restent forment les glaciers d'Islande, d’Alaska, d’'Himalaya, des Alpes, et
de quelques autres endroits.

Il y a longtemps que l'on étudie les glaciers alpins. Dés 1820, deux
géologues suisses, Ignatz Venetz et Johann von Charpentier, ont remarqué
qu'on trouvait des rochers caractéristiques des Alpes centrales éparpillés
sur les plaines qui s'étendent au nord. Comment y étaient-ils venus ? Les
deux géologues émirent 'hypothése que les glaciers avaient pu occuper
autrefois une surface beaucoup plus considérable, laissant dans leur retraite
des rochers et des entassements de débris.

Un zoologiste suisse, Jean Louis Rodolphe Agassiz, se pencha sur la
question. Il planta des alignements de piquets dans les glaciers, pour voir
s'ils bougaient. En 1840, il put affirmer sans hésitation qu’ils « coulaient »
comme des riviéres extrémement lentes, a raison de quelques dizaines de
metres par an. Entre-temps, ses voyages en Europe lui permirent de trouver
des traces de glaciers en France et en Angleterre. Il y rencontra des rochers
étrangers a la région ou ils se trouvaient, et des rayures sur la pierre qui
n’'avaient pu étre faites que par le frottement des glaciers entrainant des
pierres incrustées dans leur surface inférieure.

Agassiz partit pour les Etats-Unis en 1846 et devint professeur a Harvard.
Il découvrit des traces de glaciation en Nouvelle-Angleterre et dans le
Middle-West. Dés 1850, il était évident quune grande partie de
I’hémisphere nord avait été autrefois recouverte par un immense glacier
continental. Depuis 1'époque d'Agassiz, on a étudié avec soin les dépots
laissés par ce glacier, et on a constaté qu’il avait dii avancer et reculer
plusieurs fois durant le dernier million d’années (période que I'on appelle
Pleistocéne).

Les géologues appellent glaciations pleistocénes ce que le public connait
sous le nom de « périodes glaciaires ». Des périodes glaciaires, il y en a
eu bien avant le Pleistocéne, une il y a environ 250 millions d’années,
une autre il y a 600 millions d’années, et peut-étre une entre les deux,
il v a 400 millions d’années. On ne sait pas grand-chose de ces périodes
glaciaires anciennes, car leurs traces se sont presque effacées au fil des
millions d’années. En tout cas, les périodes glaciaires sont assez rares :
moins de 1 % de 'histoire de la Terre.

En ce qui concerne les glaciations du Pléistocéne, elles ne semblent pas
avoir affecté sensiblement la calotte glaciaire antarctique, qui est pourtant
la plus importante de notre temps. C’est qu’elle ne peut s’agrandir que
sur la mer, ou elle se brise en icebergs. Ceux-ci peuvent devenir plus
nombreux et abaisser la température générale des océans. Mais les terres
émergées de I'hémisphére sud sont trop loin de 1’Antarctique pour que
s’y développent des calottes glaciaires (sauf peut-étre dans 'extréme-Sud
des Andes).

Il en va tout autrement de I’hémisphére nord. La, des continents se
resserrent autour du péle. C’est donc la que l'extension des glaciers est
la plus spectaculaire. Aussi, on ne parle des glaciations pléistocénes qu’en
ce qui concerne I'hémisphére nord. A cette époque-la, en plus de la calotte
glaciaire du Groenland, qui existe toujours, il y en avait trois autres,
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chacune couvrant prés de trois millions de kilomeétres carrés, respective-
ment au Canada, en Scandinavie et en Sibérie.

Peut-étre A cause de sa proximité du Groenland (germe des glaciations
nordiques) le Canada est-il plus affecté que la Scandinavie et surtout que
la Sibérie. Croissant a partir du nord-est, la calotte glaciaire du Canada
laisse & découvert 1'Alaska et la codte pacifique de I’Amérique du Nord,
mais couvre la plus grande partie du Nord des Etats-Unis. A son extension
maximale, la limite des glaces va de Seattle (Etat de Washington) jusqu’a
Iile de Long Island (en face de New York). Rappelons que New York est
a la latitude de Naples, et que les glaciations européennes ne sont jamais
allées jusque-la.

L'un dans l'autre, a leur plus grande extension, les glaciers couvrent
a peu prés 30 % des terres émergées, soit trois fois leur surface actuelle.

En examinant soigneusement les sédiments déposés par les glaciers, on
constate qu’ils ont avancé et reculé quatre fois. Chacune des quatre périodes
a duré de 50 000 a 100 000 ans, les périodes chaudes interglaciaires étant
nettement plus longues.

La quatriéme et derniére des glaciations a atteint son maximum il y
a environ 18000 ans. Puis, un lent repli s'ést amorcé. « Lent » en
I'occurence, veut dire que la glace, aux endroits les plus favorisés, reculait
a peu prés de 80 métres par an — mais il lui arrivait encore d'avancer
de temps en temps.

I y a une dizaine de milliers d’années, a I'époque ou la civilisation
commencait a s’esquisser au Proche-Orient, les glaciers nordiques ont
commencé leur retraite finale. Deux mille ans plus tard les Grands Lacs
étaient a découvert, et finalement, il y a environ cinq mille ans (au moment
ol1 apparaissait I'écriture), la frontiére des glaces avait pratiquement atteint
sa position actuelle.

Les allées et venues des glaciers coincident bien siir avec des variations
climatiques a l'échelle de la planéte, qui laissent des traces perceptibles,
mais de plus, ces allées et venues se traduisent par des changements de
forme des continents. Par exemple, si les calottes glaciaires actuelles du
Groenland et de I’Antarctique fondaient, le niveau des océans s'éléverait
de 70 meétres. Ceci inonderait la plupart des grandes villes de tous les
continents : 'eau monterait jusqu'au vingtiéme étage des gratte-ciel de
Manhattan. En revanche, 1'Alaska, le Canada, la Sibérie, le Groenland et
méme l’Antarctique deviendraient plus habitables.

Au plus fort d'une glaciation, c’est l'inverse qui se produit. Il y a
tellement d'eau piégée dans les calottes glaciaires continentales (trois ou
quatre fois plus qu’il y en a actuellement) que le niveau de la mer est
au moins & 140 métres en dessous de ce qu’il est de nos jours. Aussi les
plateaux continentaux sont-ils découverts.

Les plateaux continentaux sont des portions peu profondes des océans,
au voisinage des continents. En effet, le fond de la mer descend doucement
jusqu’a une profondeur de l'ordre de 130 métres. Ensuite, la pente devient
beaucoup plus abrupte, et on atteint trés vite des profondeurs importantes.
Du point de vue de la structure, les plateaux continentaux font partie des
continents : la vraie limite de ceux-ci est le bord du plateau continental.
Actuellement, il y a assez d’eau dans les océans pour recouvrir ces limites.

Et la surface en question est loin d’étre négligeable. La largeur du plateau
continental est trés variable : elle est beaucoup plus grande sur la cote
est des Etats-Unis que sur la cOte ouest, qui est & la limite d'une plaque
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tectonique. En moyenne, le plateau continental a une largeur de l'ordre
de 80 kilométres, ce qui lui donne une surface totale de 25 millions de
kilomeétres carrés. Autrement dit, une surface continentale équivalente a
celle de I'Union Soviétique est actuellement en dessous du niveau de la
mer.

C’est cette surface qui est & découvert au maximum des périodes de
glaciation, par exemple au maximum des derniéres glaciations. On a tiré
du plateau continental, a des kilometres du rivage et a des metres de
profondeur, des fossiles d’animaux terrestres, comme des dents d’éléphant.

D’autre part, si le Nord des continents est couvert de glace, il pleut
davantage dans le Sud : lors de la derniére glaciation, le Sahara était une
savane couverte d’herbe. Son asséchement, consécutif au retrait des calottes
glaciaires, n'est pas bien antérieur au début des temps historiques.

Ainsi, en matiére d’habitabilité, il y a une sorte de compensation. Quand
le niveau de la mer baisse, des régions continentales importantes
deviennent des déserts de glace, mais les plateaux continentaux devien-
nent habitables, ainsi que les déserts actuels. Quand le niveau de la mer
s'éléeve, les terres basses sont inondées, mais les régions nordiques
deviennent habitables : c’est maintenant la que le désert recule.

C’est pourquoi les glaciations n’étaient pas forcément des périodes de
désolation et de catastrophes. Toute la glace de toutes les calottes au
maximum de la glaciation représente seulement 0,35 % de 1'eau présente
dans les océans. Aussi les glaciations ont-elles peu d’effet sur 1'Océan. Bien
str, les régions peu profondes sont trés réduites, et ce sont des régions
trés peuplées. Mais par ailleurs, les eaux tropicales sont plus fraiches (de
2 a 5 degrés) qu'elles le sont actuellement, c’est-a-dire qu’elles dissolvent
davantage d’'oxygéne, et permettent une vie plus riche.

D’autre part les allées et venues de la glace sont trés lentes, et cette
lenteur donne le temps aux espeéces animales d’émigrer peu a peu vers
le sud ou vers le nord, ou méme de s’adapter aux changements de climat :
les glaciations étaient les périodes florissantes du mammouth laineux...

Enfin, les variations ne sont pas aussi démesurées qu’'on pourrait le
penser, parce que la glace ne fond jamais complétement. La calotte
antarctique existe, sans changement important, depuis une vingtaine de
millions d’années, et contribue a limiter les fluctuations du niveau de la
mer et de la température.

Cela ne veut pas dire que l'avenir ne nous donne aucune inquiétude.
Il n'y a aucune raison d’exclure I'éventualité d'une cinquiéme glaciation,
avec les problémes qu’elle poserait. Lors de la derniére, les hommes étaient
peu nombreux. C'étaient des chasseurs, qui pouvaient facilement se
déplacer vers le nord ou vers le sud, en suivant leur gibier. Lors de la
prochaine, les hommes seraient a coup siir (ils le sont déja) plus nombreux,
et relativement sédentarisés par leurs villes et autres constructions. De plus,
il est possible que certaines manifestations du progres technologique
influent sur l'avance ou le recul des glaciers.

LES CAUSES DES GLACIATIONS

C’est la question la plus importante que pose le phénomeéne. Qu'est-ce
qui fait avancer et reculer la glace, et pourquoi les périodes glaciaires
sont-elles relativement bréves (la derniére occupant seulement I'un des
cent derniers millions d’années) ?
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Il1 suffit d'un petit changement de température pour provoquer ou
terminer une glaciation — juste ce qu'il faut pour qu’il tombe un peu plus
de neige en hiver qu’il n'en fond en été, ou l'inverse. On estime qu'une
baisse de température moyenne annuelle de 3,5 °C suffirait & mettre les
glaciers en marche, tandis qu'une augmentation équivalente découvrirait
en quelques siécles les rochers du Groenland et de I’Antarctique.

En effet, il se produit — si I'on ose dire — un phénoméne de boule de neige.
Une chute de température suffisante pour augmenter en quelques années la
surface des glaces entraine une chute de température plus rapide. En effet,
la glace refléte la lumiére du Soleil beaucoup mieux que le rocher ou le sol
nu : 90 %, alors que le sol nu en renvoie moins de 10 %. Si la surface de glace
augmente légérement, la réflexion des rayons solaires augmente, leur
absorption diminue, donc la température baisse, et la glace s’étend plus vite.

Inversement, si la température augmente légérement — assez pour faire
reculer un peu la glace — la lumiére du Soleil est moins réfléchie, donc
plus absorbée, augmentant la température et la vitesse du repli des glaces.

Mais, dans les deux cas, qu'est-ce qui déclenche le processus ?

L'une des réponses possibles est fondée sur le fait que l'orbite terrestre
n’est pas tout A fait stable, et ne se reproduit pas d'une fagon immuable
au fil des années. Par exemple, I'époque du périhélie change. En ce
moment, le périhélie (moment o1 la Terre est la plus proche du Soleil)
se place peu aprés le solstice d’hiver. Mais le périhélie se décale chaque
année, et fait le tour de l'orbite en 21 310 ans. D’autre part, la direction
de l'axe des poles change, et décrit un céne dans le ciel (c’est la précession
des équinoxes) en 25 780 ans. Enfin, I'inclinaison de I'axe varie aussi un
peu, oscillant légérement autour de sa valeur moyenne.

Tous ces changements influent un peu sur la température de la Terre
— trés peu, mais peut-étre assez pour déclencher de temps en temps I'avance
des glaciers ou leur retrait.

En 1920, un physicien yougoslave, Milutin Milankovich, a avancé I'idée
d’'un cycle de ce type, durant 40 000 ans, avec un « Grand Printemps »,
un « Grand été » un « Grand Automne » et un « Grand Hiver » durant
chacun 10 000 ans. Selon cette théorie, la Terre serait particulierement
susceptible d’entrer en glaciation pendant le « Grand Hiver », et le processus
se déclencherait & ce moment, pour peu que d’autres facteurs y soient aussi
favorables. Une fois glacée, la Terre se « dégelerait » le plus facilement
lors du « Grand été », a condition que d’autres facteurs s’y prétent.

La proposition de Milankovich n’a pas soulevé l'enthousiasme au
moment de son apparition. Mais en 1976, le probléme a attiré l'attention
de J.D. Hays et John Imbrie (Etats-Unis) et N.J. Shackleton (Grande-
Bretagne). Ils disposaient de longues « carottes » sédimentaires rapportées
de deux endroits différents de I'océan Indien - des bas-fonds éloignés de
la cote, qui ont peu de chances d’avoir été contaminés par des matériaux
descendus des zones cotiéres, ou méme de zones voisines plus hautes.

Ces carottes étaient constituées par des matériaux déposés réguliérement
pendant 450 000 ans. Bien str, en bas de la carotte on a trouvé les
sédiments les plus anciens. On a pu y étudier les squelettes de petits
animaux unicellulaires, dont les différentes espéces proliférent a différentes
températures : a partir de la nature des squelettes observés a différents
niveaux, on a pu estimer la température aux époques correspondantes.

D’autre part, les atomes d’'oxygéne se présentent sous deux variétés
principales, dont les proportions dépendent de la température. En
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mesurant ces proportions a différents niveaux de la carotte, on a pu estimer
la température aux époques correspondantes.

Or, les deux estimations étaient en parfait accord, et semblaient indiquer
quelque chose qui ressemblait beaucoup au cycle de Milankovich. Il est
donc possible que la Terre connaisse de temps en temps un « Grand Hiver »
glacé, de méme qu'elle a chaque année un hiver neigeux.

Seulement, pourquoi le cycle de Milankovich aurait-il fonctionné
pendant le Pléistocéne, et pas pendant les deux cents millions d’années
antérieurs, au cours desquels on n'a décelé aucune glaciation ?

En 1953, Maurice Ewing et William L. Donn ont suggéré que cela
pourrait étre dit a la géographie de I'hémisphére nord. La région arctique
est un océan enserré de toutes parts par des masses continentales.

Supposons cet océan un peu moins froid qu'aujourd’hui, et offrant une
étendue liquide au lieu de la banquise. Il formerait alors une source de
vapeur d’eau, qui, une fois refroidie dans la haute atmosphére, retomberait
sous forme de neige. La neige qui tomberait dans 'océan y fondrait, mais
celle qui tomberait sur les continents voisins s'accumulerait, déclenchant
la glaciation. L'océan Arctique gelerait.

La glace ne libére pas autant de vapeur que l'eau liquide & la méme
température (nous citons toujours la théorie de Maurice Ewing et William
L. Donn). Une fois I'océan gelé, il y a moins de vapeur dans I'air, et moins
de chutes de neige. Les glaciers commencent leur retraite, et si cela
déclenche la déglaciation, alors ce retrait s'accélére.

Ainsi, on peut imaginer que le cycle de Milankovich ne déclenche des
périodes de glaciation que lorsqu’il y a un océan enserré dans les terres
a l'un ou a l'autre pdle (ou aux deux).

11 pourrait ainsi s’écouler des centaines de millions d’années sans
qu’existe un tel océan « fermé », puis le mouvement des plaques tec-
toniques (quelques dizaines de kilomeétres par million d’années) créerait
brusquement une situation convenable, pendant un million d’années,
période durant laquelle les glaciers avanceraient et reculeraient régu-
lierement. Cette suggestion intéressante n’est pas encore universellement
adoptée.

1l y a évidemment des changements moins réguliers dans la température
de la Terre, et des causes plus irréguliéres de réchauffement et de
refroidissement. Le chimiste américain Jacob Bigeleisen, collaborateur de
H.C. Urey, a mesuré les proportions des deux variétés d'oxygéne dans les
fossiles d’animaux marins, de maniére & mesurer la température de I'eau
dans laquelle vivaient ces animaux. Vers 1950, Urey et son équipe ont
perfectionné cette technique a un point tel qu’'en analysant les couches
de la coquille d’'un fossile de plusieurs millions d’années (une sorte de
calmar disparu depuis), ils ont pu déterminer que I'animal était né en été,
avait vécu quatre ans, et était mort au printemps.

Ce « thermomeétre » a permis d’établir qu'il y a cent millions d’années,
la température moyenne de 1'Océan était voisine de 21 °C. Dix millions
d’années plus tard, elle était descendue progressivement jusqu’a 16 ° pour
remonter & 21° pendant les dix millions d’années suivants. Depuis, cette
température baisse constamment. Quelle que soit la cause de ce
refroidissement, c’est peut-étre aussi un facteur de la disparition des
dinosaures (sans doute adaptés a des climats tempérés et peu variables),
et de l'expansion des mammiféres et des oiseaux qui, animaux a sang
chaud, peuvent maintenir constante leur température interne.
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Figure 4.8. Les températures océaniques pendant les cent derniers
millions d’années.

Cesare Emiliani, utilisant la technique d'Urey, a étudié les coquilles des
foraminiféres rapportées dans des carottes extraites du plancher océanique.
Il a trouvé que la température moyenne de I'Océan était de Yordre de
15,5°C il y a trente millions d’années, de 12°C il y a vingt millions
d’années, et de 2° actuellement (figure 4.8).

Quelle est la cause de ces lents changements de température ? Une
explication possible se fonde sur I'« effet de serre » du gaz carbonique. Celui-ci
absorbe assez fort l'infrarouge. Donc, quand il y a beaucoup de gaz
carbonique dans l'atmosphére, cela tend a empécher la chaleur accumulée
par la terre pendant la journée de s'échapper pendant la nuit. Dans ce cas,
la chaleur s’accumule. Au contraire, quand la teneur de I'atmosphére en gaz
carbonique diminue, la terre se refroidit régulierement.

Si la teneur actuelle en gaz carbonique doublait (passant de 0,03 % a
0,06 % de la masse de I'atmospheére), ce petit changement suffirait a élever
de 3° la température moyenne de la Terre, et a fondre complétement et
rapidement les calottes glaciaires continentales. Si au contraire la
concentration en gaz carbonique diminuait de moitie, la température
baisserait suffisamment pour que les glaciers arrivent a nouveau dans la
région de New York.

Les volcans libéerent dans l'atmosphére de grandes quantités de gaz
carbonique. En revanche, les roches exposées a l'air absorbent du gaz
carbonique, ce qui donne du calcaire. Voila donc, peut-étre, deux
mécanismes capables d’expliquer les changements a long terme des
climats. Une période d’activité volcanique supérieure a la moyenne
pourrait augmenter la concentration en gaz carbonique de I'atmosphére,
et déclencher un échauffement de la Terre. Au contraire, une période de
formation de montagnes exposerait de grandes surfaces de roche « neuve »
a I'atmosphére, et diminuerait la concentration du gaz carbonique. Ce
dernier processus a pu se produire a la fin du Mésozoigue (I'époque des
reptiles), il y a quelque quatre-vingts millions d’années, au moment ol
a commencé la lente diminution de la température terrestre.
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Mais quelle que soit la cause des glaciations passées, il semble bien que
les hommes puissent modifier le climat dans la période qui commence.
Le physicien américain Gilbert N. Plass pense que les glaciations sont
désormais impossibles, parce que les cheminées de notre civilisation
produisent une quantité considérable de gaz carbonique. Cent millions
de cheminées, en effet, déversent constamment du gaz carbonique dans
I'atmosphére : en tout, cela fait six milliards de tonnes par an, deux cents
fois ce que produisent les volcans. D’aprés Plass, cela a augmenté de 10 %
la quantité de gaz carbonique présente dans l'atmosphére depuis 1900,
et devrait aboutir & une augmentation équivalente d’ici a 'an 2 000. Cet
accroissement de I'« effet de serre » devrait, selon lui, élever la température
moyenne de la Terre de 1,1 % par siécle. Effectivement, c’est bien le rythme
d’augmentation de la température pendant la premiére moitié du
xx¢ siécle, selon les résultats dont nous disposons, et qui concernent surtout
I'Europe et '’Amérique du Nord. Si le réchauffement continue au méme
rythme, les glaciers continentaux pourraient bien disparaitre en un siécle
ou deux.

D’ailleurs, les recherches menées pendant ’Année géophysique interna-
tionale semblent bien indiquer que les glaciers reculent un peu partout.
En 1959, I'un des grands glaciers de I'Himalaya avait reculé de 200 métres
depuis 1935. d’autres avaient reculé de 300 ou méme 600 métres. Les
poissons adaptés aux eaux froides émigrent vers le nord, et les arbres
tropicaux avancent dans la méme direction. Le niveau de la mer s'éléve
un peu chaque année, comme on s‘attend a ce qu'il le fasse si les glaciers
fondent. Il a déja monté au point de menacer d’'inondation le métro de
New York quand une tempéte fait rage a marée haute.

Et pourtant, il semble bien que la température baisse un peu depuis
les années quarante, ayant déja compensé la moitié de I'augmentation
survenue entre 1880 et 1940. C'est peut-étre dii a la quantité croissante
de poussiéres et de « smog » présente dans l'atmosphére, qui empéchent
la lumiére du Soleil d’atteindre la Terre, et lui font, en quelque sorte, de
I'ombre. Il semblerait que deux variétés de pollution atmosphérique
humaine soient actuellement en « équilibre », au moins sous ce rapport,
et au moins momentanément.



Chapitre 5

L’atmospheére

Les couches dair

Pour Aristote, le monde était formé de quatre couches successives,
correspondant aux quatre éléments : la terre (la boule solide), 1'eau
(I'Océan), l'air ('atmosphere), et le feu (couche externe invisible, sauf de
temps en temps sous forme d'éclairs, lors des orages). Au-dela de ces
couches, le monde d’Aristote était formé d'un élément céleste et parfait,
qu'il appelait éther (en latin, on I'appelait d'un nom qui devait, au Moyen
Age, donner la « quintessence », ou cinquiéme élément).

1l n’y avait pas de place dans ce modéle pour le vide : 'eau commencait
ala fin de la terre, l'air a la limite des deux couches précédentes, le feu a la
fin de lair, et a la limite du feu I'éther commengait et s'étendait jusqu’au bout
de I'Univers. Selon les Anciens, « la nature a horreur du vide ».

MESURER L’AIR

La pompe destinée a tirer I'eau des puits, une invention trés ancienne,
semble illustrer admirablement cette horreur du vide (figure 5.1). Un piston
coulisse étroitement dans un cylindre. Quand on abaisse le bras de la
pompe, le piston monte, laissant un vide au bas du cylindre. Mais la nature
ayant horreur de ce vide, l'eau se fraie un passage a travers la soupape
du fond et se précipite pour le combler. Les coups de pompe successifs
¢élévent l'eau de plus en plus haut dans le cylindre, jusqu'au moment ol
elle se déverse a la sortie de la pompe.
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Figure 5.1. Principe de la pompe & eau. Quand on abaisse la poignée,
le piston s’éleéve, créant un vide partiel dans le cylindre, et 'eau y pénétre
a travers la soupape. Aprés plusieurs coups de pompe, le niveau d’eau
atteint le tuyau de sortie.

Suivant la théorie aristotélicienne, on pourrait ainsi élever l'eau de
n'importe quelle hauteur. Mais les mineurs, qui devaient pomper 1'eau
du fond des mines, savaient bien qu’ils avaient beau pomper fort et
longtemps, ils ne pouvaient jamais la faire monter de plus de dix métres
au-dessus de son niveau naturel.

Galilée se pencha sur le probléme a la fin de sa longue et fructueuse
carriére. La seule conclusion a laquelle il parvint, ¢'est qu'apparemment
la nature n‘avait horreur du vide que jusqu’a un certain point. Il se
demanda si la hauteur obtenue serait plus faible avec un liquide plus dense
que l'eau, mais il mourut avant d’avoir eu le temps de faire I'expérience.

Cette expérience, deux de ses éléves, Evangelista Torricelli et Vincenzo
Viviani, allaient la réaliser en 1644. Choisissant le mercure (de densité
13,6), ils en remplirent un tube d'un métre ouvert a un bout, le fermérent,
le retournérent sur une cuve de mercure et le débouchérent. Le mercure
du tube commencga a descendre dans la cuve, mais quand sa surface arriva
a une hauteur de 76 centimétres au-dessus du niveau de la cuve, le mercure
cessa de descendre.

C’était le premier barométre. Les barometres modernes 4 mercure en
différent trés peu. Il ne fallut pas longtemps pour constater que la hauteur
du mercure dans le tube n’était pas toujours la méme. Torricelli se mit
a étudier ces variations, créant ainsi une nouvelle science, la météorologie.
Bien plus tard, aprés 1660, 1’Anglais Robert Hooke signala que la hauteur
de mercure diminuait avant un orage.

Mais qu’est-ce donc qui empéchait le mercure de tomber dans la cuve ?
Viviani suggéra que c’était le poids de I'atmosphére, qui appuyait sur le
mercure de la cuve. C'était 1a une idée révolutionnaire, car suivant la
théorie aristotélicienne 1'air n’avait pas de poids, et rejoignait seulement
en toute circonstance la couche qui lui était propre. Et voila que Viviani
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suggérait qu'une colonne d’eau de dix meétres, ou une colonne de mercure de
76 centimeétres (qui ont le méme poids) étaient équilibrées par une colonne
d’air de méme section s’étendant jusqu’a la limite supérieure de 'atmosphere.

Cette idée souleva une vive controverse dans les milieux scientifiques,
controverse qui ne cessa qu'apres les démonstrations précises et concluantes
d’un jeune mathématicien francais, Blaise Pascal. En 1648, celui-ci imagina
une expérience, consistant a emporter un tube de Torricelli en haut d'une
montagne : soumis  un poids d'air plus faible, le mercure devait y monter
moins haut qu’'au pied de la montagne. Le beau-frére de Pascal, Florin Périer,
réalisa I'expérience au puy de Déme, avec un succes total.

Mais méme avant les travaux décisifs de Pascal, I'expérience de Torricelli
avait créé le premier vide artificiel : I'espace qui surmontait le mercure,
en haut du tube, était bien vide (a4 part une quantité infime de vapeur
de mercure).

On se mit aussitot a étudier les propriétés du vide. En 1650, 1'Allemand
Athanasius Kircher montra que le son ne se transmettait pas a travers
le vide. Quelques années plus tard, Robert Boyle prouva que des objets
trés légers tombaient aussi vite que des objets lourds dans le vide,
confirmant ainsi la théorie du mouvement établie par Galilée en opposition
aux idées aristotéliciennes.

Ainsi, Pascal a définitivement montré que l'air est pesant. II a méme
calculé la masse totale de I'atmospheére. Or, si l'air a un poids bien défini,
il semble que I'atmosphére doive avoir une hauteur bien définie. Il y a
un kilo d’air au-dessus de chaque centimétre carré de surface terrestre (au
niveau de la mer). Par conséquent, si l'air a partout la méme densité qu’au
voisinage de la mer, I'atmosphére a un peu plus de sept kilomeétres
d’épaisseur. Mais en 1662, Boyle constata que cette estimation était fausse,
car la densité de l'air varie avec la pression. 1l utilisa un tube en forme
de J, dans lequel un peu d’air était enfermé dans la branche courte par
le mercure versé dans I'autre branche. A mesure que l'on ajoutait du
mercure, la poche d’air s'amenuisait. En mesurant ces variations, Boyle
montra que si la pression exercée sur I'air doublait, son volume diminuait
de moitié. Autrement dit, le volume d’'une masse donnée d’air varie en
raison inverse de sa pression (voir figure 5.2). Cette loi, découverte

Figure 5.2. Expérience de Boyle. En bouchant la branche de gauche et
en rajoutant du mercure dans celle de droite, on comprime 1’air
emprisonné. Le volume de cet air varie de fagon inversement proportion-
nelle a la pression (loi de Boyle-Mariotte).
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indépendamment a la méme époque par le physicien francais Edme
Mariotte, s‘appelle loi de Boyle dans les pays de langue anglaise, et loi de
Mariotte dans les pays de langue francaise... Quoi qu’il en soit, c’est I'un
des fondements des études ultérieures sur la matiére, qui devaient
finalement déboucher sur la théorie atomique.

Comment la pression de l'air varie-t-elle avec l'altitude ? En supposant
que la température est la méme dans toute 'atmosphére, on peut montrer
que cette pression est divisée par dix chaque fois que 'on s'éléve de vingt
kilométres. Autrement dit, 4 vingt kilomeétres d’altitude, la colonne de
mercure dans le tube de Torricelli ne serait plus de 76 centimétres, mais
de 7,6 centimeétres. A quarante kilométres, de 7,6 millimeétres, et ainsi de
suite. A 160 kilométres, la hauteur de la colonne ne serait plus que de
0,0000076 millimétres. Evidemment, cela semble peu, et pourtant, la masse
de l'air situé autour de la Terre a plus de 160 kilométres d’altitude est
encore de six millions de tonnes.

En réalité, tous ces chiffres sont seulement approchés, parce que la
température de l'air varie avec l'altitude. Néanmoins, ils aident a se faire
une idée des choses, et a se rendre compte que I'atmosphére n’a pas de
limite bien définie. Elle se dilue progressivement dans le vide spatial. On
a détecté des météores a 160 kilometres d’altitude, 1a ou la pression est
un milliard de fois plus faible qu’'au niveau de la mer. Ainsi, cet air
extrémement ténu suffit pourtant a4 échauffer par frottement ces petits
grains jusqu'a l'incandescence. Et les aurores boréales, formées de gaz
rendu lumineux par le bombardement de particules venues de I'espace,
s'étendent jusqu'a mille kilométres au-dessus de la Terre.

VOYAGER DANS LES AIRS

Il semble que I'humanité, dés ses débuts, ait révé de voyager a travers
les airs. De fait, le vent emporte & travers les airs de petits objets légers
(plumes, feuilles, graines). D'autre part, certains animaux planent, comme
les écureuils volants, les phalangers et les poissons volants, ou méme volent
vraiment comme les insectes ailés, les chauves-souris et les oiseaux.

Ce désir des hommes laisse des traces dans les mythes et les légendes.
Les dieux et les démons se déplacent couramment a travers les airs, les
anges et les fées sont souvent munis d’ailes, et puis il y a Icare (qui a donné
son nom 4 un astéroide, comme nous l'avons vu au chapitre 3), le cheval
volant Pégase, et les tapis volants des légendes orientales.

Le premier engin capable de sélever dans l'air & des hauteurs
importantes pendant une durée importante a été le cerf-volant, fait de
papier ou d'un matériau léger du méme type, tendu sur une carcasse légére
de bois, muni d'une queue pour la stabilité et d'un long fil permettant
de le tenir. Son invention (si on laisse de c6té la légende qui l'attribue
au philosophe grec Archytas, au 1v© siécle av. J.-C.) remonte au Moyen
Age chinois.

Pendant des siécles, on s'est servi des cerfs-volants pour s'amuser, bien
qu'on elit pu en concevoir des usages utiles : emporter trés haut une
lanterne, transporter a travers un ravin une ficelle qui puisse étre ensuite
utilisée pour tirer une corde...

Mais la premiere tentative pour utiliser un cerf-volant a des fins
scientifiques n’est venue qu’'en 1749 : un astronome écossais, Alexander
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Wilson, a attaché des thermomeétres a des cerfs-volants, dans l'espoir de
mesurer les températures a des hauteurs variables. Vers la méme époque
(en 1752), Benjamin Franklin a tiré beaucoup plus de notoriété de son
cerf-volant (nous en parlerons au chapitre 9).

Les cerfs-volants, en Europe au moins, étaient trop petits pour emmener
un passager (jusqu’a la fin du x1x¢ siécle), mais cet objectif allait €tre atteint,
par une méthode toute différente, dés le xvI® siécle.

En 1782 les fréres Joseph Michel et Jacques Etienne Montgolfier
allumeérent un feu sous un sac muni d’'une ouverture en bas. Le sac se
remplit d’air chaud et s'éleva dans l'air : c’était la premiére montgolfiére.
La deuxiéme emmenait déja des animaux, et la troisieme deux passagers
humains, dés 'automne 1783. Quelques semaines plus tard, le physicien
francais Jacques Alexandre César Charles s’éleva avec un ballon gonflé
a I'hydrogéne : ce gaz étant quatorze fois plus léger que l'air, chaque kilo
d’hydrogéne permettait de soulever treize kilos de poids mort.

Dés 1804, le physicien francais Louis Joseph Gay-Lussac monta a
7 000 métres et rapporta des échantillons d’air raréfié. Mais les ballons
de I'époque servaient surtout a des acrobaties comme celles du Frangais
Jean-Pierre Blanchard, qui réalisa dés 1785 le premier parachute.

Dans une nacelle ouverte, on ne pouvait pas s'élever beaucoup plus haut
que Gay-Lussac. En 1875, trois hommes s’éleverent a plus de 9 000 métres,
mais un seul d’entre eux, Gaston Tissandier, survécut a la raréfaction de
l'air. Il put ainsi décrire les symptomes du manque d’oxygene, écrivant
la premiére page de la médecine aérienne. Pour aller plus haut et rapporter
des mesures de température et de pression des zones les plus élevées, il
fallait des ballons munis d’appareils automatiques, mais sans équipage :
ce furent les ballons-sondes, qui entrérent en service en 1892.

On constata ainsi que pendant les premiers kilometres de l'ascension,
la température tombait, comme on s’y attendait. Vers 11 000 meétres, elle
descendait & — 55° C. Mais plus haut, & la surprise générale, elle cessait
de diminuer, et méme remontait un peu.

Le météorologiste francais Léon Philippe Teisserenc de Bort ¢émit en 1902
I'idée que Fatmosphére pouvait avoir deux niveaux : un niveau inférieur
turbulent, avec des nuages, des vents, des tempétes et tous les changements
de temps que nous connaissons (en 1908, il baptisa ce niveau troposphére,
A partir du mot grec signifiant « sphére des changements »), et une couche
supérieure tranquille, contenant des sous-couches de gaz légers, hélium
et hydrogéne (la stratosphére ou « sphére des couches »). Quant a la limite
entre les deux, l'altitude a laquelle la température cesse de baisser,
Teisserenc de Bort l'appela tropopause (« fin des changements »). On a
constaté depuis que son altitude variait, de 15 000 métres environ au-dessus
du niveau de la mer dans les régions équatoriales & 8 000 metres dans
les régions polaires.

Pendant la Seconde Guerre mondiale, les bombardiers américains volant
a haute altitude ont permis de découvrir un phénomene spectaculaire juste
au-dessous de la tropopause, le courant-jet, formé de vents tres forts et trés
stables soufflant d’ouest en est a des vitesses pouvant atteindre 800 km/h.
En réalité, il y a deux courants-jets, I'un dans I'hémisphére nord a la
latitude de I'Europe, de la Chine et des Etats-Unis, I'autre dans I'hémisphére
sud a la latitude de I'Argentine et de la Nouvelle-Zélande. Ces courants
se déplacent vers le nord ou le sud, provoquant souvent des tourbillons
beaucoup plus au nord ou au sud que leur parcours habituel. Les avions
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modernes tirent profit de ces courants rapides, mais ce n’est pas 1a leur
seule importance : ils influent énormément sur le mouvement des masses
d’air plus basses. Aussi leur connaissance aide-t-elle beaucoup les
prédictions météorologiques.

Les hommes ne pouvant pas survivre dans I'atmosphére froide et ténue
des hautes altitudes, il a fallu inventer des cabines étanches, dans lesquelles
on puisse maintenir une température et une pression correspondant aux
conditions a la surface de la Terre. C’est ainsi qu’en 1931 les fréres Piccard,
Auguste et Jean Félix, le premier devant plus tard inventer le bathyscaphe,
se sont élevés a 18 000 meétres dans un ballon supportant une nacelle
étanche. Plus tard, des ballons de matiére plastique, plus légére et moins
poreuse que la soie, ont permis de monter plus haut et d'y rester plus
longtemps. En 1938, le ballon Explorer II s'est élevé & 21 000 métres, et
depuis des ballons habités sont montés & 38 000 métres, et des ballons sans
équipage a plus de 50 000 métres d’altitude.

Ces vols ont permis d'étudier la température a des hauteurs plus élevées
que précédemment. On a ainsi constaté que la zone a température presque
constante ne s'étendait pas indéfiniment vers le haut. Vers 30 000 métres
la stratosphére se termine, et plus haut la température commence a croitre !

Cette haute atmosphére, située au-dessus de la stratosphére, contient
seulement 2 % de la masse totale de l'air. Son exploration n’a commencé
que dans les années quarante, grice a4 un nouveau type de véhicule, la
fusée (voir chapitre 3).

La maniére la plus directe de lire les instruments qui enregistrent les
conditions a haute altitude consiste a les rapporter au sol pour les regarder.
Avec des instruments portés par des cerfs-volants, c’est facile, mais avec
les ballons ce I'est déja moins. Quant aux fusées, elles peuvent fort bien
ne pas redescendre du tout. Bien sfir, la fusée peut éjecter un paquet
d’instruments, qui redescend de son cdté en parachute, mais ce n’est pas
trés shr. Aussi, a elles seules, les fusées n’auraient pas permis grand-chose
pour l'exploration de la haute atmosphére, si leur efficacité n’avait été
décuplée par une autre invention : la télémétrie, appliquée pour la premiére
fois a la recherche atmosphérique dans un ballon, en 1925, par le chercheur
soviétique Pyotr A. Molchanoff.

Dans son principe, cette technique de « mesure a distance » consiste a
traduire les mesures faites (la température par exemple) sous forme d'impul-
sions électriques qui peuvent étre transmises a terre par radio. On observe
alorsles changements d'intensité ou d’espacement des impulsions recues. Par
exemple, une variation de température change la résistance électrique d'un
fil, et donc la nature de I'impulsion envoyée par radio. Une variation de
pression peut aussi étre traduite par le changement de résistance électrique
d’un fil, le refroidissement de celui-ci dépendant de la pression de l'air
environnant. Les radiations recues sont traduites par un détecteur approprié,
et ainsi de suite. De nos jours, la télémétrie est devenue si perfectionnée qu'il
semble ne plus manquer aux fusées que la parole, et que leurs messages
complexes demandent, pour étre déchiffrés, 1'usage d’ordinateurs rapides.

Ainsi, les fusées et la télémétrie montrent qu'au-dessus de la stratosphére
la température remonte jusqu'a un maximum de I'ordre de —10° C a une
hauteur de 50 kilométres, pour redescendre ensuite jusqu’a un minimum
de —90° C a 80 kilométres d’altitude. Cette région ol la température monte,
puis descend, s’appelle la mésosphére, nom proposé en 1950 par le
géophysicien britannique Sydney Chapman.
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Au-dela de la mésosphére, l'air raréfié ne forme plus que quelques
milliémes de 1 % de la masse totale de 'atmosphére. Cette dispersion des
molécules de lair éléve progressivement la température a une valeur de
1 000° C vers 500 kilométres d’altitude, et probablement davantage encore
plus haut. On appelle donc cette région la thermosphére, ou «sphére
chaude », un curieux écho de la sphére de feu d’'Aristote. Bien sir la
température, dans ce contexte-ci, n’a pas la méme signification que dans
le langage de tous les jours. Elle mesure seulement la vitesse des particules.

Au-dessus de 500 kilométres, on atteint l'exosphére (ainsi nommeée par
Lyman Spitzer en 1949) qui s'étend jusqu'a 1 500 ou 2 000 kilomeétres et
se fond progressivement dans l'espace interplanétaire.

L'augmentation de nos connaissances sur I'atmosphére nous permettra
peut-étre un jour de modifier le temps au lieu de nous contenter d’en parler.
On a déja fait un petit pas dans cette direction. Au début des années
quarante, les chimistes américains Vincent Joseph Schaefer et Irwing
Langmuir ont constaté que des températures trés basses pouvaient produire
des noyaux de condensation, autour desquels se formaient des gouttes de
pluie. En 1946, un avion a laché de la neige carbonique dans une couche
de nuages, de maniére a y former d’abord des noyaux de condensation,
puis des gouttes de pluie. Une demi-heure plus tard, il pleuvait. Plus tard,
Bernard Vonnegut a obtenu de meilleurs résultats encore avec de lI'iodure
d’argent envoyé depuis le sol. Ces nouveaux «faiseurs de pluie»
scientifiques peuvent mettre fin aux sécheresses — ou essayer, car il faut
de toute facon que les nuages soient présents pour que l'on puisse les
ensemencer. En 1961, des astronomes soviétiques ont réussi en partie a
nettoyer un coin de ciel pour y observer une éclipse.

Les autres tentatives pour agir sur le temps ont des buts variés :
ensemencer les ouragans pour diminuer leur violence, dissiper le
brouillard, faire crever un nuage de gréle avant qu'il atteigne les cultures,
etc. Les résultats, jusqu’ici, sont au mieux encourageants. De plus, en aidant
les uns, on nuit aux autres : un fermier peut désirer la pluie, qui géne
au contraire la foire voisine. Les tentatives pour modifier le temps sont
une source possible de procés. Aussi, on ne peut pas prévoir ce que l'avenir
nous réserve en la maticre.

D’autre part, les fusées ne servent pas seulement a I'exploration (bien
que ce soit le seul usage mentionné au chapitre 3). Elles peuvent servir
— et servent — aux besoins quotidiens de I'humanité. D'ailleurs, certaines
formes d’exploration peuvent avoir une utilité immédiate. Un satellite en
orbite n’est pas obligé de s'intéresser uniquement a I'espace : il peut tourner
ses instruments vers la Terre. C’est ainsi que les satellites permettent de
voir d'un seul coup d’ceil une grande partie de la Terre et d’étudier dans
son ensemble la circulation générale de l'air.

Le 1° avril 1960, les Etats-Unis ont lancé le premier satellite
météorologique, Tiros I (Television InfraRed Observation Satellite). En
novembre, c’était le tour de Tiros II, qui a envoyé en dix semaines plus
de vingt mille photos de grandes portions de la surface terrestre et de sa
couverture de nuages, y compris un cyclone en Nouvelle-Zélande et un
nuage a trombes dans I'Oklahoma. Tires III, lancé en juillet 1961, a
photographié dix-huit tempétes tropicales, et en septembre il a montré
le cyclone Esther en train de se former dans les Caraibes, deux jours avant
que les moyens traditionnels permettent de le repérer. Le satellite plus
sensible Nimbus 1, lancé le 28 aolit 1964, a été capable de photographier
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les nuages pendant la nuit. Finalement, des centaines de stations

" automatiques de transmission des observations sont en service dans
beaucoup de pays et les prédictions météorologiques sans le secours des
satellites sont désormais devenues impensables. Certes, les prédictions ne
sont pas encore sdres, mais on est loin des « devinettes » grossiéres qui
en tenaient lieu il y a seulement vingt-cinq ans.

Les progrés les plus spectaculaires et les plus utiles sont relatifs a la
détection et & la surveillance des cyclones. Ces tempétes redoutables font
beaucoup plus de dégits que dans le passé, car le littoral est beaucoup
plus peuplé qu'a I'époque de la Seconde Guerre mondiale, et si on ne
pouvait pas connaitre avec précision la position et les mouvements des
cyclones, il est hors de doute que leurs dégats, matériels et humains,
seraient beaucoup plus grands qu’ils le sont (pour ce qui est du prix et
de l'utilité du programme spatial, cette détection des cyclones par satellite
permet d’économiser beaucoup plus que le prix du programme).

Les satellites ont d’autres usages terrestres. Dés 1945, 'écrivain anglais
de science-fiction Arthur C. Clarke avait émis l'idée que les satellites
pourraient servir de relais radio, permettant de traverser continents et
océans, et qu’il suffirait pour couvrir le monde entier de trois satellites
judicieusement placés. Réve fou a I'époque, c’était une réalité quinze ans
plus tard : le 12 aott 1960, les Etats-Unis ont lancé Echo I, mince ballon
de plastique aluminié, qui se gonfle dans I'espace jusqu'a un diamétre de
trente meétres, et peut servir de réflecteur passif des ondes radio. L'un des
promoteurs de ce succes était John Robinson Pierce, des laboratoires Bell,
qui avait lui-méme publié, sous un pseudonyme, des nouvelles de
science-fiction.

Le 10 juillet 1962, Telstar I a été lancé aux Etats-Unis. Il ne se contentait
pas de réfléchir les ondes : il les recevait, les amplifiait et les réémettait.
Grace a lui, les émissions de télévision ont traversé pour la premieére fois
I'Océan (ce qui n'a malheureusement pas amélioré la qualité des
programmes). Le 26 juillet 1963, Syncom II s’est installé sur une orbite a
36 000 kilométres de la surface terrestre. Sa période était tout juste de
vingt-quatre heures, de sorte qu’il est toujours resté au-dessus du méme
pomt de la Terre, au-dessus de l'océan Atlantique. Syncom III, placé de la
méme maniére au-dessus de l'océan Indien, a transmis aux Etats-Unis les
Jeux olympiques du Japon en octobre 1964.

Un satellite de communications encore plus perfectionné, Early Bird, a
décolé le 6 avril 1965. Il a assuré 240 lignes téléphoniques et un canal
de télévision. La méme année, I'Union Soviétique a commencé elle aussi
a envoyer des satellites de communications. Dans les années soixante-dix,
la télévision, la radio et le téléphone sont devenus des réseaux mondiaux,
grace aux satellites. Du point de vue technologique, la Terre est devenue
un monde uni, et les forces politiques qui s‘opposent a cette évidence sont
de plus en plus archaiques, anachroniques et dangereuses.

Evidemment, les satellites permettent de dresser la carte de la surface
terrestre et d’étudier ses nuages. Ce qui est moins évident, mais tout aussi
vrai, c'est qu’ils peuvent étudier aussi la couverture de neige, les
mouvements des glaciers et la structure géologique a grande échelle. A
partir de ces études géologiques, on peut repérer des régions susceptibles
d’étre pétroliféeres. On peut étudier les récoltes et les foréts, et repérer les
zones ol la végétation est malade. On peut détecter les incendies de foréts
et déterminer les besoins en matiére d’irrigation. On peut étudier 1'Océan,
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ses courants et les déplacements de ses poissons. Cette évaluation des
ressources terrestres est la meilleure réplique a ceux qui critiquent le
« gaspillage » spatial au nom des problémes plus urgents qui se posent sur
la Terre. C’est souvent a partir de l'espace que ces problémes peuvent
trouver une solution.

Finalement, il y a en orbite de nombreux satellites espions congus pour
détecter les mouvements de troupes, les dép6ts militaires, et ainsi de suite.
Et il ne manque pas de gens pour envisager de faire de 1'espace un nouveau
théatre de la guerre, pour mettre au point des satellites tueurs, destinés a
abattre les satellites ennemis, ou pour placer en orbite des armes
perfectionnées, capables de frapper plus vite que celles qui sont a terre.
C'est le co6té néfaste de la conquéte de l'espace, encore que cela n'ajoute
pas grand-chose a la capacité d'une guerre thermonucléaire de détruire
completement la civilisation.

Les deux superpuissances, Etats-Unis et Union Soviétique, proclament
qu’elles « défendent la paix » en dissuadant I'adversaire de faire la guerre,
chacune sachant que le déclenchement d'une guerre ameénerait aussi bien
sa propre destruction que celle de I'ennemi. Cette théorie releéve de la folie
meurtriére, car on n’a jamais empéché la guerre en multipliant le nombre
et la « qualité » des armements.

Les gaz qui forment lair

LA BASSE ATMOSPHERE

Jusqu'aux temps modernes, on a considéré 1'air comme une substance
simple et homogene. C’est au début du xvi® siécle que le chimiste flamand
Jan Baptist van Helmont y soupc¢onna la présence de plusieurs gaz, de
natures chimiques différentes. Il étudia la vapeur dégagée par les jus de
fruits en fermentation (le gaz carbonique) et y reconnut une substance
nouvelle. En fait, il fut le premier a utiliser le mot gaz, qu’il forma peut-étre
en 1620 a partir du mot chaos, par lequel les anciens Grecs désignaient
la substance originelle qui avait été la matiére premiére de I'Univers. En
1756, le chimiste écossais Joseph Black étudia a fond le gaz carbonique
et montra définitivement qu'il s'agissait d'un gaz différent de l'air. Il en
détecta méme un peu dans l'air atmosphérique. Dix ans plus tard, Henry
Cavendish étudia un gaz inflammable qui était absent de l'air, et que l'on
appela bientdt hydrogéne. Ainsi se trouvait clairement démontrée la
multiplicité des gaz.

C'est le chimiste francais Antoine Laurent de Lavoisier qui réalisa le
premier que l'air était un mélange de gaz. Vers 1770, il chauffa du mercure
dans un ballon fermé et constata que ce métal se combinait a une partie
de l'air pour former une poudre rouge (oxyde de mercure), tandis que les
quatre cinquiémes de l'air restaient gazeux, aussi longtemps que l'on
poursuivait le chauffage. Dans ce gaz restant, une chandelle ne pouvait
pas briler, et une souris ne pouvait pas vivre.

Lavoisier en conclut que l'air était un mélange de deux gaz. Le premier,
qui se combinait au mercure dans son expérience et représentait un
cinquiéme de l'air, était le gaz qui entretient la vie et la combustion : il
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I'appela oxygéne. Au second, il donna le nom d’azote (« pas de vie », en grec).
En fait, les deux gaz furent aussi découverts indépendamment a peu pres
a la méme époque, 'azote en 1772 par le physicien écossais Daniel
Rutherford, et I'oxygéne en 1774 par le pasteur anglais Joseph Priestley.

Ceci suffit & démontrer que l'atmosphére terrestre est unique dans le
systéme solaire. A part la Terre, on connait sept mondes ayant une
atmosphére dans le systéme solaire. Jupiter, Saturne, Uranus et Neptune
(les deux premiers a coup sir, les autres probablement) ont une atmospheére
d’hydrogéne, avec une certaine quantité d’hélium. Mars et Vénus ont une
atmosphére de gaz carbonique, avec un peu d’azote. Titan a une
atmosphére d’'azote, avec un peu de méthane. La Terre seule a une
atmosphére composée de deux gaz avec des concentrations du méme ordre,
et c’est aussi la seule atmosphére ol1 'oxygéne est un composant important.
L'oxygéne est un gaz trés actif, et des considérations élémentaires de chimie
laisseraient supposer qu’il doit se combiner a d’autres éléments et
disparaitre de 1'atmospheére sous sa forme libre. Nous reviendrons sur ce
point plus loin dans le méme chapitre. Pour l'instant, revenons a la
composition chimique de lair.

Vers le milieu du x1x¢ siécle, le chimiste francais Henri Victor Regnault
avait déja analysé des échantillons d’air venant de toutes les parties du
monde, et montré que la composition de l'air était partout la méme : l'air
contient 20,9 % d'oxygéne, et on admet que tout le reste (& part des traces
de gaz carbonique) est formé d’azote.

L’azote est un gaz relativement inerte, c’est-a-dire qu'il ne se combine
pas volontiers & d’autres substances. On peut pourtant l'y contraindre :
en le chauffant avec du magnésium, on obtient du xitrure de magnésium,
sous forme solide. Quelques années aprés la découverte de Lavoisier, Henry
Cavendish essaya d'épuiser l'azote, en le combinant avec l'oxygéne en
présence d’une étincelle électrique : il échoua. Quoi qu'il fit, il ne pouvait
pas se débarrasser d’'une derniére bulle de gaz, représentant moins de 1 %
de la quantité d’air au départ. Cavendish pensa qu'il s'agissait d'un gaz
inconnu, encore moins réactif que l'azote. Mais tous les chimistes n’étaient
pas des Cavendish, et il allait s’écouler un siécle avant que 'on détermine
la nature de ce résidu gazeux de l'air.

En 1882, le physicien anglais Robert John Strutt (Lord Rayleigh) compara
la densité de l'azote extrait de l'air avec celle de l'azote obtenu dans
certaines réactions chimiques, et il constata, 4 sa grande surprise, que le
premier était nettement plus dense. Se pouvait-il que l'azote extrait de
I'air ne soit pas pur, mais contienne une petite proportion d'un autre gaz,
plus dense ? Le chimiste écossais Sir William Ramsay aida Lord Rayleigh
a approfondir la question. A ce moment-13, ils disposaient d'un instrument
tout nouveau : la spectroscopie. Ils chaufférent le petit résidu de gaz laissé
apreés I'épuisement de l'azote, et ils examinérent son spectre. Ils trouvérent
un nouveau systéme de raies brillantes, systéme qui n’appartenait & aucun
élément connu. A ce nouvel élément, trés inerte, ils donnérent le nom
d’argon (A partir d'un mot grec signifiant « inerte »).

L’argon a lui seul forme la quasi-totalité du petit résidu laissé¢ quand
on enléve a l'air 'oxygéne et I'azote. Mais a c6té de lui, on trouve des
traces d’autres constituants (avec des concentrations de quelques millio-
niémes). Entre 1890 et 1900, Ramsay allait y identifier quatre autres gaz
inertes : le néon (du grec «nouveau »), le krypton («caché»), le xénon
(« étranger ») et I'hélium, qui doit son nom au fait qu’on l'avait d’abord,
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trente ans plus t6t, identifié dans le Soleil. Ces derniéres années, le
spectroscope infrarouge a révélé la présence de trois autres gaz : 'oxyde
nitreux (le « gaz hilarant»), dont on ignore l'origine, l'oxyde de carbone
(produit par la combustion incompléte de bois, charbon, essence, etc.) et
le méthane ou « gaz des marais », libéré par la putréfaction des matiéres
organiques. On estime que chaque année 45 millions de tonnes de méthane
sont libérées dans I'atmosphére par les vents intestinaux du bétail et des
autres gros animaux.

LA STRATOSPHERE

Jusqu’ici, nous avons parlé de la composition des couches les plus basses
de latmosphére. Et la stratosphére ? Teisserenc de Bort pensait qu'elle
pouvait contenir des quantités appréciables d’hydrogéne et d’hélium,
flottant sur les gaz plus denses des couches inférieures. Il se trompait. Dans
les années trente, des aéronautes russes ont rapporté en ballon des
échantillons d’air de la haute atmosphére, et on a constaté que cet air était
composé, lui aussi, de quatre parties d’azote et d'une partie d'oxygene,
comme celui des couches basses.

Mais il y avait des raisons de croire a l'existence de gaz inhabituels
encore plus haut dans 'atmospheére, et I'une des plus fortes était I'existence
de la lumiére du «fond du ciel ». Il s'agit de la tres faible illumination
générale du ciel nocturne, méme en I'absence de Lune. Cette lumiére est
si diffuse qu'on ne la décéle qu'avec les instruments les plus sensibles
d’astronomie.

L'origine de cette lumiére est restée mystérieuse pendant de longues
années. A la fin des années trente, l'astronome Vesto Melvin Slipher y
a détecté des raies spectrales déja trouvées en 1964 par William Huggins
dans les nébuleuses, et attribuées & un élément inconnu baptisé nébulium.
Mais par des expériences de laboratoire, 'astronome américain Ira Sprague
Bowen a montré que ces raies étaient émises par l'oxygéne atomique,
c’est-a-dire un gaz formé d’atomes isolés d'oxygéne, au lieu de molécules
(constituées chacune de deux atomes) comme dans l'oxygéne normal. De
la méme facon, des raies spectrales bizarres émises par l'aurore boréale
ont été finalement reconnues comme celles de I'azote atomique. Ces deux
variétés anormales sont produites dans la haute atmosphére par des
radiations solaires trés énergétiques, capables de « casser les molécules »
en atomes séparés — idée avancée en 1931 par Sidney Chapman.
Heureusement, cette réaction absorbe ces radiations énergétiques, ou tout
au moins affaiblit leur intensité, avant qu’elles atteignent la basse
atmosphére.

Selon Chapman, la lumiére du fond du ciel provient de la recombinaison,
la nuit, des molécules cassées le jour par le soleil. En se recombinant, les
deux atomes rendent une partie de l'énergie consommeée par leur
séparation, de sorte que cette lumiére est en somme de la lumiére solaire,
retardée, trés atténuée, et renvoyée d'une facon tout a fait particulicre.
En 1956 cette théorie a été confirmée directement par des expériences
menées a la fois en laboratoire et dans la haute atmosphére (avec des fusées)
sous la direction de Murray Zelikoff. Les spectroscopes emportés par les
fusées ont enregistré les raies vertes de l'oxygéne atomique avec une
intensité particuliérement grande vers 100 kilométres d’altitude. La
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proportion d’azote atomique est plus faible, parce que la molécule d’azote
est plus solide que celle de l'oxygéne. Mais la lumiére rouge de l'azote
atomique est quand méme appréciable, surtout vers 150 kilomeétres
d’altitude.

Dans la lumiére du fond du ciel, Slipher avait aussi trouvé des raies
étrangement proches de celles du sodium. Mais il semblait si invraisembla-
ble que la haute atmosphére puisse contenir du sodium que l'on avait
discréetement ignoré ces raies. Aprés tout, que ferait 1a le sodium, qui n’est
pas un gaz, mais un métal trés réactif, qui ne se présente jamais sur Terre
hors de composés chimiques, surtout le cklorure de sodium (sel de cuisine) ?
Mais en 1938, des physiciens frangais ont établi qu'il s’agissait bien des
raies du sodium. Que ce fiit vraisemblable ou non, il y avait donc du
sodium dans la haute atmosphére. Ce sont encore les fusées qui ont permis
les expériences décisives : leurs spectroscopes ont enregistré sans le
moindre doute la lumiére jaune du sodium, avec une intensité
particuliérement forte a 80 kilomeétres d’altitude. D'ou vient ce sodium ?
On ne le sait pas encore : peut-étre des embruns de 1'Océan, ou de la
vaporisation des météores. Chose plus curieuse encore : on s'est apergu
en 1958 que le lithium — métal voisin du sodium et assez rare — contribuait
lui aussi a la lumiére du fond du ciel.

Entre autres expériences, I'équipe de Zelikoff a produit un « fond du
ciel » artificiel : une fusée a libéré a haute altitude un nuage d’'oxyde
nitrique, ce qui a accéléré la recombinaison des atomes d’oxygéne dans
la haute atmosphére. Depuis le sol, on a pu observer facilement la
luminosité qui en résultait. Une expérience analogue avec la vapeur de
sodium a connu le méme succés. Quand les Soviétiques ont lancé Lunik III
vers la Lune, en octobre 1959, ils lui ont fait émettre un nuage de vapeur
de sodium pour signaler de fagon visible son arrivée sur orbite.

A des altitudes un peu plus faibles, il n’y a plus d'oxygéne atomique,
mais les radiations énergétiques du Soleil sont encore assez intenses pour
provoquer la formation de la variété d'oxygéne possédant trois atomes par
molécule : I'ozone. C'est a 24 kilométres que sa concentration est maximale.
Méme a cet endroit (baptisé ozonosphére en 1913 par le physicien francais
Charles Fabry), I'ozone n’a qu'une concentration de 0,25 millioniéme. Mais
cette faible concentration suffit 4 absorber assez de lumiére ultraviolette
pour protéger la vie terrestre.

L'ozone se forme par combinaison d'un atome d’oxygéne libre (oxygéne

atomique) avec une molécule d'oxygéne normal (deux atomes). Mais
c’est un corps instable. La molécule a trois atomes se casse facilement
pour restituer la molécule a deux atomes, beaucoup plus stable, sous
I'action de la lumiére du Soleil, de l'oxyde nitreux qui existe natu-
rellement, en quantités minimes, dans l'atmosphére, et aussi sous
l'action d’autres corps.
C'est I'équilibre entre formation et destruction qui laisse en permanence
dans l'ozonosphére la faible concentration dont nous avons parlé. C'est
le bouclier qui protége la Terre des rayons ultraviolets du Soleil (qui
détruiraient beaucoup des molécules délicates des tissus vivants), depuis
que 'oxygéne existe en grande quantité dans 'atmosphére.

L'ozonosphére n’est pas loin au-dessus de la tropopause, et varie en
hauteur de la méme maniére, étant plus basse aux pdles qu'a 1'équateur.
D’autre part, I'ozone est plus abondant aux péles qu’a 'équateur, ou l'effet
destructeur du Soleil est plus intense.
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Ce serait dangereux si la technique humaine produisait quelque chose
qui soit susceptible d’accélérer la destruction d'ozone dans la haute
atmosphére, et d’affaiblir le bouclier anti-ultraviolet. Ceci entrainerait en
effet une augmentation des radiations ultraviolettes au sol, ce qui rendrait
plus fréquent le cancer de la peau, surtout chez les gens a peau claire.
Selon certaines estimations, une diminution de 5 % du bouclier d'ozone
donnerait 500 000 cas supplémentaires de cancer de la peau chaque année
dans le monde entier. D’autre part, un accroissement des radiations
ultraviolettes au sol pourrait aussi affecter le plancton (ensemble des étres
vivants microscopiques qui peuplent 1'Océan), ce qui aurait des consé-
quences trés graves, car le plancton est la base de la vie marine, et dans
une certaine mesure de la vie terrestre.

Or, il est effectivement possible que la technique humaine affecte
I'ozonosphére. Les avions sont de plus en plus nombreux a voler dans la
stratosphére, et les fusées traversent l'atmosphére tout entiére sur le
chemin de l'espace. Ces véhicules déversent dans la haute atmosphére des
produits de combustion qui pourraient fort bien accélérer la destruction
de l'ozone. C'est un argument mis en avant au début des années
soixante-dix contre la mise au point d’avions supersoniques commerciaux.

Les « bombes » a pulvérisateur peuvent aussi, de maniére inattendue,
jouer un rdle dangereux, comme on l'a découvert en 1974. Ces bombes
utilisent du fréon (un gaz dont nous reparlerons au chapitre 9) sous pression
pour pulvériser en fines gouttelettes le contenu de la bombe (brillantine,
déodorants, purificateurs d’air, etc.). Par lui-méme, le fréon est certaine-
ment ce qu'on peut imaginer de plus inoffensif comme gaz : incolore et
inodore, inerte, il ne réagit sur rien, et ne saurait nuire directement a
personne. On en répandait ainsi gaillardement 800 000 tonnes dans
I'atmosphere chaque année, au moment ou l'on s’‘est aper¢u du danger
que cela pouvait présenter.

Ce gaz, ne réagissant avec rien, se répand progressivement dans
I'atmosphére, et finit par atteindre 1'ozonosphére. Or, des expériences de
laboratoire ont montré qu’il pourrait bien accélérer la destruction de
I'ozone. En est-il de méme dans les conditions de la haute atmosphére ?
On n’en est pas str, mais le danger est trop grand pour étre négligé. Depuis
le début de la controverse a son propos, le fréon est beaucoup moins utilisé
dans les bombes a pulvérisateur. Mais on l'utilise aussi, et en quantités
beaucoup plus importantes, dans les réfrigérateurs et les appareils a
conditionnement d‘air, et 14 il n’est pas facile de lui trouver un remplacant.
Or, une fois formé, le fréon se répandra t6t ou tard dans l'atmosphére,
mettant peut-étre en danger notre bouclier d'ozone.

L' IONOSPHERE

L'ozone n’est pas le seul constituant de I'atmospheére a étre beaucoup
plus fréquent en haute altitude qu’au voisinage de la surface. D’autres
expériences utilisant les fusées ont montré que les spéculations de
Teisserenc de Bort, concernant l'existence de couches d’hydrogéne et
d’hélium, n’étaient pas fausses : il s'était seulement trompé sur leur
emplacement. De 300 a 1000 kilomeétres, 1a ‘ot- 'atmosphére devient
«presque du vide», il y a une couche d’hélium, que l'on appelle
maintenant 'Aéliosphére. C'est le ralentissement par frottement du satellite
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Echo I qui a permis en 1961 au physicien belge Marcel Nicolet de déduire
l'existence de I'héliosphére, existence confirmée par les analyses directes
réalisées sur place par le satellite Explorer XVII, lancé le 2 avril 1963.

Au-dessus de I'héliosphére on trouve une couche encore plus ténue
formée d’hydrogéne, la protonosphére, qui s'étend peut-étre jusqu'a
70 000 kilometres avant de se fondre dans le « vide» interplanétaire.

Température élevée et radiations énergétiques ne se contentent pas de
séparer les atomes ou de les assembler de nouvelles maniéres : elles peuvent
arracher des électrons aux atomes, c’est-a-dire les ioniser. Ce qui reste de
I'atome s’appelle un ion, et présente par rapport a 'atome la caractéristique
de porter une charge électrique. Le mot ion, employé pour la premicére fois
vers 1830 par I'Anglais William Whewell, vient d'un mot grec qui signifie
« voyageur ». En effet, quand un courant électrique traverse une solution
contenant des ions, ceux qui sont chargés positivement se déplacent dans un
sens, et ceux qui sont chargés négativement dans I'autre.

C’est un Suédois, jeune étudiant en chimie, Svante August Arrhenius, qui
a été le premier a suggérer, en 1884, que les ions étaient des atomes chargés,
parce que c’était la seule explication du comportement des solutions conduc-
trices. Cette idée, présentée dans sa thése de doctorat, était si révolutionnaire
que les examinateurs hésitérent longtemps avant de la recevoir. A ce mo-
ment-13, on ignorait encore les particules chargées qui forment les atomes, et
l'idée d’'un atome chargé semblait ridicule. Arrhenius vit tout de méme sa
thése acceptée, mais d’extréme justesse.

Quand on découvrit I'électron, juste avant 1900 (voir chapitre 6), la théorie
d’Arrhenius devint brusquement plausible. Il requt le prix Nobel de chimie
en 1903 pour le travail qui lui avait pratiquement coiité sa these dix-neuf ans
plus tot (cette anecdote ressemble a un scénario invraisemblable, c’est vrai,
mais 1'histoire des sciences contient beaucoup d’épisodes a coté desquels les
inventions hollywoodiennes les plus folles semblent banales).

La découverte des ions dans l'atmosphére ne se fit qu'aprés les
expériences de Marconi sur la télégraphie sans fil. Quand il parvint, le
12 décembre 1901, a envoyer des signaux de Cornouailles a Terre-Neuve,
a travers 3 800 kilométres d’Océan, le monde scientifique fut stupéfait :
les ondes radio se déplacant en ligne droite, comment faisaient-elles pour
contourner la courbure de la Terre et atteindre Terre-Neuve ?

Un physicien anglais, Oliver Heaviside, et un ingénieur électricien
américain, Arthur Edwin Kennelly, ne tardérent pas a suggérer que les
signaux radio pouvaient se réfléchir vers la Terre sur une couche de
particules électrisées située dans la haute atmosphére. La couche de
Kennelly-Heaviside, comme on l'appelle maintenant, a ¢été finalement
localisée en 1922 par le physicien anglais Edward Victor Appleton. Celui-ci
a constaté un curieux phénomeéne d’affaiblissement (« fading ») dans les
transmissions radio. II a expliqué cet affaiblissement par l'interférence
entre deux signaux : celui qui vient directement de I'émetteur, et celui
qui se réfléchit d’abord sur la couche électrisée de la haute atmospheére.
Cette onde retardée n’étant pas en phase avec la premiére, l'interférence
est partiellement destructrice, d’ou l'affaiblissement.

Dés lors, ce n’était pas difficile de déterminer la hauteur de la couche
réfléchissante. Il suffisait & Appleton d’envoyer des signaux de longueur
d’onde telle que I'affaiblissement soit total, c’est-a-dire que les deux signaux
arrivent en opposition de phase. A partir de la longueur d’onde utilisée
et de la vitesse de propagation des ondes radio (déja connue), il a pu calculer
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la distance supplémentaire parcourue par 'onde qui s’était réfléchie. C'est
ainsi qu’il a déterminé en 1924 laltitude de la couche de Kennelly-
Heaviside : un peu plus de 100 kilomeétres.

Cet affaiblissement se produisait en général la nuit. En 1926 Appleton
a constaté que juste avant l'aube, les ondes radio n’étaient pas réfléchies
par la couche de Kennelly-Heaviside, mais par des couches plus hautes
(que l'on appelle parfois maintenant couches d’Appleton), qui commencent
a une altitude de 225 kilometres (fig. 5.3).

Pour toutes ces découvertes, Appleton a recu le prix Nobel de physique
en 1947. 1l a défini la région importante de I'atmosphére baptisée ionosphére
en 1930 par le physicien écossais Robert Alexander Watson-Watt. Elle
comprend ce que 'on a appelé plus tard la mésosphere et la thermospheére,
et se divise en plusieurs couches. La région D s'étend de la stratopause
jusqu’a la couche D, ou couche de Kennelly-Heaviside, située a une centaine
de kilomeétres de haut. LA commence la région E, zone intermédiaire
relativement pauvre en ions, qui va jusqu'aux couches d’Appleton : la
couche F1 & 225 kilométres et la couche F2 & 320 kilomeétres. La premiére
est la plus riche en ions, la seconde ne devenant appréciable que pendant
la journée. Au-dessus de ces couches s’étend la région F.

Ces couches réfléchissent et absorbent seulement les ondes longues
utilisées pour les transmissions radio ordinaires. Les ondes plus courtes,
comme celles qu'utilise la télévision, les traversent pratiquement en
totalité. Par conséquent, la diffusion de la télévision est de portée limitée
— & moins d’utiliser des satellites-relais, qui permettent aux émissions en
direct de traverser océans et continents. Les ondes radio venues de I'espace
(et produites par exemple par les étoiles émettrices) traversent aussi
l'ionosphére, et heureusement : sinon, la radioastronomie n’existerait pas,
au moins a partir de la surface terrestre.

Cest le soir que lionosphére est la plus efficace, a la suite de
I'ensoleillement du jour. Au contraire, elle est la plus faible le matin, parce
que la nuit ions et électrons se recombinent. Les orages solaires, qui
augmentent le flux de particules et de radiations de haute énergie envoyé
vers la Terre, renforcent et épaississent les couches ionisées. C'est alors
que les aurores boréales apparaissent au-dessus de l'ionosphere. A ces
moments-l3, la transmission des ondes radio a grande distance sur la Terre
devient difficile, voire impossible.

L'ionospheére est seulement l'une des régions entourant la Terre ou se
manifestent des phénoménes électriques. Hors de I'atmosphére, dans ce
que Pon considérait comme le « vide », les satellites ont révélé dés 1958
Vexistence de quelque chose de tout a fait étonnant. Pour comprendre de
quoi il s'agit, il nous faut d’abord faire un détour, et parler du magnétisme.

Le magnétisme

Le nom vient de la ville grecque de Magnésie, prés de laquelle ont été
découverts, dés I'Antiquité, les premiers aimants naturels. 11 s’agit d'un
minerai (oxyde de fer) naturellement magnétique, dont la tradition veut
qu’il ait été décrit pour la premiére fois par Thalés de Milet vers 550 av.
J.-C.
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Figure 5.3. Coupe de l'atmosphére. Les lignes brisées indiquent les
réflexions des ondes radio sur les couches de Kennelly-Heaviside et
d’Appleton dans l'ionosphére. La densité de I'air décroit avec l'altitude
(elle vaut 1 au niveau de la mer).
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MAGNETISME ET ELECTRICITE

Les aimants acquirent une utilité pratique le jour ou l'on découvrit
qu'une aiguille de fer, frottée sur une « pierre d’aimant», devenait elle
aussi un aimant, et que si on la montait sur un pivot vertical, elle s'orientait
a peu prés suivant une ligne nord-sud. Ceci était évidemment fort utile
aux navigateurs et ne tarda pas a leur devenir indispensable — encore que
les Polynésiens parvenaient a s'en passer pour de longs voyages d'ile en
ile a travers le Pacifique.

On ne sait pas exactement qui réalisa la premiére boussole, mais il est
généralement admis que c’est une invention chinoise, transmise aux
Arabes, puis, par leur intermédiaire, aux Européens. En tout cas, la
boussole se répandit en Europe au xir© siécle, et en 1269 il en parut une
description détaillée due a I'érudit francais Petrus Peregrinus de Maricourt.
C’est lui qui baptisa pdle nord le bout de l'aiguille qui pointait vers le nord,
et pdle sud I'autre bout.

Bien siir, on se demandait pourquoi une aiguille aimantée s’orientait
de cette maniére. Comme on savait que les aimants s’attiraient entre eux,
certains pensaient qu’il existait dans le Nord le plus lointain une
gigantesque montagne de « pierre d’aimant», vers laquelle se tournait
l'aiguille de la boussole. (Cette montagne joue un grand réle dans l'histoire
de Sindbad le Marin, dans les Mille et Une Nuits.) D'autres, plus romantiques
encore, attribuaient aux aimants une « dme » et une sorte de vie.

L’étude scientifique des aimants commenca avec William Gilbert, le
médecin de la reine Elisabeth I d’Angleterre. C’est lui qui découvrit que
la Terre elle-méme était un gigantesque aimant. II monta une aiguille
aimantée sur un pivot horizontal (aiguille a inclinaison) et son péle nord
se tourna vers le sol (inclinaison magnétique). Gilbert tailla un aimant en
forme de sphére et montra que l'aiguille se comportait de la méme facon
lorsqu’elle était placée au-dessus de I'hémispheére nord de cette « terre en
miniature ». Il publia ses découvertes en 1600 dans un livre célébre intitulé
De magnete.

Pendant longtemps, les savants ont supposé que la Terre avait comme
noyau un aimant gigantesque. Or, bien que I'on sache maintenant qu’elle
a effectivement un noyau de fer, on sait aussi qu’il ne peut pas étre aimanté,
car le fer chauffé perd ses propriétés magnétiques (ferromagnétisme) a 760° C,
et la température du noyau doit étre supérieure a 1 000° C.

La température a laquelle une substance ferromagnétique perd cette
propriété s’appelle ftempérature de Curie, car le phénomeéne a été dé-
couvert en 1895 par Pierre Curie. Le cobalt et le nickel, qui ressemblent
étroitement au fer sous beaucoup d'aspects, sont également ferromagné-
tiques. La température de Curie du nickel est de 356° C, celle du cobalt
de 1075°C. D'autres métaux deviennent ferromagnétiques a basse
température. Par exemple, le dysprosium est ferromagnétique au-dessous
de — 188°C.

En général, le magnétisme est une propriété de I'atome lui-méme. Mais
dans la plupart des matériaux, les aimants minuscules que constituent les
atomes sont orientés dans toutes les directions, et leurs effets s‘annulent
4 peu prés. Le faible magnétisme que l'on peut déceler s'appelle
paramagnétisme. L'intensité du magnétisme s’exprime par la perméabilité du
matériau : celle du vide est 1, et celle des substances paramagnétiques
est comprise entre 1 et 1,01.
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Les corps ferromagnétiques ont des perméabilités beaucoup plus élevées :
40 pour le nickel, 55 pour le cobalt, et plusieurs milliers pour le fer. Dans
ces substances, selon une théorie présentée en 1907 par le physicien
francais Pierre Weiss, il existe des domaines, petits volumes dans chacun
desquels les « aimants atomiques » sont alignés, ajoutant leurs effets pour
produire des champs intenses. Ces domaines mesurent entre dix microns
et un millimeétre, et on les a effectivement observés depuis. Dans le fer
non aimanté, les domaines sont orientés au hasard, et leurs effets
sannulent. Quand ils s’alignent sous l'effet d'un autre aimant, le fer est
aimanté. Cette réorientation des domaines produit une sorte de crépite-
ment, détectable par une amplification convenable. C'est ce que l'on
appelle 'effet Barkhausen, du nom de celui qui I'a découvert, le physicien
allemand Heinrich Barkhausen.

Dans les substances antiferromagnétiques, comme le manganése, les
domaines s’alignent aussi, mais en pointant tantét dans un sens, tantot
dans l'autre, de sorte que l'effet global est presque nul. Au-dessus d'une
certaine température, ces substances perdent leur antiferromagnétisme et
deviennent paramagnétiques. '

Si le noyau de fer de la Terre ne peut pas étre lui-méme un aimant
permanent, parce qu'il est au-dessus de la température de Curie, il doit
y avoir une autre explication & la déviation par la Terre de l'aiguille
aimantée. Cette explication repose sur les travaux du physicien anglais
Michael Faraday, qui a découvert la relation entre magnétisme et
électricité.

Faraday a commencé, vers 1820, par une expérience trés ancienne, déja
décrite par Petrus Peregrinus, et qui amuse toujours les éléves qui
commencent a étudier la physique. Elle consiste & saupoudrer de limaille
de fer un papier placé au-dessus d'un aimant, et a tapoter le papier. Les
grains de limaille s’alignent suivant des arcs allant d'un pole a l'autre de
Vaimant. Faraday a décidé que ces arcs suivaient de véritables lignes de
force magnétiques, qui forment un champ magnétique.

Or, en 1820, le physicien danois Hans Christian Oersted a remarqué
qu'un courant électrique dans un fil faisait dévier une aiguille aimantée
placée prés de ce fil. Faraday en a conclu que le courant devait établir
autour du fil un systéme de lignes de force magnétiques.

11 a été encouragé dans cette idée par les travaux du physicien francais
André Marie Ampére, qui s'est mis, dés la découverte d’'Oersted, a étudier
les fils parcourus par un courant. Ampére montra que deux fils paralléles,
parcourus par le courant dans le méme sens, sattiraient mutuellement,
et qu'ils se repoussaient quand les courants étaient de sens opposés. Ceci
rappelle la maniére dont deux péles d'aimant de méme nom se repoussent,
tandis qu'un pdle nord et un pdle sud s'attirent. Mieux : Ampére montra
qu’'une bobine cylindrique de fil, parcourue par un courant, se comportait
comme un barreau aimanté. C’est en I'’honneur de ces travaux que l'on
a donné, en 1881, le nom d'ampére a l'unité internationale d’'intensité
électrique.

Faraday, doté d'une intuition particuliérement pénétrante, s'est dit :
si I'électricité crée un champ magnétique si semblable a celui des
aimants que les bobines se comportent comme des aimants, pourquoi
I'inverse ne serait-il pas possible ? Pourquoi ne pourrait-on pas, avec
un aimant, créer un courant électrique identique a ceux que produisent
les piles ?
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En 1831, Faraday a réalisé une expérience qui allait changer I'histoire
de I'humanité. 1l a enroulé une bobine de fil autour d'un anneau de fer,
et une autre bobine un peu plus loin sur le méme anneau. 1l s’est dit que,
s'il faisait passer un courant dans la premiére bobine, ce courant allait
créer des lignes de force magnétiques concentrées dans l'anneau, et que
ce champ magnétique allait créer un courant dans la seconde bobine. Pour
détecter ce courant, il a relié celle-ci & un galvanomeétre, appareil de mesure
du courant électrique inventé en 1820 par le physicien allemand Johann
Salomo Christoph Schweigger.

Puis Faraday a relié la premiére bobine a une pile. Et ce qu'il attendait
ne s’est pas produit : le courant avait beau passer dans la premiére bobine,
rien ne passait dans la seconde. Mais Faraday a remarqué qu'a l'instant
ol il établissait le courant, I'aiguille du galvanometre déviait brievement,
et 4 l'instant ou il coupait le courant, 'aiguille déviait brievement dans
I'autre sens. Il réalisa aussit6t que c’était la variation du champ magnétique
4 travers la bobine — et non pas le champ magnétique lui-méme - qui
y faisait apparaitre un courant. Quand il établissait le courant, le champ
magnétique augmentait rapidement et engendrait un courant électrique
qui durait autant que cette croissance. Inversement, quand il coupait le
courant dans la premiére bobine, il apparaissait briévement dans la
deuxiéme un courant de sens opposé au premier.

Faraday a ainsi découvert le principe de I'induction électromagnétique,
et accessoirement il a construit le premier transformateur. 11 a imaginé
aussitdt une maniére plus simple et plus nette de mettre en évidence le
méme phénoméne, en faisant entrer un aimant dans une bobine, et en
I'en faisant sortir. En I'absence de toute pile, un courant traversait la bobine
quand le champ magnétique a l'intérieur variait — ou, si on veut, quand
le déplacement de l'aimant faisait « traverser » les fils par les lignes de
force (figure 5.4).

@

Galvanomeétre

000N

Figure 5.4. Une expérience de Faraday sur l'induction électromagnéti-
que. Quand l'aimant se déplace dans la bobine, en entrant ou en sortant,
un courant électrique apparait dans le circuit.

Non seulement les découvertes de Faraday allaient mener directement
4 la réalisation de la dynamo — et a la production de 1’électricité —, mais
elles sont 4 la base de la théorie électromagnétique de James Clerk
Maxwell, qui a relié 1a lumiére et les ondes radio (entre autres) pour former

la famille des ondes électromagnétiques.
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LE CHAMP MAGNETIQUE DE LA TERRE

Cette relation étroite entre le magnétisme et I'électricité suggeére une expli-
cation possible du magnétisme terrestre, dont1'aiguille aimantée a permis de
tracer leslignes de force: elles vont du péle magnétique nord (au nord du Canada)
au péle magnétique sud (au bord de I’Antarctique), chacun se tfrouvant environ
a 15° de latitude du pdle géographique correspondant. Bien sar, l'aiguille
aimantée ne donne que le champ au voisinage de la surface de la Terre, mais
on a pu étudier ce champ a haute altitude grace a des fusées emportant des
magnétométres. Quelle est donc I'explication proposée du magnétisme terres-
tre ? Il pourrait étre créé par des courants électriques a I'intérieur de la Terre.

Selon le physicien Walter Maurice Elsasser, la rotation de la Terre
provoque dans le noyau central de fer liquide des mouvements circulaires
d’ouest en est. Ces mouvements produisent un courant électrique de méme
sens. Comme dans la bobine d’Ampeére, ces courants circulaires créent un
champ magnétique, identique & celui d'un gigantesque aimant disposé
suivant l'axe des pbles. Cela donnerait au champ magnétique terrestre
l'allure générale que l'on constate, avec des pdles voisins des pbles
géographiques Nord et Sud (figure 5.5).

Figure 5.5. Origine du champ magnétique terrestre, selon la théorie
d’Elsasser. Les déplacements de la mati¢re dans le noyau liquide de fer
et de nickel créent des courants électriques, qui engendrent le champ
magnétique. Les lignes de force sont représentées en pointillés.
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Le Soleil lui aussi posséde un champ magnétique d’ensemble, deux ou
trois fois plus fort que celui de la Terre, et des champs locaux,
apparemment associés aux taches solaires, qui sont des milliers de fois
plus intenses. En étudiant ces champs (grice au fait quun champ
magnétique intense modifie la longueur d’onde de la lumiére émise), on
se rend compte qu’il peut y avoir a l'intérieur du Soleil des mouvements
circulaires de charges électriques.

En fait, les taches solaires présentent un certain nombre de bizarreries,
que I'on ne comprendra qu’apres avoir bien établi les causes des champs
magnétiques a 1'échelle astronomique. Au cours d'un cycle, les taches
n’apparaissent qu’a certaines latitudes, qui varient pendant son déroule-
ment. Le sens des champs magnétiques associés aux taches semble changer
a chaque cycle, ce qui donne une période double (vingt et un ans) a ces
variations de champ magnétique. On ignore encore les raisons de ces
phénomeénes.

Il n'y a d’ailleurs pas besoin d'aller jusqu’au Soleil pour rencontrer des
énigmes magnétiques : la Terre en fournit déja. Par exemple, pourquoi
les p6les magnétiques ne coincident-ils pas avec les poles géographiques ?
A chaque fois, la distance est environ de 1500 kilomeétres. De plus, les
deux péles magnétiques ne sont pas diamétralement opposés : la ligne
qui les joint (l'axe magnétique) ne passe pas par le centre de la Terre.

En outre, I'angle entre I'aiguille aimantée et le vrai Nord (la direction
du poéle Nord géographique) varie de facon irréguliere quand on voyage
sur une ligne est-ouest. Christophe Colomb 1'a constaté lors de son premier
voyage et s'est bien gardé de le signaler a son équipage, déja suffisamment
terrifié et désireux de faire demi-tour.

C’est I'une des raisons pour lesquelles la boussole ne permet pas une
détermination parfaite des directions. En 1911, l'inventeur américain
Elmer Ambrose Sperry a proposé a cet effet une méthode non magnétique.
Cette méthode est fondée sur la tendance d'une roue lourde en rotation
rapide (un gyroscope, étudié d’abord par Foucault, celui qui avait démontré
la rotation de la Terre) a résister aux modifications de son plan de rotation.
On peut utiliser cette tendance pour réaliser un gyrocompas, qui permet
de garder en référence une direction fixe et de guider navires ou fusées.

Mais si la boussole est imparfaite, elle a quand méme été d’'une utilité
considérable pendant des siécles. On peut tenir compte de la déviation
de l'aiguille par rapport au vrai Nord. Un siécle aprés Colomb, en 1581,
I'Anglais Robert Norman réalisa la premiére carte indiquant la vraie
direction indiquée par laiguille (la déclinaison magnétique) en différents
points du globe. En réunissant les points ot cette déclinaison a la méme
valeur, on obtient des lignes isogoniques, qui serpentent du pdle nord
magnétique au péle sud magnétique.

Malheureusement, il faut corriger périodiquement ces cartes, car en un
méme point la déclinaison magnétique varie avec le temps. Par exemple,
a Londres, elle a varié de 32° en deux siécles; en 1600 elle valait 8° est,
et elle a lentement tourné vers l'ouest jusqu’a valoir en 1800 24° ouest.
Depuis, elle varie en sens inverse, et en 1950 elle valait seulement 8° ouest.

L'inclinaison magnétique (I'angle de l'aiguille avec I'horizontale) varie
aussi lentement au cours du temps en un point donné de la Terre. C'est
pourquoi les cartes indiquant les lignes isoclinigues (joignant les points de
méme inclinaison magnétique) doivent également étre revues périodique-
ment. Qui plus est, lintensité du champ magnétique terrestre (qui
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augmente avec la latitude, et qui est trois fois plus grande pres des poles
que dans les régions équatoriales) varie aussi avec le temps, ce qui oblige
a réviser les cartes indiquant les lignes isodynamiques correspondantes.

Comme tout ce qui concerne le champ magnétique, son intensité globale
change. Depuis quelque temps, elle diminue : depuis 1670, le champ
magnétique terrestre a perdu 15 % de son intensité. Si cette diminution
devait continuer au méme rythme, le champ s'annulerait vers 1'an 4000.
Et ensuite? Est-ce quil continuerait a4 diminuer, devenant négatif
(c’est-a-dire avec le pdle nord dans I’Antarctique, et I'inverse) ? Autrement
dit, est-ce que le champ magnétique terrestre oscille périodiquement ?

Une maniére de voir si c’est possible consiste a étudier les roches
volcaniques. Quand la lave se refroidit, les cristaux se forment dans
l'alignement du champ magnétique terrestre. Dés 1906, le physicien
francais Bernard Brunhes avait remarqué que certaines roches étaient
aimantées en sens inverse du champ magnétique terrestre actuel. Cette
découverte est passée inapercue a l'époque, parce qu'elle semblait
dépourvue de signification. Mais maintenant il en va tout autrement ; ces
roches nous montrent non seulement que le champ magnétique terrestre
a changé de sens, mais qu'il I'a fait & de nombreuses reprises : neuf fois
dans les quatre derniers millions d’années, a intervalles irréguliers.

La découverte la plus spectaculaire en ce domaine concerne le plancher
océanique. S'il est vrai que la roche fondue suinte en permanence a travers
la Grande Faille et s'étale, alors en s’écartant de cette faille vers l'est ou
vers l'ouest, on doit trouver des roches solidifiées depuis des temps de plus
en plus longs. Or, si on étudie leur alignement magnétique, on trouve bien
des changements de sens par bandes entiéres paralléles a la faille, a des
intervalles variant entre 50 000 et 20 millions d’années, et d'une fagon
symétrique par rapport a la faille. La seule explication rationnelle jusquici
implique @ la fois I'élargissement du plancher et les renversements du
champ magnétique terrestre.

Mais il est plus facile de s’assurer de la réalité de ces renversements
que d’en trouver une explication.

En plus des variations 4 long terme, le champ magnétique varie d'un
moment a l'autre de la méme journée. Ceci suggére une influence du Soleil.
De plus, il y a des jours agités, ou l'aiguille de la boussole bouge plus
vivement que d’habitude. On parle alors d'orage magnétique. Identiques aux
orages électriques, ces phénoménes sont généralement accompagnés d'une
augmentation des aurores boréales, comme I'a signalé dés 1759 le physicien
anglais John Canton.

L'aurore boréale (nom proposé en 1621 par le philosophe frangais Pierre
Gassendi) est un spectacle mouvant de trainées lumineuses qui se plient
et se déplient, donnant une impression de splendeur irréelle. L'équivalent
dans I'Antarctique s'appelle aurore australe. En 1741, V'astronome suédois
Anders Celsius remarqua que l'aurore boréale avait quelque chose & voir
avec le champ magnétique terrestre. Les trainées lumineuses semblent
suivre les lignes de force du champ magnétique terrestre, et sont
particuliérement visibles aux endroits ol ces lignes se resserrent — pres
des poles magnétiques. Pendant les orages magnétiques, on peut voir ces
aurores aussi loin vers le sud que Boston ou New York.

11 est facile de comprendre ce qui cause les aurores. Une fois découverte
I'ionosphére, on s'est rendu compte que quelque chose (probablement un
rayonnement solaire d'un type ou d'un autre) donnait de I'énergie aux
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atomes de la haute atmosphére et les transformait en ions chargés
électriquement. La nuit, ces ions perdent leur charge et leur énergie, celle-ci
se manifestant dans la lumiére aurorale. C'est une variété spécialisée de
« lumiére du fond du ciel », qui suit les lignes de force magnétiques, et
se concentre prés des poles magnétiques — ce & quoi I'on s‘attend de la
part d’ions chargés électriquement. (La lumiére du fond du ciel ordinaire
met en jeu des atomes non chargés, et par conséquent est indifférente au
champ magnétique.)

LE VENT SOLAIRE

Qu’en est-il des jours agités et des orages magnétiques ? Le coupable est
sans doute encore le Soleil.

L'activité des taches solaires semble engendrer les orages magnétiques.
Comment un changement relativement petit a 150 millions de kilomeétres
peut-il affecter la Terre ? Ce n’est pas facile de I'imaginer, et pourtant cela
doit étre le cas, car les orages magnétiques sont particuliérement fréquents
en période de grande activité des taches.

Le début de la solution s’est présentée en 1859, quand un astronome
anglais, Richard Christopher Carrington, a vu un point lumineux
apparaitre sur la surface du Soleil, durer cinq minutes, puis s’effacer. C'était
la premiére observation d"une protubérance solaire. Carrington l'a expliquée
par la chute d'un gros météore sur le Soleil, et s‘est dit que le phénoméne
devait étre trés rare.

Mais en 1889, George E. Hale a inventé le spectrohéliographe, qui
permettait de photographier le Soleil en utilisant seulement la lumiére
correspondant & une bande spectrale donnée. Cette méthode détectait
facilement les protubérances, montrait qu'elles étaient fréquentes, et
qu'elles correspondaient aux régions riches en taches solaires. De toute
évidence, ce sont des éruptions d'une énergie extraordinaire, mettant en
jeu d’'une maniére ou d'une autre le phénoméne qui produit les taches
solaires (phénoméne toujours inconnu). Quand la protubérance est pres
du centre du disque solaire, elle est tournée vers la Terre, et ce qu'elle
éjecte se met en route vers la Terre. Les protubérances centrales sont
toujours suivies d’orages magnétiques sur la Terre a quelques jours
d'intervalle — le temps mis par des particules chassées du Soleil pour
atteindre I'atmosphére terrestre. Dés 1896, le physicien norvégien Olaf
Kristian Birkeland a signalé et décrit le phénomeéne.

Il ne manquait d'ailleurs pas de raisons d’affirmer que, quelle que fit
Vorigine des particules, la Terre était baignée dans un «nuage» qui
s’étendait trés loin dans l'espace. Les ondes radio engendrées par les éclairs
voyagent a haute altitude le long des lignes de force du champ magnétique
terrestre, ce qu’elles ne feraient pas en l'absence de particules électrisées.
(Ces ondes, qui produisent dans les récepteurs des sifflements bizarres,
avaient été découvertes par hasard durant la Premiére Guerre mondiale
par le physicien allemand Heinrich Barkhausen.)

Il ne semblait pourtant pas que ces particules fussent émises par le Soleil
en « bouffées » isolées. En 1931 Sydney Chapman a étudié la couronne
solaire, et il a été frappé par son étendue. Lors des éclipses totales, nous
ne voyons que la partie interne de la couronne. Pour Chapman, les
particules chargées présentes au voisinage de la Terre font encore partie
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de la couronne. En ce sens, la Terre évolue dans la frange trés ténue de
I'atmosphére solaire. Chapman a imaginé la couronne en expansion
continuelle vers l'espace, avec un renouvellement adéquat a la surface
du Soleil. Ce flot de particules émises constamment par le Soleil dans toutes
les directions serait & l'origine des perturbations du champ magnétique
terrestre.

Cette hypothése a été largement confirmée dans les années cinquante
par les travaux de l'astrophysicien allemand Ludwig Franz Biermann.
Depuis le début du siécle on attribuait a la pression de radiation du Soleil
le fait que la queue des cométes était toujours tournée a 'opposé du Soleil
et s'accroissait au périhélie. Cette pression existe bien, mais Biermann a
montré qu’elle était loin d’étre suffisante pour produire la queue des
comeétes. Il fallait pour cela quelque chose de plus robuste, qui était presque
a coup siir un flux de particules chargées. Cette idée a été reprise par le
physicien américain Eugene Norman Parker, qui s’est représenté un flux
continu de particules, avec des bouffées plus fortes au moment des
protubérances. En 1958, il a donné a ce phénomene le nom de vent solaire.
On a eu trés vite la confirmation directe de son existence, gridce aux
satellites soviétiques Lunik I et Lunik II, qui sont partis vers la Lune en
1959 et 1960. En 1962, la sonde américaine Mariner II, en route vers Vénus,
en a apporté une preuve supplémentaire.

Le vent solaire n’est pas un phénomene local. Il y a des raisons de penser
qu'il reste assez dense pour étre détectable au moins jusqu’a l'orbite de
Saturne. Prés de la Terre, la vitesse des particules du vent solaire va de
350 4 800 km/s, et elles mettent trois ou quatre jours pour aller du Soleil
a la Terre. Le Soleil perd ainsi un million de tonnes par seconde, ce qui
semble énorme & notre échelle, mais devient insignifiant a celle du Soleil :
depuis sa naissance, il a perdu moins de 1 % de sa masse sous forme de
vent solaire.

11 est bien possible que le vent solaire affecte notre vie de tous les jours.
Outre son effet sur le champ magnétique, ses particules chargées peuvent,
en traversant la haute atmosphére, influer sur les changements de temps
au sol. S'il en est ainsi, I’étude des variations du vent solaire viendra
s'ajouter a l'arsenal de moyens dont disposent les météorologues.

LA MAGNETOSPHERE

Les lancements de satellites ont révélé un effet imprévu du vent solaire.
L'une des premiéres tiches assignées a ces satellites était de mesurer le
rayonnement dans la haute atmospheére et I'espace proche, en particulier
la densité des rayons cosmiques (particules chargées d'énergie particuliére-
ment élevée). Quelle était I'intensité de ces rayons au-dessus du bouclier
atmosphérique ? Pour le savoir, on a équipé les satellites de compteurs Geiger
(inventés en 1907 par le physicien allemand Hans Geiger, et bien améliorés
en 1908). Ces compteurs contiennent un gaz soumis a un voltage juste
insuffisant pour y faire passer un courant. Quand une particule a haute
énergie pénétre dans le gaz, elle ionise un de ses atomes et le projette sur
d’autres atomes, créant de nouveaux ions, et ainsi de suite. Cette cascade
d’ions peut transporter un courant : pendant une fraction de seconde, le
courant passe a travers le gaz. Cette impulsion de courant est transmise
par radio a la Terre, et on peut ainsi compter le nombre de particules
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qui pénetrent dans le compteur en une seconde, ce qui permet d’estimer
la densité des particules & l’endroit ou il se trouve.

Quand les Américains ont réussi & mettre en orbite leur premier satellite,
Explorer 1, le 31 janvier 1958, son compteur a détecté a peu pres les
concentrations de particules prévues jusqu’a plusieurs centaines de
kilometres d'altitude. Mais plus haut (et Explorer I est monté jusqu’a 2 500
kilométres) il y en avait moins que prévu. En fait, par moments, il n'y
en avait pas du tout ! On aurait pu craindre une défaillance du compteur,
mais Explorer III, lancé le 26 mars 1958 sur une orbite d’apogée 3 300
kilomeétres, a donné les mémes résultats, confirmés également par le
satellite soviétique Spoutnik III, lancé le 15 mai 1958.

Le responsable du programme, James A. Van Allen de 'université d'Towa
et son équipe, ont proposé une explication du phénomeéne : les compteurs
indiquaient zéro non pas parce qu’il y avait peu de particules, mais parce
quil y en avait trop. Elles entraient trop vite et « aveuglaient » le compteur
(comme nous sommes aveuglés par une lumiére trop vive).

Le 26 juillet 1958, Explorer IV a emporté sur orbite des compteurs
spécialement concus pour mesurer des concentrations trés importantes.
L'un d’eux, par exemple, était entouré d’'une mince couche de plomb, qui
devait jouer le role de lunettes de soleil, et ne laisser pénétrer qu'une faible
portion des particules. Cette fois, les compteurs ne se taisaient plus : I'idée
de la saturation par des concentrations trop grandes était juste. Explorer IV
est monté a 2 200 kilométres et a mesuré des concentrations de particules
beaucoup plus grandes que tout ce que l'on avait prévu.

En fait, les satellites Explorer n'avaient atteint que les couches les plus
basses de cette région riche en particules. A 'automne 1958, les Etats-Unis
ont lancé en direction de la Lune deux véhicules, Pioneer I et Pioneer III,
qui se sont éloignés tous deux a une centaine de milliers de kilométres
de la Terre. Ils ont détecté deux bandes principales riches en particules,
les ceintures de Van Allen, que I'on a appelées plus tard magnétosphére, pour
harmoniser les noms donnés aux régions de l'espace entourant la Terre.

On a d'abord pensé que la magnétosphére était symétrique, comme une
sorte de «gros beignet » entourant la Terre, et que les lignes de force
magnétiques étaient elles aussi symétriquement disposées. Mais une fois
encore, les satellites ont fourni des résultats inattendus. En 1963, en
particulier, on a placé les satellites Explorer XIV et Imp-I sur des orbites
trés elliptiques destinées a les emmener si possible au-deld de Ia
magnétosphére.

On a constaté alors (figure 5.6) que la magnétosphére avait une frontiére
nette, la magnétopause, repoussée vers la Terre par le vent solaire du coté
tourné vers le Soleil, mais s'étendant & des distances considérables de I'autre
cOté. La magnétopause est & 65 000 kilométres de la Terre du cote ensoleillé,
mais sa « queue » de l'autre c6té s'étend peut-étre & un ou deux millions
de kilométres. En 1966 la sonde soviétique Luna X, qui a fait le tour de
la Lune, y a détecté un faible champ magnétique qui est sans doute la
«queue » de la magnétosphére terrestre.

Le piégeage de particules chargées le long de lignes de force magnétiques
avait été prédit en 1957 par un scientifique amateur grec, né en Amérique,
Nicholas Christofilos, qui gagnait sa vie en vendant des ascenseurs. Il avait
envoyé ses calculs aux spécialistes de la question, mais personne n’y avait
prété¢ attention (dans le domaine scientifique, comme ailleurs, les
professionnels ont tendance a ignorer les amateurs). C’est seulement quand
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Figure 5.6. La magnétosphére (ou l'ensemble des ceintures de Van Allen)
tracée par les satellites. Ces ceintures semblent formées de particules
chargées, piégées par le champ magnétique terrestre.

les professionnels furent parvenus indépendamment aux mémes résultats
que l'on a reconnu les mérites de Christofilos, qui a été alors accueilli a
I'université de Californie. Le piégeage magnétique des particules s'appelle
maintenant effer Christofilos. )

En aofit et septembre 1958, les Etats-Unis ont envoyé a 500 kilomeétres
de haut trois missiles nucléaires et les ont fait exploser, pour vérifier
expérimentalement l'effet Christofilos — expérience baptisée programme
Argus. Le flot de particules chargées produit par les explosiions s'est étalé
le long des lignes de force et s’y est trouvé effectivement piégé. La bande
qui en a résulté a persisté trés longtemps : Explorer IV I'a détectée pendant
plusieurs centaines de ses révolutions autour de la Terre. Ce nuage de
particules a donné aussi des aurores — assez faibles — et perturbé pendant
quelque temps les faisceaux radar.

Ce futle début d’'une série d’expériences affectant et méme altérant1'espace
au voisinage de la Terre, ce qui souleva I'indignation d'une bonne part de la
communauté scientifique. Le 9 juillet 1962, une bombe atomique a explosé
dans I'espace, provoquant dans la magnétosphére des changements appa-
remment durables, comme I'avaient prédit les scientifiques opposés a I'expé-
rience, Fred Hoyle par exemple. Ces essais américains ont été suivis d’'essais
soviétiques similaires. Mais ces modifications artificielles peuvent nous em-
pécher de comprendre ce qui se passe naturellement dans la magnétosphere,
et il est peu probable que ce genre d’expériences soit renouvelé.
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Une autre perturbation — controversée elle aussi — a consisté a placer
en orbite autour de la Terre une couche de fines aiguilles de cuivre pour
mesurer leur capacité & réfléchir les ondes radio, et assurer ainsi une
méthode sfire pour la communication a longue distance (l'ionosphére
connait de temps en temps des orages magnétiques pouvant interrompre
les communications & un moment crucial). Les radioastronomes se sont
élevés contre ce projet, susceptible de perturber les signaux recus de
l'espace. Mais ils n’ont pas été assez puissants pour empécher sa réalisation :
le programme West Ford (d'apreés la ville de Westford, Massachusetts, ol
ont eu lieu les préparatifs) s'est réalisé le 9 mai 1963. Un satellite a éjecté
400 millions d’aiguilles de cuivre, longues de deux centimeétres et plus fines
qu’un cheveu (le tout pése 25 kilos). Ces aiguilles se sont étalées tout autour
de la Terre en un anneau qui a persisté trois ans, et qui a bien réfléchi
les ondes radio, mais pas assez pour étre utilisables : il faudrait pour cela
une couche beaucoup plus épaisse, et il est possible que, dans cette
perspective, on tienne malgré tout compte de l'opposition des radio-
astronomes.

LES MAGNETOSPHERES DES AUTRES PLANETES

Naturellement, on avait envie de savoir §’il y avait aussi des ceintures
de particules autour des autres corps célestes. Si la théorie d’Elsasser est
correcte, pour avoir une magnétosphére appréciable, un objet doit remplir
deux conditions : un noyau conducteur liquide, ou puissent s'établir des
mouvements circulaires; une période de rotation assez courte, pour
pouvoir provoquer ces mouvements. La Lune, par exemple, a une densité
trop faible pour posséder un noyau métallique, elle est trop petite et donc
pas assez chaude au centre pour qu'un tel noyau soit liquide -, et de toute
facon elle tourne sur elle-méme trop lentement pour provoquer des
mouvements dans un noyau liquide, s'il existait : il serait donc étonnant
qu'elle posséde une magnétosphére. Mais si convaincant que soit un
raisonnement, il est toujours souhaitable d’en obtenir confirmation par
des mesures directes, faciles & obtenir avec des sondes emportées par les
fusées.

Effectivement, les sondes soviétiques Lunik I (janvier 1959) et Lunik II
(septembre 1959) n’ont pas trouvé trace de ceintures de particules autour
de la Lune, absence qui a été confirmée par toutes les sondes ultérieures.

Le cas de Vénus est plus intéressant. La planéte est & peu prés aussi
massive et aussi dense que la Terre, et posséde donc certainement un noyau
métallique liquide. Mais elle tourne trés lentement, encore plus lentement
que la Lune. Toutes les sondes envoyées vers Vénus (depuis Mariner 2 en
1962) ont confirmé que Vénus n'avait pratiquement pas de champ
magnétique. Le peu qu'elle posséde (moins d’1/20 000 de celui de la Terre)
résulte peut-étre de la pénétration, dans I'ionosphére, de son atmosphére
trés dense.

Mercure est dense aussi, et doit posséder un noyau métallique. Mais
C'est encore une planéte a rotation trés lente. Mariner 10, qui a frolé
Mercure en 1973 et 1974, y a détecté pourtant un champ magnétique,
faible, mais moins que celui de Vénus — et sans atmospheére pour
I'expliquer. Si faible soit-il, ce champ est trop fort pour s'expliquer par
la rotation trés lente de la planéte. Peut-étre la petite taille de Mercure
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(trés inférieure a celle de la Terre ou de Vénus) permet-elle a4 son noyau
d’'étre assez « frais» pour étre ferromagnétique, et se comporter comme
un aimant permanent ? Pour l'instant, on ne saurait le dire.

Mars tourne assez vite, mais c’est une planéte plus petite et moins dense
que la Terre. Toutefois, elle peut avoir un petit noyau métallique liquide,
suffisant pour produire un effet appréciable. De fait, Mars semble posséder
un petit champ magnétique, beaucoup plus faible que celui de la Terre,
mais plus intense que celui de Vénus.

Avec Jupiter, tout change. Sa masse énorme et sa rotation trés rapide
en font un candidat de choix pour un champ magnétique élevé — a
condition d’avoir un noyau conducteur. Or, en 1955, bien avant la
construction des premiéres sondes spatiales, deux astronomes américains,
Bernard Burke et Kenneth Franklin, ont détecté, en provenance de Jupiter,
des ondes radio qui ne pouvaient pas résulter seulement d'effets de
température. Elles avaient forcément une autre cause, peut-€tre des
particules de haute énergie piégées dans un champ magnétique, comme
I'a suggéré en 1959 Frank Donald Drake.

Avec les premiéres sondes jupitériennes, Pioneer 10 et Pioneer 11, cette
théorie allait étre amplement confirmée. Il n’est pas difficile de détecter
le champ magnétique de la planéte géante : son intensité dépasse les
estimations les plus optimistes. La magnétosphere de Jupiter est 1 200 fois
plus étendue que celle de la Terre. Si elle était visible, elle remplirait dans
notre ciel plusieurs fois la surface occupée par la pleine lune. La
concentration des particules y est 19 000 fois plus grande que dans la
magnétosphére terrestre. Ce serait un danger mortel pour des véhicules
habités, un bouclier rendant la planéte inapprochable — et englobant les
satellites galiléens.

Saturne aussi a un champ magnétique intense — le deuxiéme, comme
d’habitude... En l'absence d’observations directes, il semble raisonnable
de supposer qu'Uranus et Neptune ont aussi des champs magnétiques plus
intenses que le noétre. Dans les planétes géantes gazeuses, quelle peut étre
la nature du noyau liquide conducteur ? Au moins dans le cas de Jupiter
et de Saturne, il s’agit presque a coup sir d’hydrogéne métallique.

Meétéores et météorites

Les Grecs anciens savaient déja que les « étoiles filantes » n’étaient pas
vraiment des étoiles, parce que la population du ciel ne diminuait pas
a la suite de leur chute. Pour Aristote, 4 une époque plus récente, le ciel
était immuable et les étoiles filantes changeaient, donc elles ne faisaient
pas partie du ciel, mais de I'atmosphére (comme quoi une idée fausse
conduit parfois par hasard a des résultats corrects en partie). Aussi a-t-on
donné a ces objets le nom de météores (qui veut dire « choses de I'air »).
Ceux qui atteignent la surface de la Terre recoivent le nom de météorites.

Les Anciens étaient parfois témoins de chutes de météorites; ils
constatérent que certaines d’entre elles étaient des blocs de fer. On attribue
a Hipparque un tel compte rendu. On suppose que la Kaaba, la pierre
noire sacrée de La Mecque, est une météorite, qui doit sa sainteté a son
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origine céleste. L'Iliade mentionne un bloc de fer brut parmi les prix des
jeux a I'occasion des funérailles de Patrocle. Ce fer devait étre météoritique,
car a cette époque, l'age du bronze, on ne connaissait pas encore la
métallurgie du fer. Par contre, le fer météoritique était connu au moins
dés I'an 3000 av. J.-C.

De la Renaissance au XVIII® siécle, la science ne s'est pas intéressée aux
météorites : elle s'attachait & combattre les superstitions et y rangea les
« pierres venues du ciel ». Les paysans qui apportaient 4 1’Académie des
sciences, a Paris, des échantillons de météorites se voyaient poliment mais
fermement éconduits. Pourtant, en 1803, ces rapports incitérent finalement
le physicien Jean-Baptiste Biot & étudier sérieusement le phénoméne. Ses
recherches, scrupuleusement menées, ont contribué largement 4 convain-
cre le monde scientifique que des pierres tombaient effectivement du ciel.

Le monde scientifique, certes, mais pas le monde en général : en 1807,
deux scientifiques du Connecticut (dont le jeune chimiste Benjamin
Silliman) déclarérent avoir assisté a la chute d'une météorite. Mais le
président des Etats-Unis, Thomas Jefferson, préféra croire que deux
professeurs mentaient, plutdt que d’admettre que des pierres tombaient
du ciel.

Le 13 novembre 1833, les Etats-Unis recurent une pluie de météores
(du type appelé « léonides », car ils semblent provenir d’'un point situé dans
la constellation du Lion). Pendant plusieurs heures, le ciel fut le siége d'un
véritable feu d’artifice, le plus brillant de tous les temps. Il ne semble pas
que des météorites aient atteint le sol, mais le spectacle allait stimuler
I'étude des météores, et les astronomes allaient s’y consacrer sérieusement
pour la premiére fois.

Dés I'année suivante, le chimiste suédois Jons Jakob Berzelius lanca un
programme d’analyse chimique des météorites. Ces analyses finirent par
fournir aux astronomes des renseignements précieux sur I'dge du systéme
solaire, et méme sur la composition chimique d’ensemble de I'Univers.

LES METEORES

En notant les époques de I'année ou leur densité augmentait, et les
régions du ciel d’oui ils semblaient parvenir, les observateurs de météores
sont parvenus a établir les orbites de plusieurs nuages de météores. Ils
se sont ainsi aperqus que les pluies de météores se produisent quand la
Terre coupe l'orbite d'un nuage de météores.

Ceux-ci ont des orbites allongées, comme les cométes, ce qui incite a
les considérer comme les débris de comeétes désintégrées. La structure des
cometes, selon la théorie de Whipple, les autorise a se désintégrer, laissant
derriére elles de la poussiére et des cailloux, et on a effectivement assisté
a la désintégration de plusieurs comeétes.

Quand un paquet de poussiére de cométe pénétre dans 'atmosphere,
il peut faire un feu d’artifice aussi beau que celui de 1833 : un météore
d'un gramme donne une «étoile filante» aussi brillante que Vénus.
Certaines étoiles filantes visibles correspondent & des météores encore dix
mille fois moins lourds !

On peut calculer le nombre total de météores qui atteignent 'atmosphére
terrestre, et on s'apercoit qu'il est extraordinairement élevé : chaque jour,
il y en a plus de 20 000 qui pésent au moins un gramme, et prés de
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200 millions d’autres plus légers, mais capables pourtant de donner une
étoile filante visible a I'ceil nu. Quant aux plus petits encore, ils se comptent
chaque jour en milliards.

L'existence de ces micrométéores est révélée par la présence dans l'air de
poussiéres de formes bizarres, contenant une forte proportion de nickel,
et trés différentes des poussiéres terrestres normales. Une autre preuve de
leur existence est la lumiére zodiacale (découverte vers 1700 par G.D. Cassini),
ainsi nommée parce qu'elle est surtout visible au voisinage du plan de
l'orbite terrestre, plan qui traverse les constellations du zodiaque. La
lumiére zodiacale est trés faible, et ne peut étre vue que par des nuits
sans lune exceptionnellement transparentes. Elle est surtout nette pres de
I'horizon ot le Soleil vient de se coucher, ou se prépare a se lever. Du
coté opposé du ciel, on distingue une luminosité secondaire appelée
Gegenschein (« lumiére opposée », en allemand). La lumicre zodiacale
differe de la lumiére du fond du ciel : son spectre ne contient pas les raies
de l'oxygéne atomique ou du sodium, mais c’est seulement celui de la
lumiere solaire diffusée, rien de plus. Ce qui la diffuse, c’est sans doute
de la poussiére concentrée dans le plan des orbites planétaires — c’est-a-dire
des micrométéores. A partir de I'intensité de la lumiére zodiacale, on peut
donc estimer leur nombre et leur taille.

On peut aussi les compter avec précision grace a des satellites comme
Explorer XVI (lancé en décembre 1962) et Pegasus I (lancé le 16 février 1965).
Pour les détecter, certains satellites portent des feuilles d'une substance
sensible qui signale chaque impact de météore par un changement de
résistance électrique. D’autres enregistrent les impacts au moyen d’un
microphone trés sensible. Les résultats obtenus montrent que 3 000 tonnes
de météores pénétrent chaque jour dans l'atmosphére, les cing sixiémes
étant formés de micrométéores trop petits pour se manifester sous forme
d’étoiles filantes. Ces micrométéores forment un nuage ténu de poussiéres
tout autour de la Terre, nuage qui s'étend, de moins en moins dense, jusqu’a
100 000 ou 200 000 kilomeétres avant de se fondre dans la poussiére normale
de l'espace interplanétaire.

Grace a la sonde vénusienne Mariner 2, on sait que la densité des
poussiéres dans l'espace est dix mille fois plus faible quau voisinage
de la Terre — qui apparait ainsi comme le centre d'un nuage de
poussiéres. Selon Fred Whipple, cela pourrait venir de la Lune, le nuage
de poussiéres résultant du bombardement incessant de sa surface par les
météorites. Vénus, qui n'a pas de lune, n’a pas non plus de nuage de
poussiéres.

Le géophysicien Hans Petterson, qui s’est particuliérement intéressé¢ a
cette poussiére météoritique, a recueilli des échantillons dair en 1957 en
haut d'une montagne de Hawai, donc aussi loin des pollutions industrielles
qu'il est possible sur la Terre. Il a pu ainsi estimer que la Terre recoit chaque
année cinq millions de tonnes de ces poussiéres (des mesures analogues,
réalisées en 1964 par James M. Rosen avec des instruments emportés par
ballons, aboutissent 4 une estimation de quatre millions de tonnes, mais
certains auteurs se contentent de 100 000 tonnes par an). Hans Petterson
a essayé d’estimer les variations passées de cette chute, en mesurant le
contenu en nickel d’échantillons remontés du fond de I'Océan. Il semble
y en avoir davantage dans les sédiments les plus superficiels, ce qui permet
peut-étre de supposer que la cadence du bombardement est en augmenta-
-tion.
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Les poussiéres météoritiques ont peut-étre une grande influence sur notre
vie : en 1953, le physicien australien Edward George Bowen a €mis l'idée
qu’elles étaient peut-étre a I'origine des noyaux de condensation nécessaires
A la formation des gouttes de pluie. Si cette théorie est correcte, la cadence
du bombardement météoritique influe de fagon décisive sur le régime des
pluies sur la Terre.

LES METEORITES

De temps en temps, des morceaux de matiére plus gros que des graviers,
parfois méme beaucoup plus gros, pénétrent dans I'atmospheére. IIs peuvent
étre assez gros pour survivre a I'échauffement provoqué par l'air (a des
vitesses qui vont de 13 & 70 km/s) et pour atteindre le sol. Comme nous
I'avons vu, on leur donne le nom de météorites. On pense généralement
que ce sont des astéroides, de petits « earth grazers » qui ont frolé la Terre
de trop preés...

La plupart des météorites trouvées sur le sol (on en connait environ
1 700, dont 35 pésent plus d'une tonne chacune) sont formees de fer, et
on a longtemps cru que les météorites de fer étaient beaucoup plus
nombreuses que les météorites rocheuses. C'est tout a fait faux, et da
simplement au fait qu'un morceau de fer se remarque beaucoup plus dans
un champ pierreux qu'une pierre de plus — bien qu'une fois examinée,
une pierre météoritique soit différente des autres pierres.

C'est en recensant les météorites que l'on avait vu tomber que les
astronomes se sont apercus qu'en réalité les rocheuses étaient prés de dix
fois plus nombreuses que les métalliques. On a en particulier trouvé
beaucoup de météorites rocheuses dans le Kansas, ce qui parait étrange,
jusqu’a ce que l'on réalise que sur le sol sédimentaire, dépourvu de pierres,
des champs du Kansas, une météorite rocheuse était aussi facile a repérer
quun bloc de fer ailleurs.

Comment se forment ces deux types de météorites ? Les astéroides, dans
la jeunesse du systéme solaire, ont pu étre en moyenne plus gros que
maintenant. Une fois formés, et rendus incapables de condensation
supplémentaire par les perturbations dues a Jupiter, tout ce qui pouvait
leur arriver était de se heurter entre eux, parfois assez fort pour voler en
éclats. Mais auparavant, ils avaient pu devenir assez chauds, pendant leur
formation, pour que leurs composants se séparent, le fer coulant vers le
centre et la roche légére se rassemblant a I'extérieur. Aussi, une fois réduits
en piéces, ces astéroides donnent deux sortes de morceaux, rocheux et
métalliques, correspondant aux deux types de météorites que I'on trouve
mairtenant sur la Terre.

11 y a un troisiéme type de météorites, trés rare, les chondrites carbonées.
Une discussion a leur sujet sera plus a sa place au chapitre 13.

Les météorites font rarement des dégats. Bien que 500 météorites de
bonne taille tombent chaque année sur la Terre (dont malheureusement
on retrouve seulement une vingtaine), la surface terrestre est vaste, et
seules des régions limitées ont une densité de population importante. Pour
autant qu'on sache, personne n’'a jamais été tué par une météorite, bien
qu'une habitante de I'Alabama ait raconté avoir été légérement blessée
par une météorite qui l'aurait frolée, le 30 novembre 1955. En 1982, une
météorite a traversé une maison a Westfield, Connecticut, sans atteindre
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les habitants. Assez curieusement, Westfield avait déja été atteint, sans
mal, onze ans plus tét.

Pourtant, les météorites peuvent avoir un effet dévastateur. En 1908,
par exemple, un impact dans le centre de la Sibérie a creusé des cratéres
de cinquante métres de diameétre et abattu les arbres a trente kilométres
a la ronde. Heureusement, il s’agissait d'une région déserte, et les seules
victimes ont été des rennes. Si le choc s’était produit cinq heures plus tard,
la rotation de la Terre aurait amené a cet endroit la ville de Leningrad
(qui s’appelait alors Saint-Pétersbourg, et était la capitale de la Russie). Dans
ce cas, la ville aurait été anéantie aussi totalement que par une bombe
H. On estime que cette météorite pesait environ 40 000 tonnes.

Cette affaire de la Toungouska (ainsi nommée du nom de l'endroit)
présente un certain nombre de mystéres. Les difficultés d’accés de la région
et la confusion engendrée peu aprés par la guerre et la révolution ont rendu
impossible toute recherche sérieuse pendant des années. Quand on a pu
étudier le site, il s’‘est révélé complétement dépourvu de matériaux
météoritiques. Il y a quelques années, un auteur soviétique de science-
fiction a construit une nouvelle sur I'idée que I'endroit était radioactif — idée
immeédiatement considérée comme un fait par tous ceux qui sont avides
de sensationnel. Aussitét on a avancé une foule d’hypothéses plus
échevelées les unes que les autres, depuis I'impact d’'un « mini-trou noir »
jusqu'a l'accident d'un vaisseau extra-terrestre... L'hypothése la plus
plausible, malgré tout, est qu'il s’agissait d'un bloc de glace, probablement
une toute petite comeéte, ou un morceau de cométe (peut-étre de la cométe
Encke), qui aurait explosé en l'air avant de toucher le sol, et aurait ainsi
causé des dégats considérables sans laisser aucune « signature » météoriti-
que rocheuse ou métallique.

Depuis, le choc le plus important s’est produit en 1947, prés de
Vladivostok (encore en Sibérie).

Mais il y a des traces de chocs encore plus violents datant de I'époque
préhistorique. Dans le comté de Coconino, en Arizona, il y a un cratére
circulaire, d’environ 1300 meétres de diamétre, et de 200 métres de
profondeur, entouré d'un bourrelet de terre de 30 & 50 métres de haut.
On dirait un cratére lunaire en miniature. On a longtemps supposé qu’il
s'agissait d'un volcan éteint, mais un ingénieur des mines, Daniel Moreau
Barringer, a soutenu qu’il s’agissait du résultat d'une chute de météorite,
et le trou en question s'appelle maintenant cratére Barringer. Il est entouré
de blocs de fer météoritique — des milliers, et peut-étre des millions de
tonnes en tout. Bien que l'on n’en ait extrait qu'une petite partie, c’est
quand méme plus que tout ce qu'on a trouvé de fer météoritique dans
le reste du monde. Une preuve supplémentaire de l'origine météoritique
du cratére est la présence, découverte en 1960, de formes de silex qui n’ont
pu étre produites que par les pressions énormes et les températures
considérables entrainées momentanément par un tel impact.

Produit dans le désert il y a environ 25 000 ans par une météorite de
fer de 50 metres de diametre, le cratére Barringer est trés bien conservé.
Dans la plupart des régions du monde, il aurait été estompé par le
ruissellement et la végétation. Mais des observations aériennes révélent
parfois des formations circulaires ignorées jusque-1a, en partie inondées
et en partie recouvertes de végétation, et qui sont certainement d’origine
météoritique. On en a découvert plusieurs au Canada, en particulier le
cratere Brent dans le centre de 1'Ontario, et le cratére Chubb dans le Nord
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du Québec, chacun mesurant plus de trois kilométres de diametre, ainsi
gqu’au Ghana, ou le cratére Ashanti dépasse 10 kilomeétres de diametre.
Ces cratéres ont peut-étre plus d’'un million d’années. On connait dans le
monde environ 70 de ces cratéres fossiles, dont le diamétre dépasse parfois
130 kilométres.

Les cratéres de la Lune sont de tailles trés diverses, depuis les petits trous
jusqu'aux géants de 200 kilométres de diamétre ou davantage. Privée d'air,
d’eau et de vie, la Lune est un merveilleux « musée des cratéres », ou ils
ne s’usent pas, si ce n’est par I'action extrémement lente des changements
de température qui résultent de l'alternance des jours et des nuits lunaires,
longs a chaque fois de deux semaines terrestres. Peut-étre la Terre serait-elle
aussi grélée que la Lune sans 'action cicatrisante du vent, de l'eau et de
la croissance végétale.

On a d’abord attribué aux cratéres lunaires une origine volcanique, mais
leur structure n’est pas du tout celle des volcans éteints de la Terre. Dés
1890, l'idée de leur origine météoritique s'est imposée peu a peu.

Selon ce point de vue, les « mers » de la Lune, vastes étendues planes
et circulaires relativement pauvres en cratéres, seraient le résultat des
impacts de météorites particuliérement grosses. Cette idée a trouvé une
confirmation trés nette en 1968 quand des satellites, placés en orbite autour
de la Lune, ont manifesté des irrégularités de vol inattendues. Ces
irrégularités ne s'expliquent que par l'existence de zones particuliérement
denses de la surface lunaire, produisant une légére augmentation locale
du champ gravitationnel, suffisante pour modifier de facon perceptible
la trajectoire d’un satellite. Ces zones plus denses que la moyenne semblent
correspondre aux mers lunaires et ont recu le nom de mascons (pour
« concentrations de masse »). On pense immédiatement que les grosses
météorites de fer responsables des «mers» y sont enterrées et sont
beaucoup plus denses que les roches de la crofite lunaire. Moins d'un an
aprés leur découverte, on connaissait déja une bonne douzaine de ces
mascons.

11 ne faut pourtant pas se représenter la Lune comme un monde « mort »
au point de vue du volcanisme. Le 3 novembre 1958, l'astronome
soviétique N.A. Kozyrev a observé dans le cratére Alphonse un point
rougeatre (dés 1780, William Herschel avait déja signalé des points
rougeatres sur la Lune). Les études spectroscopiques de Kozyrev ont montré
une émission probable de gaz et de poussiéres. Depuis, on a observé d’autres
rougeoiements sur la Lune, et il semble certain qu'une activité volcanique
s’y manifeste épisodiquement. Lors de I'éclipse totale de Lune de décembre
1964, on a constaté que 300 cratéres étaient plus chauds que leur voisinage
— méme s'ils n’étaient pas assez chauds pour émettre de la lumiére.

Les mondes sans air, en général, qu'il s’agisse de Mercure ou des satellites
de Mars, de Jupiter ou de Saturne, sont criblés de cratéres rappelant le
bombardement subi, il y a quelque quatre milliards d’années, au moment
ot les planéticules s’aggloméraient en planétes. Rien ne s’y est passé depuis
qui ait pu estomper ces marques.

Vénus est pauvre en cratéres, peut-étre a cause de I'effet corrosif de son
épaisse atmosphére. L'un des hémisphéres de Mars aussi, sans doute parce
que le volcanisme a recouvert la surface d'une couche relativement
récente. C'est ce qui se passe sur Io, couvert de la lave de ses grands volcans.
Quant a Europe, s'il n'a pas de cratéres, c’est sans doute parce que les
météorites y traversent la couche de glace et disparaissent dans le liquide
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sous-jacent, tandis que la surface géle a nouveau, cicatrisant rapidement
le trou.

Etant les seuls échantillons de matiére extra-terrestre que nous puissions
examiner, les météorites passionnent non seulement les astronomes, les
géologues, les chimistes et les métallurgistes, mais aussi les cosmologistes,
qui se penchent sur les origines de 1'Univers et du systéme solaire. Or,
parmi les météorites, on trouve en plusieurs points du globe de curieux
objets vitreux. On a découvert les premiers en 1787 dans ce qui est
maintenant 1'Ouest de la Tchécoslovaquie, et les suivants en Australie en
1864. On les appelle tectites (4 partir d'un mot grec signifiant « fondu »),
car ils semblent avoir fondu en traversant 'atmosphére.

En 1936, l'astronome américain Harvey Harlow Ninninger a émis l'idée
que les tectites pouvaient étre des restes de la matiére expulsée de la Lune
par 'impact de grosses météorites et capturée par le champ gravitationnel
de la Terre. On en trouve beaucoup en Australie, en Asie du Sud-Est et
dans l'océan Indien. Ce groupe de tectites est le plus récent de tous : il
n’a que 700 000 ans. Il est concevable qu'il ait pu étre produit par 'impact
qui a créé sur la Lune le plus jeune des grands cratéres, Tycho. Le fait
que cet impact ait coincidé avec le dernier renversement du champ
magnétique terrestre permet peut-étre d’expliquer, par d’autres catastro-
phes mettant en jeu la Terre et la Lune, l'irrégularité frappante de ces
changements de sens.

Autre groupe étonnant de météorites : celles de I’Antarctique. D’abord,
on remarque immédiatement, sur la calotte glaciaire, n‘importe quelle
météorite, qu’elle soit rocheuse ou métallique. En fait, n'importe quel objet
solide qui ne soit pas de la glace et qui ne soit pas d’origine humaine,
sur ce vaste continent, est forcément d’origine météoritique. Et une fois
sur le sol, plus rien ne lui arrive (au moins depuis vingt millions d’années)
a4 moins qu’il ne soit enseveli sous la neige ou qu'un manchot empereur
ne vienne y trébucher.

Il n'y a jamais beaucoup de présence humaine dans I'Antarctique, et
on n'a étudié en détail qu'une faible partie de sa surface. Aussi il n’est
pas étonnant que, jusqu’'en 1969, on n'y ait trouvé que quatre météorites,
et a chaque fois par hasard. Mais en 1969 une équipe de géologues japonais
a trouvé neuf météorites trés rapprochées. Cela a soulevé l'intérét
scientifique général, et on en a trouvé de plus en plus. En 1983, on a recensé
sur le continent gelé plus de 5 000 fragments météoritiques — nettement
plus que dans tout le reste du monde (encore une fois, cela ne veut pas
dire qu’il en tombe davantage a cet endroit, mais seulement qu'ils y sont
beaucoup plus faciles a repérer).

Or, certains de ces échantillons sont vraiment bizarres. En janvier 1982, on
a découvert un fragment météoritique verdatre qui, a I'analyse, s’est révélé
remarquablement semblable aux échantillons de pierres lunaires rapportés
par les cosmonautes. On imagine mal comment une pierre lunaire pourrait
étre projetée jusqu'a la Terre, et pourtant cela semble bien étre le cas.

Ensuite, certains fragments météoritiques de l'Antarctique libérent,
quand on les chauffe, des gaz dont la composition rappelle étroitement
celle de 'atmosphére de Mars. Qui plus est, ils semblent dgés seulement
de 1,3 milliard d’années, au lieu de 4,5 milliards comme les météorites
ordinaires. Or, il y a 1,3 milliard d’années, les volcans de Mars ont pu
étre particuliérement actifs. Peut-€tre certains de ces fragments sont-ils des
morceaux de lave martienne projetés jusqu’'a la Terre.
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Remarquons en passant que l'dge des météorites (calculé par des
méthodes que nous décrirons au chapitre 7) est un outil important de
détermination de 1'Age de la Terre et du systéme solaire en général.

Lair : l'acquérir et le garder

Avant de nous demander comment la Terre a pu acquérir son
atmospheére, nous devrions peut-étre chercher & savoir comment elle a pu
s'y cramponner pendant ses milliards d’années de voyage dans l'espace.
La réponse a cette question fait intervenir quelque chose qui s’‘appelle la
vitesse de libération.

LA VITESSE DE LIBERATION

Si on lance un objet vers le haut, a partir du sol, lattraction
gravitationnelle ralentit son mouvement, jusqu'a ce qu'il s'arréte, rebrousse
chemin et retombe. Si la gravité était la méme quelle que soit la hauteur,
l'altitude atteinte par I'objet serait proportionnelle au carré de sa vitesse
de départ : il monterait & une certaine altitude avec une vitesse de départ
verticale de 1 km/s, et & une altitude quatre fois plus grande avec une
vitesse de départ de 2 km/s.

Mais en réalité, I'intensité de la pesanteur ne reste pas constante : elle
diminue lentement avec laltitude (elle est inversement proportionnelle
au carré de la distance au centre de la Terre). Si nous lancons un objet
vers le haut, avec une vitesse de départ verticale égale a 1 km/s, il va
monter a 50 kilometres d’altitude (en négligeant la résistance de l'air). Mais
si nous le lancons avec une vitesse double, il va monter plus de quatre
fois plus haut : a 50 kilomeétres d’altitude, la gravité est déja nettement
plus faible quau sol, et au-dessus de cette altitude I'objet sera moins freiné
que si la gravité était constante. En fait, au lieu de monter a 200 kilomeétres,
il montera a prés de 220 kilométres.

Avec une vitesse de départ verticale de 10,5 km/s, un projectile s'éleve
a 45 000 kilomeétres. A cet endroit, la force de gravitation est quarante
fois moins forte qu’a la surface de la Terre. Il suffit d'augmenter la vitesse
initiale dun peu plus de 100 m/s pour que le projectile atteigne
55 000 kilomeétres d’altitude.

On peut montrer qu'un projectile lancé avec une vitesse de départ
verticale de 11,2 km/s ne retombe plus : bien que la gravitation terrestre
le freine toujours, ce freinage diminue avec la distance, et ne parvient
plus a annuler la vitesse du projectile par rapport a la Terre (faisant mentir
I'adage suivant lequel « tout ce qui monte finit par redescendre »).

Cette vitesse de 11,2 km/s est la vitesse de libération de la Terre. On peut
calculer la vitesse de libération de n'importe quel corps céleste, connaissant
sa masse et son rayon. Pour la Lune, elle vaut seulement 2,4 km/s, pour
Mars 5 km/s, pour Saturne 36 km/s, et pour Jupiter, le géant du systéme,
60 km/s.

Or, cela détermine directement la capacité, pour la Terre, de retenir
autour d’elle son atmosphére. En effet, les molécules et les atomes de lair
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filent constamment dans tous les sens comme de minuscules projectiles.
Leur vitesse varie considérablement, mais on peut en calculer certaines
valeurs statistiques, par exemple la vitesse moyenne dans certaines
conditions, ou la proportion des molécules ayant & un instant donné une
vitesse supérieure a une certaine valeur. La méthode qui permet de le
faire a été mise au point en 1860 par James Clerk Maxwell et le physicien
autrichien Ludwig Boltzmann, et se traduit par la loi de Maxwell-Boltzmann.

On trouve ainsi que la vitesse moyenne des molécules d’oxygéne, dans
l'air & la température ambiante, vaut environ 500 m/s. La molécule
d’hydrogéne, seize fois moins lourde, va en moyenne quatre fois plus vite,
soit 2 km/s (a une température donnée, le produit de la masse par le carré
de la vitesse a la méme valeur moyenne pour toutes les molécules).

Mais ce sont la des vitesses moyennes : la moitié des molécules va plus
vite que cela, une certaine proportion va deux fois plus vite au moins,
etc. En fait, une petite fraction des molécules d’oxygene et d’hydrogéne
de I'atmosphere va plus vite que 11,2 km/s, la vitesse de libération.

Dans la basse atmosphére, ces « bolides » ne peuvent pas s'échapper,
parce que les collisions avec leurs voisines ne tardent pas a les ralentir.
Mais dans la haute atmosphére, leurs chances d’évasion sont bien
meilleures. Tout d’abord, la-haut, le rayonnement solaire est trés intense
et leur communique une grande énergie, et donc des vitesses énormes.
Ensuite, la probabilité d'une collision est trés réduite dans l'air ténu. Au
voisinage du sol, une molécule voyage en moyenne un centiéme de micron
avant d’en heurter une autre. Mais a 100 kilométres d’altitude le « libre
parcours moyen » entre deux collisions est de I'ordre de 10 centimétres,
et deux fois plus haut il dépasse un kilométre! La, un atome ou une
molécule subit en moyenne un choc par seconde — au lieu de cing milliards
par seconde comme au niveau de la mer. Ainsi, une particule rapide a
200 kilométres d‘altitude a de bonnes chances de séchapper de
F'atmosphére. Si par hasard sa vitesse est dirigée vers le haut, elle pénétre
dans des régions de plus en plus ténues, ol la probabilité d'une collision
diminue encore : elle peut finir par se retrouver dans l'espace
interplanétaire, définitivement libérée de la Terre.

Autrement dit, I'atmospheére « fuit ». Mais cette fuite concerne surtout
les molécules les plus légéres. L'oxygéne et I'azote ont des molécules assez
lourdes pour qu'une petite fraction seulement puisse atteindre la vitesse
de libération, et I'atmosphére a perdu trés peu de ces gaz depuis leur
formation. Au contraire, I'’hydrogéne et I'hélium atteignent facilement la
vitesse de libération : il n’est pas surprenant qu'il n’en reste pratiquement
pas dans l'atmosphére terrestre actuelle.

Les planétes plus massives, comme Jupiter et Saturne, peuvent retenir
méme I'hélium et I'hydrogéne, ce qui leur permet d’avoir des atmospheéres
épaisses composées principalement de ces deux éléments (qui sont aprés
tout les plus répandus dans I'Univers). L'hydrogéne, en grande quantité,
peut réagir avec les autres éléments qui sont présents, de sorte que le
carbone, l'azote et l'oxygeéne n’existent que sous forme de composés
hydrogénés, respectivement le méthane (CH,) 'ammoniac (NH,) et I'eau
(H,0). Lammoniac et le méthane présents dans l'atmosphére de Jupiter,
bien que leur concentration soit relativement faible, ont été découverts
dés 1931 (par I'astronome germano-américain Rupert Wildt), parce qu'ils
donnent des bandes d’absorption nettes dans le spectre, contrairement a
FPhydrogéne et a hélium. La présence de ces derniers n’a pu étre révélée
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Planche IL.1. La célébre expérience de Foucault a Paris en 1851 démontre la
rotation de la Terre autour de son axe au moyen d'un pendule, dont le plan
d’oscillation tourne dans le sens des aiguilles d'une montre. (Avec l'aimable
autorisation des archives Bettmann.)



Planche II.2. Le ballon a air chaud des fréres Montgolfier, lancé a Versailles le
19 septembre 1783. (Avec l'aimable autorisation des archives Bettmann.)



Planche II.3. Lancement du premier satellite américain, Explorer I, le 30 janvier
1958. (Avec I'aimable autorisation de I'armée américaine.)




b

HHE b

HiH

PR
R BB b}

Planche I1.4. Cette silhouette agenouillée devant un halo lumineux est celle d'un
mécanicien au travail a l'intérieur du capot d'une fusée McDonnell Douglas. Sa
permet

lampe portative illumine les milliers de facettes du motif triangulaire
de réduire le poids de ce capot d'aluminium brillant, tout en gardant une rigidité
‘un diamétre de 2,50 métres et d'une longueur de 8 métres,
ée Delta pendant son lancement et pendant la
traversée de l'atmosphére, qui I'expose a des forces aérodynamiques et & un
reux. (Avec l'aimable autorisation de la société McDonnell

maximale. Ce capot,
protége la charge utile de la f

auffement dang
Douglas Astronautics, Californie.)




Planche I1.5. L’astronaute Edwin E. Aldrin, pilote du module
lunaire, marche sur la Lune au cours de la mission Apollo 11.
(Avec l'aimable autorisation de la NASA.)




Planche IL.6. L'astronaute Edwin rin déploie a la surface de la Lune
I'appareil de mesure du vent solaire lors de la mission Apollo 11. (Avec I'aimable
autorisation de la NASA.)




Planche 11.7. Le bassin Oriental photographié a une altitude de 2 700 kilométres
par Lunar Orbiter IV. (Avec 'aimable autorisation de la NASA.)




Planche I1.8. Photographie du cratére Copernic prise a 45 kilométres de haut par
Lunar Orbiter II. (Avec I'aimable autorisation de la NASA.)



Planche IL9. Le vaisseau spatial Apollo 17, le 28 aoiit 1972. (Avec l'aimable
autorisation de la NASA.)
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Planche I1.10. La surface lunaire. Le cosmonaute Harrison F. Schmitt a coté

d'un gros rocher lunaire, durant la mission Apollo 17. Cette scéne est un
montage de trois photographies. (Avec l'aimable autorisation de la NASA.)

Planche I1I.11. Maquette d'une future station spatiale. (Avec l'aimable
autorisation de la NASA.)







Planche II.12. La Terre, du lever au
coucher du Soleil. Cette séquence a été
prise par le satellite ATS-IIT a 40
kilométres environ au-dessus de I’Amé-
rique du Sud, en novembre 1967. Les
photos montrent 'ensemble de ce conti-
nent, et des portions de I’Amérique du
Nord, de I'Afrique, de I'Europe et du
Groenland. Des nuages couvrent I’An-
tarctique. (Avec l'aimable autorisation
de la NASA.)




Planche 11.13. Photographie météo de la Terre, montrant des tempétes sur le
Pacifique et dans les Caraibes. (Avec l'aimable autorisation du département du
Commerce des Etats-Unis.)






Planche I1.14. Sally Ride, la prerhiére femme astronaute, se prépare pour le
lancement de la navette spatiale S7S 7, le 18 juin 1983. (Avec l'aimable autorisation
de United Press International.)

Planche II.15. La premiére « marche en liberté dans l'espace », février 1984.
L'astronaute Bruce McCandless, sans cdble de retenue, a son éloignement maximal
de la navette Challenger. (Avec 1'aimable autorisation de la NASA.)




Planche 11.16. La Terre, vue d’Apollo 17, lors du dernier atterrissage sur la Lune.
On voit presque toute 1'Afrique et la péninsule arabique. Une épaisse couche de
nuages couvre l’Antarctique. (Avec l'aimable autorisation de la NASA.)
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que par des méthodes indirectes, en 1952, jusqu'a ce que les sondes
jupitériennes, bien str, confirment ces résultats a partir de 1973 et nous
donnent davantage de détails.

A l'autre bout de l'échelle, une petite planéte comme Mars est moins
capable que la Terre de retenir méme les molécules les plus massives, et
son atmosphére est cent fois moins dense que la nétre. La Lune, avec une
vitesse de libération encore plus faible, ne retient rien du tout, et elle est
pratiquement dépourvue d’atmosphere.

La température joue aussi un rodle important. D’aprés la loi de
Maxwell-Boltzmann, la vitesse moyenne des particules est proportionnelle
a la racine carrée de la température absolue. Si la Terre était a la
température de la surface solaire, tous les atomes et les molécules de son
atmospheére seraient accélérés quatre ou cinq fois, et elle ne pourrait pas
plus retenir I'oxygeéne et l'azote qu’elle ne retient 'hydrogéne et I'hélium.

Ainsi, Mercure a une gravité de surface 2,2 fois plus forte que celle de
la Lune, et devrait mieux réussir a garder une atmosphére. Seulement cette
petite planete est considérablement plus chaude que la Lune, et se retrouve
aussi dépourvue d’atmosphére que notre satellite.

Mars a une gravité de surface a peine supérieure a celle de Mercure,
mais sa température est beaucoup plus basse, plus basse méme que celle
de la Lune. C’est ce qui permet a cette planéte d’avoir un peu d’atmosphére,
bien plus que la valeur un peu moins faible de sa gravité de surface. Quant
aux satellites de Jupiter, ils sont encore plus froids que Mars, mais leur
attraction est de l'ordre de celle de la Lune, ce qui ne leur permet pas
de retenir une atmospheére. Titan, le gros satellite de Saturne, est a peu
pres de la méme taille, mais si froid qu’il maintient une épaisse atmosphére
d’azote. Peut-étre en est-il de méme pour Triton, le gros satellite de
Neptune.

L’ATMOSPHERE ORIGINELLE

Le fait que la Terre possede une atmosphére est un argument puissant
contre les théories « catastrophiques » de 'origine du systéme solaire, par
exemple la presque-collision entre notre Soleil et une autre étoile. Cela
plaide au contraire en faveur de la théorie de la nébuleuse et des
planéticules. A mesure que les gaz et les poussiéres du nuage originel se
sont condensés en planéticules, puis que ceux-ci se sont rassemblés en
planétes, du gaz a pu se trouver piégé dans cette masse spongieuse, comme
I'air dans un tas de neige. La masse s’accroissant, son champ gravitationnel
a augmenté et serré les morceaux plus fort les uns contre les autres, ce
qui a expulsé les gaz vers la surface. La proportion d'un gaz donné qui
allait rester prisonnier de la Terre dépendait de son activité chimique.
L'hélium et le néon, sans doute parmi les éléments les plus abondants
dans le nuage initial, sont tellement inertes chimiquement qu’ils ont di
ne former aucun composé et s'échapper trés vite sous forme de gaz. Aussi,
les concentrations d’hélium et de néon sur la Terre ne sont que d’'infimes
fractions de leurs concentrations dans 1'Univers en général. On a pu
calculer, par exemple, que la Terre n’avait gardé qu'un atome de néon
sur cinquante milliards présents dans le nuage originel, et moins encore
— sinon aucun — des atomes d’hélium. Nous disons « aucun », parce que
le peu d’hélium présent dans l'atmosphére actuelle peut provenir
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entierement de la fission d'éléments radioactifs, et de gaz piégé dans des
cavités souterraines.

L'hydrogeéne, au contraire, plus léger pourtant que I'hélium ou le néon,
a été beaucoup plus facile a garder, parce qu'il s’est combiné avec d’autres
substances, en particulier avec 'oxygéne pour former de I'eau. On estime
ainsi que de I'hydrogéne du nuage originel, la Terre a pu garder un atome
sur cinq millions.

L'azote et I'oxygene illustrent encore plus nettement cette importance
de la réactivité chimique : bien que les molécules de ces deux gaz soient
a peu prés de méme masse, la Terre a gardé un sur six des atomes d’oxygéne
~ tres réactif — présents au départ, et seulement un sur 800 000 des atomes
d’azote — gaz particuliérement inerte.

Quand nous parlons des gaz de l'atmosphére, nous devons y inclure la
vapeur d’eau, et il se pose aussitot I'intéressante question de l'origine des
océans. Au début de l'histoire de la Terre, méme si elle n'était que
modérément chaude, toute I'eau devait y étre sous forme de vapeur.
Certains géologues pensent que l'eau était alors entiérement dans
I'atmosphére, sous la forme de nuages de vapeur, et qu’elle est tombée
en pluie quand la Terre s’est refroidie, formant ainsi les océans. D’autres,
en revanche, soutiennent que nos océans se sont surtout formés a partir
de leau emprisonnée dans la Terre, et peu a peu expulsée vers la surface.
Les volcans prouvent qu’il y a encore beaucoup d’eau dans l'écorce
terrestre, car les gaz qu'ils émettent sont surtout formés de vapeur d’eau.
Dans ce cas, peut-étre les océans sont-ils encore en train de grandir, trés
lentement.

Mais I'atmosphére terrestre a-t-elle toujours été, depuis sa formation, ce
qu'elle est maintenant? Cela semble peu probable. D’abord, 'oxygéne
moléculaire, qui en forme le cinquiéme, est un corps si actif que sa présence
sous forme libre, non combinée, est extrémement improbable, & moins
que l'on en produise en permanence. D’autre part, aucune autre planéte
n’a une atmosphére comme la nétre, ce qui incite fortement a penser que
I'atmosphére terrestre résulte d’événements exceptionnels (par exemple,
la présence de la vie sur cette planéte-ci et pas sur les autres).

Selon Harold Urey, de nombreuses raisons permettent de penser que
I'atmosphére originelle était formée surtout d'ammoniac et de méthane.
Dans I'Univers, les éléments les plus répandus sont ’hydrogéne (de loin),
puis I'hélium, le carbone, l'azote et l'oxygéne. En présence de cette
surabondance d’hydrogene, le carbone donnerait du méthane (CH,), I'azote
de I'ammoniac (NH;) et I'oxygéne de l'eau (H,0). L'hélium et le surplus
d’hydrogeéne s'échappent, bien entendu. L'eau forme les océans. Le
méthane et 'ammoniac, gaz relativement lourds, sont retenus par la
gravitation et forment l'essentiel de 1'atmosphére terrestre.

Si toutes les planétes suffisamment massives pour garder une atmosphére
ont effectivement débuté avec une atmosphére de ce type, elles ne
pouvaient pas toutes la garder telle quelle. Le rayonnement ultraviolet
du Soleil devait y apporter des changements. Ces changements sont
négligeables pour les planétes extérieures, qui recoivent relativement peu
de rayonnement d'un Soleil trés lointain, et qui ont d’autre part des
atmospheres trés vastes, capables d’absorber beaucoup de rayonnement
sans changements substantiels. On s’attend donc a ce que ces planétes aient
gardé jusqu'ici des atmosphéres formées d'’hydrogéne, d’hélium, de
méthane et d'ammoniac.
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Mais il en va tout autrement pour les planétes intérieures, Mars, la Terre,
Vénus et Mercure, et pour la Lune. Parmi celles-ci, Mercure et la Lune
sont trop petites, trop chaudes (ou les deux a la fois) pour pouvoir garder
une atmosphére. Restent Mars, la Terre et Vénus, avec des atmosphéres
assez ténues, composées au départ d'ammoniac, de méthane et d’eau. Que
va-t-il se passer ?

L'ultraviolet qui atteint les molécules d’eau présentes dans la haute
atmosphére va les casser en donnant de l'hydrogéne et de l'oxygéne
(photodissociation). L'hydrogéne s'échappe, laissant derrieére lui 1'oxygéne.
Mais les molécules de celui-ci vont réagir avec la quasi-totalité des
molécules présentes dans leur voisinage. Avec le méthane, elles vont
donner du gaz carbonique (CO,) et de 'eau (H,0). Avec 'ammoniac (NH,)
elles vont former de l'azote (N,) et de I'eau. Lentement mais sirement,
I'atmosphére de méthane et d'ammoniac devient une atmosphére de gaz
carbonique et d’azote. Celui-ci réagit lentement avec les minéraux de
I'écorce terrestre pour former des nitrates, ce qui laisse le gaz carbonique
comme constituant principal de I'atmosphére.

Cette évolution va-t-elle se poursuivre ? L'eau va-t-elle continuer a se
dissocier, 'hydrogéne a s’évader dans l'espace, et 1'oxygéne a s’amasser
dans 'atmosphere ? Et si I'oxygéne s'accumule et ne trouve autour de lui
que du gaz carbonique, avec lequel il ne peut pas se combiner, sa
concentration ne va-t-elle pas augmenter, devenir plus grande que celle
du gaz carbonique, et rendre compte de I'atmosphere actuelle ? Absolu-
ment pas!

Dés que le gaz carbonique est devenu le constituant principal de
I'atmosphére, le rayonnement ultraviolet cesse de provoquer des change-
ments par dissociation de l'eau. Quand l'oxygéne libre commence a se
concentrer, une mince couche d’ozone se forme dans la haute atmosphére.
Cette couche absorbe l'ultraviolet et I'empéche d’atteindre les couches plus
basses (et donc d’y provoquer la photodissociation) : 'atmospheére de gaz
carbonique est stable.

Mais le gaz carbonique introduit l'effet de serre (voir chapitre 4). Si
I'atmosphere de gaz carbonique est peu dense et loin du Soleil, et si elle
contient peu d’eau de toute facon, comme dansle cas de Mars, l'effet est faible.

Mais imaginons une planéte comme la Terre, et aussi rapprochée (ou
méme plus proche) du Soleil. L'effet de serre va étre considérable. La
température va s'élever, vaporisant davantage les océans. La vapeur d’eau
produite va augmenter l'effet de serre — ainsi d’ailleurs que le gaz
carbonique supplémentaire libéré par I'échauffement de 1’'écorce terrestre.
Finalement, la planéte va étre torride, toute son eau va se trouver sous
forme de vapeur dans une atmosphére épaisse et chargée de nuages
masquant éternellement la surface, cette atmosphere étant formée
essentiellement de gaz carbonique.

C’est le portrait de Vénus, qui a di effectivement subir un effet de serre
divergent de ce type, déclenché par la chaleur supplémentaire recue, par
rapport a la Terre, a cause de sa proximité plus grande du Soleil.

La Terre n'a évolué ni dans le sens de Mars, ni dans celui de Vénus.
L'azote de son atmosphére ne s’est pas entierement englouti dans I'écorce,
laissant une atmosphére ténue de gaz carbonique froid, comme sur Mars.
Et l'effet de serre n’en a pas non plus fait un désert briilant comme sur
Vénus. Quelque chose d’autre s’est produit, 'apparition de la vie (peut-étre
alors que l'atmosphére était encore au stade ammoniac-méthane).
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Les réactions chimiques provoquées dans I'Océan par les étres vivants
ont dissocié les composés azotés, libéré l'azote et maintenu ainsi une
concentration importante de ce gaz dans 'atmosphere. De plus, les cellules
vivantes ont acquis la capacité de dissocier I'eau en hydrogéne et oxygéne
en utilisant le rayonnement visible, qui n'est pas arrété par la couche
d’ozone. L'hydrogéne s’est comhiné 4 'oxyde de carbone pour former les
molécules compliquées qui constituent les cellules, tandis que l'oxygéne
libéré s’est répandu dans I'atmosphére. Ainsi, grace a la vie, I'atmosphére
d’azote et de gaz carbonique est devenue une atmosphére d’azote et
d’'oxygeéne. L'effet de serre a été trés limité. La Terre est restée fraiche et
capable de garder ses deux trésors uniques : un Océan d’eau liquide et
une atmosphére riche en oxygéne libre.

D’ailleurs, notre atmosphére oxygénée caractérise peut-étre seulement
le dernier dixiéme de l'existence de la Terre. Il est possible que cette
atmosphére, il y a seulement 600 millions d’années, ait contenu dix fois
moins d’'oxygéne qu’'a présent.

Mais enfin, cet oxygéne, nous l'avons maintenant : soyons donc
reconnaissants a la vie, qui a rendu possible 'oxygéne atmosphérique, et
A cet oxygéne qui rend a son tour possible notre vie.



Chapitre 6

Les éléments

Le tableau périodique

Nous ne nous sommes encore occupés que des corps volumineux qui
se présentent dans I'Univers — les étoiles, les galaxies, le systéme solaire
et la Terre avec son atmosphére. Etudions maintenant la nature des
substances qui entrent dans la composition de tous ces corps.

LES PREMIERES THEORIES

Les philosophes grecs (qui ont envisagé la plupart des problemes de facon
théorique et spéculative) avaient décidé que la Terre était faite de trés peu
d éléments ou substances de base. Vers 430 av. J.-C., Empédocle fixait leur
nombre & quatre — la terre, 'air, 'eau et le feu. Un siecle plus tard, Aristote
supposait que le ciel était constitué par un cinquie¢me élément, /éther. Les
alchimistes du Moyen Age qui, a la suite des Grecs, ont étudié la maticre,
quoique empétrés dans la magie et le charlatanisme, sont arrivés a des
conclusions plus judicieuses et raisonnables car, au moins, ils manipulaient
les matériaux a propos desquels ils spéculaient.

Tentant d’expliquer la diversité des propriétés des substances, les
alchimistes ont associé ces propriétés a des éléments de contrdle qu'ils
ajoutérent a la liste. Pour eux, le mercure était I'élément qui dotait les
substances de propriétés métalliques, tandis que le soufre leur permettait
d’étre combustibles. L'un des derniers et des plus illustres des alchimistes,
le médecin suisse du xvi¢ siécle Theophrastus Bombastus von Hohenheim,
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plus connu sous le nom de Paracelse, ajouta le sel comme élément de
résistance a la chaleur.

Selon le raisonnement des alchimistes, il suffisait d’ajouter ou de
retrancher des éléments en quantités convenables pour quune substance
se change en une autre. Un métal comme le plomb, par exemple, pouvait
étre changé en or par addition de la bonne quantité de mercure. La quéte
du processus de conversion d'un métal vil en or s’est poursuivie pendant
des siécles. En cours de route les alchimistes ont découvert des substances
beaucoup plus importantes que 'or — comme les acides minéraux et le
phosphore.

Les acides minéraux — 'acide nitrique, I'acide chlorhydrique, et surtout
l'acide sulfurique (préparé pour la premiere fois vers I'an 1300) — ont
pratiquement marqué le début d'une révolution dans les expériences des
alchimistes. Ces substances étaient des acides beaucoup plus forts que ceux
connus auparavant (dont I'acide acétique du vinaigre, le plus fort de tous) ;
ils permettaient de décomposer les substances sans chauffer et sans attendre
trop longtemps. Encore a présent, les acides minéraux, en particulier I'acide
sulfurique, sont d’'une importance vitale pour l'industrie. On dit que le
degré d’'industrialisation d'un pays peut se mesurer a sa consommation
annuelle d’acide sulfurique.

Néanmoins, peu d’alchimistes se sont laissé distraire par ces voies
annexes de ce quils considéraient étre leur principal sujet de recherche.
Des membres peu scrupuleux de la corporation se livraient purement et
simplement A des trucages, produisant de l'or par prestidigitation pour
soutirer & de riches mécénes ce que nous appellerions maintenant des
« crédits de recherche ». La profession en acquit si mauvaise réputation
qu’il fallut abandonner le titre méme d'alchimiste. Au Xvur© siecle, l'alchimiste
était devenu chimiste et Valchimie s'était élevée a la dignité d'une science
baptisée chimie.

A laurore resplendissante de cette science, Robert Boyle, l'auteur de
la loi des gaz parfaits (voir le chapitre 5), fut I'un des premiers de ces
nouveaux chimistes. Dans son ouvrage The Sceptical Chymist (le chimiste
sceptique), publié en 1661, Boyle a formulé le premier la définition
spécifique moderne d'un élément: une substance de base qui peut se
combiner avec d'autres éléments pour former des composés et qui,
inversement, aprés avoir été extraite d'un composé, ne peut étre réduite
a une substance plus simple.

Toutefois, Boyle avait encore un point de vue moyenégeux sur ce qui
appartenait a la catégorie des éléments. Il croyait par exemple que l'or
n’était pas un élément et pouvait étre formé d'une fagcon ou d'une autre
a partir d’autres métaux. II en était de méme, 4 vrai dire, de son
contemporain Isaac Newton, qui consacra beaucoup de temps a I'alchimie.
(En fait, Francois-Joseph, empereur d’Autriche-Hongrie, subventionnait
encore des expériences de fabrication de I'or en 1867.)

Un siécle apres Boyle, les travaux chimiques expérimentaux ont permis
d’établir sans ambiguité quelles étaient les substances qui pouvaient étre
décomposées en substances plus simples et celles pour lesquelles c’était
impossible. Henry Cavendish a montré que I'hydrogéne pouvait se
combiner avec l'oxygéne pour former de 1'eau, de sorte que I'eau ne pouvait
étre un élément. Plus tard, Lavoisier a décomposé le prétendu élément
nommé air en oxygéne et azote. Il devint patent qu'aucun des éléments
des Grecs n’était un élément selon le critére de Boyle.
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Pour ce qui est des éléments des alchimistes, le mercure et le soufre
se révélérent étre des éléments « au sens de Boyle ». Mais ce fut aussi
le cas du fer, de I'étain, du plomb, du cuivre, de l'argent, de l'or, et de
substances non métalliques comme le phosphore, le carbone et l'arsenic.
L'« élément » sel de Paracelse fut finalement décomposé en deux substances
plus simples.

Bien entendu, la définition des éléments était dépendante de la chimie
de I'époque. Tant qu'on ne pouvait la décomposer par les techniques
chimiques connues, une substance pouvait toujours étre considérée comme
un élément. La liste de trente-trois éléments de Lavoisier comprenait par
exemple des substances comme la chaux et la magnésie. Mais quatorze
ans aprés la fin de Lavoisier sous la guillotine révolutionnaire, le chimiste
anglais Humphry Davy décomposa, au moyen d'un courant électrique,
la chaux en oxygéne et en un nouvel élément qu'il baptisa calcium, et il
sépara de la méme facon la magnésie en oxygéne et en un autre nouvel
élément qu'il appela magnésium.

En revanche, Davy put montrer quun gaz vert que le chimiste suédois
Carl Wilhelm Scheele avait préparé a partir de I'acide chlorhydrique n’était
nullement un composé d’acide chlorhydrique et d'oxygéne, comme on le
pensait, mais un authentique élément qu‘il désigna sous le nom de chlore
(d’aprés le mot grec qui signifie « vert »).

LA THEORIE ATOMIQUE

Au début du x1x° siécle s’est répandu un point de vue radicalement
nouveau sur les éléments, qui remontait en fait & quelques penseurs grecs
de I'Antiquité ; ceux-ci ont finalement contribué a ce qui a été peut-étre
le concept le plus important dans la compréhension de la matiére.

Les Grecs se demandaient si la matiére était continue ou discontinue,
c’est-a-dire si on pouvait la diviser et la subdiviser indéfiniment en une
poussiére toujours plus fine, ou si elle s'avérerait finalement étre constituée
de particules indivisibles. Vers 450 av. J.-C., Leucippe et son éleve
Démocrite prétendaient que la deuxiéme hypothése était la bonne.
Démocrite donna un nom a ces particules : il les appela atomes (ce qui
signifie « indivisibles »). Il suggéra méme que des substances différentes
étaient composées d'atomes, ou de combinaisons d’atomes différents, et
qu’'une substance pouvait étre convertie en une autre par réarrangement
des atomes. Considérant que tout cela n’était aprés tout que conjectures
raisonnables, on est frappé par l'exactitude de ses intuitions. Cette idée,
qui peut maintenant nous sembler évidente, I'était en fait si peu a 'époque
que Platon et Aristote la rejetérent immeédiatement.

Elle se maintint malgré tout dans 'enseignement d’Epicure qui écrivait
vers 300 av. J.-C., et dans 1'école philosophique (I’épicurisme) a laquelle
il donna naissance. Un illustre épicurien, le philosophe romain Lucréce,
incorpora les idées atomiques dans un long poeme, De la nature, vers 60
av. J.-C. Une copie délabrée survécut jusqu'’au Moyen Age, et le poéme
de Lucréce fut une des premiéres ceuvres a bénéficier de l'invention de
I'imprimerie.

Ainsi, la notion d’atome n’a jamais disparu totalement du subconscient
des érudits occidentaux. Parmi les atomistes ressortent particuliérement,
4 l'aurore de la science, le philosophe italien Giordano Bruno et le
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philosophe frangais Pierre Gassendi. Bruno professait de nombreux points
de vue scientifiques non orthodoxes, comme la croyance en un Univers
infini dont les étoiles étaient des soleils lointains autour desquels tournaient
des planétes, et il s’exprimait sans retenue. Il fut briilé comme hérétique
en 1600 ; c’est le plus éminent des martyrs de la révolution scientifique.
Les Soviétiques ont donné son nom & un cratére de la face cachée de la
Lune.

Les opinions de Gassendi ont influencé Boyle dont les propres
expériences, montrant qu’il était facile de comprimer ou dilater les gaz,
semblaient indiquer que ceux-ci devaient étre composés de particules trés
espacées. Boyle et Newton figuraient donc parmi les atomistes convaincus
du xvII® siecle.

En 1799, le chimiste francais Joseph Louis Proust montra que le carbonate
de cuivre contenait des proportions bien définies en poids de cuivre, de
carbone et d’oxygéne, quelle qu’en soit la préparation. Ces proportions étaient
représentées par des nombres entiers petits : 5 & 4 a 1. Il poursuivit en
montrant qu'il en allait de facon analogue pour quantités d’autres composés.

Cet état de choses pouvait s’expliquer en supposant que les composés
étaient constitués de groupements de quelques fragments de chaque
élément, qui ne pouvaient se combiner qu'en gardant leur intégrité. C'est
ce que remarqua le chimiste anglais John Dalton en 1803 ; il publia en
1808 un ouvrage dans lequel il établissait I'unité des connaissances acquises
en chimie au cours des cent cinquante derniéres années, si I'on supposait
que toute matiére était constituée d’atomes indivisibles. (Dalton conserva
le vieux mot grec, en hommage aux penseurs de 1'Antiquité.) Sa théorie
atomique convainquit bien vite la plupart des chimistes.

Selon Dalton, chaque élément posséde son type propre d’atomes, et toute
quantité de cet élément est faite d’atomes identiques de ce type. C'est la
nature de ses atomes qui distingue un élément d'un autre. La différence
physique entre atomes la plus évidente est leur poids. Ainsi, les atomes
de soufre sont plus lourds que les atomes d’oxygene, eux-mémes plus lourds
que les atomes d’azote, qui sont plus lourds que les atomes de carbone,
a leur tour plus lourds que les atomes d’hydrogéne.

En appliquant la théorie atomique, le chimiste italien Amedeo Avogadro
a montré que l'on avait intérét a supposer que des volumes de gaz égaux
(quelle que soit leur nature) renfermaient des nombres de particules égaux.
C'est I'hypothése d’Avogadro. On supposa d’abord que ces particules étaient
des atomes, mais elles se sont révélées finalement composées, dans la
plupart des cas, de petits groupements datomes appeles molécules.
Lorsqu'une molécule contient des atomes de divers types (comme la
molécule d’eau, qui est constituée d'un atome d’oxygene et de deux atomes
d’hydrogéne), c’est la molécule d'un composé chimique.

Il devint évidemment important de mesurer les poids relatifs des divers
atomes pour déterminer les poids atomiques des éléments. Il était bien
entendu hors de question de peser les atomes proprement dits, avec les
techniques disponibles au x1x° siécle. Mais en pesant la quantité de chaque
élément isolé d'un composé, et en connaissant le comportement chimique
de I'élément, on pouvait déduire les poids relatifs des atomes. C'est le
chimiste suédois Jons Jacob Berzelius qui fit le premier cette étude
systématique. Il publia en 1828 une liste des poids atomiques fondée sur
deux références : il adoptait arbitrairement comme poids atomiques 100
pour l'oxygéne et 1 pour I'hydrogéne.
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Le systétme de Berzelius ne fut pas immédiatement accepté; mais en
1860, au premier Congres international de chimie, a Karlsruhe, le chimiste
italien Stanislao Cannizzaro présentait de nouvelles méthodes pour
déterminer les poids atomiques, utilisant 1'hypothése d’Avogadro,
jusqu’alors négligée. Cannizzaro exposa si énergiquement son point de vue
que la communauté des chimistes fut convaincue.

On adopta a cette époque comme référence le poids de 'oxygéne pluté6t
que celui de I'hydrogéne, car I'oxygéne est plus enclin a se combiner avec
d’autres éléments (et c’est cette combinaison avec d’autres éléments qui
constituait I'étape clé dans la méthode ordinaire de détermination des poids
atomiques). Le poids atomique de l'oxygéne fut arbitrairement fixé par
le chimiste belge Jean Servais Stas, en 1850, a la valeur 16 exactement,
de sorte que le poids atomique de I'hydrogéne, le plus léger des éléments
connus, se trouvait étre voisin de 1 — 1,0080 pour étre exact.

Sans cesse, depuis Cannizzaro, les chimistes se sont efforcés de
déterminer les poids atomiques avec une précision toujours meilleure.

Ce travail a culminé, tout au moins en ce qui concerne les méthodes
purement chimiques, avec le chimiste américain Theodore William
Richards qui, a partir de 1904, a déterminé les poids atomiques avec une
précision sans précédent. Cela lui a valu le prix Nobel de chimie en 1914.
A la suite des découvertes ultérieures sur la constitution physique des
atomes, les chiffres donnés par Richards ont été encore améliorés.

Tout au long du x1x° siécle, en dépit des travaux effectués sur les atomes
et les molécules, et bien que les chercheurs aient été en général convaincus
de leur réalité, il n’existait aucune preuve directe qu’ils pouvaient étre
plus que des représentations abstraites commodes. Quelques éminents
scientifiques, comme le chimiste allemand Wilhelm Ostwald, refusaient
d’y voir autre chose. Pour eux, ces particules étaient pratiques mais pas
« réelles ».

C'est le mouvement brownien qui a établi la réalité des molécules. Ce
phénoméne fut observé pour la premiére fois en 1827 par le botaniste
écossais Robert Brown, qui remarqua que des grains de pollen en
suspension dans l'eau s’agitaient de facon désordonnée. On pensa tout
d’abord que cette agitation était due a la nature vivante des grains de
pollen, mais des particules de teinture aussi petites et parfaitement
inanimées montrérent la méme agitation.

En 1863, on suggéra pour la premiére fois que le mouvement était di
a un bombardement inégal des particules de la part des molécules d’eau
environnantes. Pour de gros objets, un léger déséquilibre du nombre de
molécules frappant a gauche et a droite devait étre sans conséquence. Pour
des objets microscopiques, soumis au bombardement de peut-étre
seulement quelques centaines de molécules par seconde, un déséquilibre
de quelques unités — dun c6té ou de l'autre — pouvait causer une agitation
perceptible. Le mouvement aléatoire des minuscules particules est presque
une preuve visible de la discontinuité de 1'eau, et de la matiére en général.

C’est Einstein qui a réalisé 1'analyse théorique de cette représentation
du mouvement brownien, et montré comment on pouvait déduire la taille
des molécules d’eau de I'amplitude des petits mouvements des particules
de teinture. En 1908, le physicien francais Jean Perrin a étudié la maniére
dont les particules se répartissent verticalement dans I'eau sous l'influence
de la gravité. Au tassement vers le bas de cette distribution s‘opposent
les collisions des molécules arrivant par en dessous, de sorte qu'un
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mouvement brownien s'oppose a I'attraction gravitationnelle. Perrin utilisa
cette découverte pour calculer la taille des molécules d’eau en se servant
de l'équation trouvée par Einstein, et méme Ostwald dut se rendre a
I’évidence. Perrin recut le prix Nobel de physique pour ses travaux en
1926.

Ainsi, les atomes n‘ont cessé d’évoluer du statut d’abstractions
semi-mystiques vers celui d’'objets presque tangibles. En fait, on peut dire
aujourd’hui que I'on est enfin parvenu a « voir » 'atome. Cela a été réalisé
au moyen du microscope ionique & effet de champ, inventé par Erwin
W. Mueller de l'université de Pennsylvanie en 1955. Son systéme arrache
des ions positifs de la pointe d'une aiguille trés fine pour les projeter sur
un écran fluorescent, de facon a produire une image de la pointe de
'aiguille agrandie cinq millions de fois. L'image révéle réellement les
atomes individuels de I'aiguille sous forme de petits points brillants. Cette
technique a pu étre améliorée au point d’obtenir des images d’atomes isolés.
Le physicien américain Albert Victor Crewe a annonc¢ en 1970 la détection
d’atomes individuels d’'uranium et de thorium au moyen d'un microscope
électronique a balayage.

LE TABLEAU PERIODIQUE DE MENDELEIEV

A mesure que la liste des éléments s'allongeait, les chimistes du
XIX© siecle avaient le sentiment de s'empétrer dans une jungle de plus en
plus épaisse. Chaque élément avait des propriétés différentes, et ils ne
pouvaient distinguer aucun ordre sous-jacent a cette liste. L'essence méme
de la science consistant a essayer de discerner un ordre dans le désordre
apparent, les scientifiques se mirent a la recherche d'une certaine régularité
dans les propriétés des éléments. '

En 1862, lorsque Cannizzaro eut établi le réle du poids atomique parmi
les outils importants de la chimie, un géologue francais, Alexandre Emile
Béguyer de Chancourtois, s'apercut qu'il pouvait disposer les éléments par
ordre de poids atomique croissant, sous forme de tableau, de sorte que
les éléments doués de propriétés similaires tombaient dans les mémes
colonnes. Deux ans plus tard, un chimiste britannique, John Alexander
Reina Newlands, parvint indépendamment a la méme disposition. Mais
ces deux chercheurs furent ignorés ou ridiculisés. Aucun ne réussit alors
A publier ses propositions de fagon sérieuse. Bien des années plus tard,
lorsque l'importance du tableau périodique fut universellement reconnue,
leurs articles furent enfin publiés. Newlands recut méme une médaille.

C’est au chimiste russe Dimitri Ivanovitch Mendeleiev qu’est revenu
finalement l'honneur dordonner la jungle des éléments. En 1869,
Mendeleiev et le chimiste allemand Julius Lothar Meyer ont proposé des
tables des éléments qui faisaient ressortir essentiellement les mémes
propriétés que Chancourtois et Newlands. Mais Mendeleiev a eu le mérite
et le courage de pousser cette idée plus loin que ses prédécesseurs ne
I'avaient fait.

Tout d’abord, le tableau périodique de Mendeleiev (ainsi nommé car s’y
manifestait la réapparition périodique de propriétés chimiques similaires)
était plus compliqué que celui de Newlands et plus proche de ce que I'on
estime maintenant correct (voir le tableau 6.1). Deuxi¢émement, lorsque
les propriétés d’'un élément n’étaient pas en accord avec son emplacement
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selon l'ordre des masses atomiques, Mendeleiev altérait cet ordre sans
sourciller, estimant que les propriétés étaient plus importantes que le poids
atomique. L'avenir devait lui donner raison, comme nous le verrons plus
loin dans ce chapitre. Par exemple le tellurium, avec son poids atomique
de 127,61, aurait dii venir juste aprés l'iode, dont le poids est de 126,91.
Mais dans le tableau, lorsqu’on met le tellurium avant l'iode, il se retrouve
sous le sélénium auquel il ressemble étroitement, et l'iode vient sous son
cousin le brome.

Finalement, et encore plus important, chaque fois que Mendeleiev
n’arrivait pas a trouver une autre facon de faire fonctionner son
arrangement, il n’hésitait pas a laisser des cases blanches dans le tableau
et 4 proclamer vaillamment qu'il fallait découvrir les éléments qui
appartenaient a ces cases. Il est méme allé plus loin. Pour trois des cases
vides il donna une description des éléments qui devaient remplir chacune
d’elles en se guidant d’apreés les éléments qui se trouvaient au-dessus et
en dessous dans le tableau. C'est la que Mendeleiev eut un coup de chance.
Chacun des trois éléments qu'il avait prédits a été découvert de son vivant
de sorte qu'il a pu assister au triomphe de son systéme. En 1875, le
chimistre francais Lecoq de Boisbaudran découvrit le premier de ces trois
éléments manquants et le baptisa gallium (d’apres 'ancien nom de la France
en latin). En 1879, le chimiste suédois Lars Fredrik Nilson trouva le second
et le nomma scandium (d’aprés Scandinavie). Et en 1886, le chimiste
allemand Clemens Alexander Winkler isola le troisitme qu’il appela
germanium (d’aprés Germanie). Ces trois éléments avaient bien les
propriétés annoncées par Mendeleiev.

LES NUMEROS ATOMIQUES

La découverte des rayons X par Roentgen amorca une nouvelle étape
dans I'histoire du tableau périodique. En 1911, le physicien britannique
Charles Glover Barkla découvrit que les rayons X émis par un métal avaient
un pouvoir de pénétration bien défini qui dépendait de ce métal; en
d’autres termes, chaque élément produit ses propres rayons X caractéristiques.
Barkla s’est vu décerner le prix Nobel de physique en 1917 pour cette
découverte.

On se demandait si les rayons X étaient constitués par un courant de
petites particules ou étaient plutdt des ondes a la facon de la lumiére. Une
facon de s’en assurer consistait a vérifier si les rayons X pouvaient étre
diffractés (c'est-a-dire obligés a changer de direction) par un réseau de
diffraction constitué par une série de fines rayures. Mais pour que le
phénoméne de diffraction se produise réellement, la distance entre les
rayures devait étre de 'ordre de la longueur d’onde du rayonnement. Les
rayures les plus serrées réalisables suffisaient pour la lumiére ordinaire,
mais le pouvoir de pénétration des X laissait & penser que, dans la mesure
ou il s'agissait effectivement d'ondes, celles-ci seraient de longueur bien
inférieure a la longueur d’'onde de la lumiére. Ainsi, aucun réseau de
diffraction ordinaire ne permettrait de diffracter les rayons X.

Mais il vint a l'esprit du physicien allemand Max Theodore Felix von
Laue que les cristaux constituaient des réseaux de diffraction naturels
beaucoup plus fins que n'importe quel réseau artificiel. Un cristal est un
solide dont la forme géométrique est simple ; ses faces planes se joignent



Hydrogéne

(H) 1,008
3 4
Lithium Béryllium
(Li) 6,939 (Be) 9,012
11 12
Sodium Magnésium
(Na) 22,990 | (Mg) 24,312
19 20 21 22 23 24 25 26 27
Potassium Calcium Scandium Titane Vanadium Chrome Manganése Fer Cobalt
(K) 39,102 (Ca) 40,08 (Sc) 44,956 (Ti) 47,90 (V) 50,942 (Cr) 51,996 (Mn) 54,938 (Fe) 55,847 (Co) 58,933
37 38 39 40 41 42 43° 44 45
Rubidium Strontium Yttrium Zirconium Niobium Molybdéne Technétium Ruthénium Rhodium
(Rb) 85,47 (Sr) 87.62 (Y) 88,905 (Zr) 91,22 (Nb) 92,906 (Mo) 95,94 (Tc) 98,91 (Ru) 101,07 (Rh) 102,905
55 56 57 58 59 60 61° 62 63
Césium Baryum Lanthane Cérium Praséodyme Néodyme Prométhium Samarium Eucopium
(Cs) 132,905 (Ba) 137,34 (La) 138,91 (Ce) 140,12 (Pr) 140,907 (Nd) 144,24 (Pm) 145 (Sm) 150,35 (Eu) 151,96
72 73 74 75 76 77
Hafnium Tantale Tungsténe Rhénium Osmium Iridium
(Hf) 178,49 (Ta) 180,948 (W) 183,85 (Re) 186,2 (Os) 190,2 (Ir) 192,2
87° 88° 89° 90° 91° 92° 93° 94° 95°
Francium Radium Actinium Thorium Protoactinium Uranium Neptunium Plutonium Americium
(Fr) 223 (Ra) 226,05 (Ac) 227 (Th) 232,038 (Pa) 231 (U) 238,03 (Np) 237 (Pu) 242 (Am) 243
104° 105°
Rutherfordium Hahnium
(Rf) 259 (Ha) 260




2

Hélium
(He) 4,003
5 6 7 8 9 10
Bore Carbone Azote Oxygéne Fluor Néon
(B) 10,811 (C) 12,011 (N) 14,007 (O) 15,999 (F) 18,998 (Ne) 20,183
13 14 15 16 17 18
Aluminium Silicium Phosphore Soufre Chlore Argon
(Al) 26,982 (Si) 28,086 (P) 30,974 (S) 32,064 (Cl) 35,453 (A) 39,948
28 29 30 31 32 33 34 35 36
Nickel Cuivre Zinc Gallium Germanium Arsenic Sélénium Brome Krypton
(N) 58,71 (Cu) 63,54 (Zn) 65,37 (Ga) 69,72 (Ge) 72,59 (As) 74,922 (Se) 78,96 (Br) 79,909 (Kr) 83,80
46 47 48 49 50 51 52 53 54
Palladium Argent Cadmium Indium Etain Antimoine Tellure Iode Xénon
(Pd) 106,4 (Ag) 107,870 (Cd) 112,40 (In) 114,82 (Sn) 118,69 (Sb) 121,75 (Te) 127,60 (I) 126,904 (Xe) 131,30
64 65 66 67 68 69 70 71
Gadolinium Terbium Dysprosium Holmium Erbium Thulium Ytterbium Lutécium
(Gd) 157,25 | (Tb) 158,924 | (Dy) 162,50 | (Ho) 164,930 | (Er) 167,26 | (Tm) 168,934 | (Yb) 173,04 | (Lu) 174,97
78 79 80 81 82 83 84° 85° 86°
Platine Or Mercure Thallium Plomb Bismuth Polonium Astate Radon
(P1) 195,09 (Au) 196,967 (Hg) 200,59 (Tl) 204,37 (Pb) 207.19 (Bi) 208,98 (Po) 210 (At) 210 (Rn) 222
96° 97° 98° 99° 100° 101° 102° 103°
Curium Berkélium Californium Einsteinium Fermium Mendélévium Nobélium Lawrencium
(Cm) 244 (Bk) 245 (Cl) 246 (Es) 253 (Fm) 255 (Md) 256 (No) 255 (Lw) 257

Tableau 6.1. Le tableau périodique des éléments. Les parties grisées
constituent les deux séries de terres rares : les lanthanides et les actinides,
ainsi désignées par leur premier élément respectif. Le poids atomique de
chaque élément est inscrit en bas a droite de sa case. L'astérisque dénote
un élément radioactif. Le numéro atomique de I'élément figure en haut
de la case.
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sous des angles caractéristiques et avec une symétrie tout aussi caractéristi-
que. Cette régularité bien visible résulte d'un arrangement ordonné des
atomes qui entrent dans sa structure. On avait des raisons de penser que
la distance entre une couche d’atomes et sa voisine était de l'ordre de la
longueur d’onde des rayons X. S'il en était bien ainsi, alors les cristaux
devaient diffracter les rayons X.

Laue fit I'expérience et trouva que des rayons X passant a travers un
cristal étaient effectivement diffractés pour former sur une plaque
photographique une figure montrant qu'ils avaient les propriétés des ondes.
La méme année, le physicien anglais William Lawrence Bragg et son tout
aussi illustre pére, William Henry Bragg, mirent au point une méthode
pour calculer avec précision la longueur d'onde d'un rayonnement X
particulier a partir de sa figure de diffraction. Inversement, on a fini par
utiliser les figures de diffraction des rayons X pour déterminer avec
exactitude l'orientation des couches d’atomes diffractrices. Les rayons X
ouvraient ainsi la porte a une nouvelle compréhension de la structure
atomique des cristaux. Laue, en 1914, et les Bragg, en 1915, requrent le
prix Nobel de physique pour leurs travaux sur les rayons X.

Puis, en 1914, le jeune physicien anglais Henry Gwyn-Jeffreys Moseley
détermina les longueurs d'onde des rayons X caractéristiques émis par
divers métaux, et fit la découverte importante de la décroissance réguliére
de ces longueurs d’onde & mesure que le numéro atomique s'élevait.

Cette propriété affectait aux éléments des positions bien définies dans
le tableau. Si deux éléments, supposés voisins dans le tableau, donnaient
des rayons X dont les longueurs d'onde différaient du double de l'écart
attendu, alors il devait y avoir une place entre les deux qui appartenait
4 un élément inconnu.

Il devenait maintenant possible d’attribuer aux éléments des nombres
définis. I1 y avait jusqu'alors toujours eu la possibilité d'une nouvelle
découverte qui vienne s'intercaler dans la séquence et condamner au rebut
tout systétme de numérotation adopté auparavant. Désormais il ne pouvait
plus y avoir de case ignorée.

Les chimistes numérotérent les éléments de 1, pour I'hydrogéne, a 92,
pour l'uranium. On s'apercut que ces numéros atomiques jouaient un role
en rapport avec la structure interne des atomes (voir le chapitre 7) et qu'ils
étaient plus fondamentaux que les poids atomiques. Par exemple, les
rayons X ont confirmé la validité de la décision de Mendeleiev lorsqu’il
avait placé le tellurium (numéro atomique 52) avant l'iode (53), en dépit
de son poids atomique plus élevé.

L'avantage du nouveau systéme de Moseley se révéla presque
immédiatement. Le chimiste francais Georges Urbain, aprés avoir
découvert le lutécium (d’aprés l'ancien nom latin de la ville de Paris),
annonca plus tard la découverte d'un autre élément qu'il appela celtium.
Selon le systtme de Moseley, le lutécium était I'élément 71 et le celtium
devait étre le 72. Mais l'analyse des rayons X caractéristiques du celtium
par Moseley révéla que le celtium n'était autre que du lutécium. Le
véritable élément 72 ne fut pas découvert avant 1923, année ou le
physicien danois Dirk Coster et le chimiste hongrois Georg von Hevesy
le détectérent en laboratoire a4 Copenhague et le nommeérent hafuium
(d’aprés le nom latinisé de Copenhague).

Moseley n’assista pas a cette confirmation de sa méthode ; il avait été
tué a Gallipoli (Turquie) en 1915, a l'dge de vingt-huit ans - ce fut
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certainement une des vies les plus précieuses parmi celles qui furent
perdues au cours de la Premiére Guerre mondiale. Cette fin prématurée
a probablement privé Moseley d’'un prix Nobel. Le physicien suédois Karl
Manne George Siegbahn continua les travaux de Moseley, découvrant de
nouvelles séries de rayons X et déterminant avec précision les spectres X
des divers éléments. Il a été récompensé par le prix Nobel de physique
en 1924.

En 1925, Walter Noddack, Ida Tacke et Otto Berg, en Allemagne, ont
comblé un autre trou dans le tableau périodique. Aprés trois ans d’études
sur des minerais contenant les éléments de la méme famille que celui qu’ils
recherchaient, ils isolérent I'élément 75 qu'ils appelérent rkénium, pour
évoquer le Rhin. Ne restaient que quatre trous : les éléments 43, 61, 85
et 87.

Deux décennies allaient étre nécessaires pour débusquer ceux-ci. Les
chimistes ne pouvaient le savoir a cette époque, mais ils avaient trouvé
les derniers éléments stables. Les manquants étaient des éléments instables,
si rares a présent sur Terre qu’a l'exception d'un d’entre eux, il faudrait
les créer en laboratoire pour parvenir a les identifier. Et ceci est encore
une belle histoire.

Les éléments radioactifs

L'IDENTIFICATION DES ELEMENTS

La découverte des rayons X en 1895 poussa de nombreux chercheurs
a étudier ce nouveau rayonnement terriblement pénétrant. Parmi ceux-la
il y avait le physicien francais Antoine Henri Becquerel. Son pére,
Alexandre Edmond (le physicien qui avait réalisé la premiére photographie
du spectre solaire), s'était particuliérement intéressé a la fluorescence, ce
rayonnement visible émis par certaines substances apres avoir été exposées
au rayonnement ultraviolet du Soleil.

Becquerel pére avait en particulier étudié une substance fluorescente
appelée sulfate de potassium et d'uranium (un composé dont la molécule
contient un atome d'uranium). Henri se demandait si, dans le rayonnement
de fluorescence du sulfate de potassium et duranium, figuraient des
rayons X. Pour régler cette question, il fallait exposer le sulfate & la lumiére
solaire (dont la composante ultraviolette exciterait la fluorescence), le
composé étant répandu sur une plaque photographique préalablement
enveloppée dans un papier noir. Comme la lumiere du Soleil ne pouvait
pénétrer le papier noir, la plaque ne pouvait étre impressionnée par celle-ci,
mais si la fluorescence qu’elle excitait contenait des rayons X, alors ceux-ci
devaient pénétrer le papier et voiler la plaque. Becquerel tenta et réussit
cette expérience en 1896. Apparemment il y avait un rayonnement X dans
la fluorescence. Becquerel parvint méme a faire traverser des feuilles fines
d’aluminium et de cuivre par ces prétendus rayons X et la question
semblait donc réglée, car on ne connaissait aucun autre rayonnement
capable d’en faire autant.

C’est alors que par chance, bien que ce ne fusse certainement pas l'avis
de Becquerel & ce moment-1a, survint une période de temps couvert. En
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attendant le retour du soleil, Becquerel rangea ses plaques photos,
saupoudrées de sulfate, dans un tiroir. Son impatience s'¢tant accrue apres
plusieurs jours d'attente, il décida de développer ses plaques de toute facon,
dans l'idée que méme sans éclairage solaire direct, quelques rayons X
auraient pu étre produits. Quand il vit les plaques développées, Becquerel
vécut un de ces moments d’étonnement et de plaisir profonds dont tous
les scientifiques révent. La plaque photographique était complétement
voilée par un rayonnement intense ! Ceci était causé par quelque chose
d’autre que la fluorescence ou la lumiére solaire. Becquerel décida (ce que
l'expérience confirma rapidement) que ce « quelque chose » était l'uranium
dans le sulfate de potassium et d'uranium.

Les scientifiques, déja agités par la découverte récente des rayons X,
furent encore plus excités. Parmi les chercheurs qui se lancerent
immeédiatement dans 1'étude de cet étrange rayonnement de I'uranium,
il y avait une jeune chimiste née en Pologne, Marie Sklodowska, qui avait
épousé, un an auparavant, Pierre Curie, auteur de la découverte de la
température de Curie (voir le chapitre 5).

En collaboration avec son frére Jacques, Pierre Curie avait découvert
que certains cristaux, soumis a une pression, se chargeaient positivement
sur une face et négativement sur la face opposée. Ce phénomene s’appelle
la piézo-électricité (d’'un mot grec signifiant « presser »). Marie Curie décida
d’utiliser la piézo-électricité pour mesurer le rayonnement émis par
l'uranium. Dans son appareil, le rayonnement ionisait l'air entre deux
électrodes, et un faible courant s'écoulait, dont on estimait l'intensité en
mesurant la pression qu’il fallait exercer sur un cristal pour produire un
contre-courant de compensation. Cette méthode marchait si bien que Pierre
Curie abandonna immédiatement ses propres travaux et consacra le reste
de sa vie & seconder efficacement Marie.

C’est Marie Curie qui proposa le terme de radioactivité pour qualifier
la propriété d’émission manifestée par I'uranium, et qui mit ce phénoméne
en évidence dans une deuxiéme substance radioactive, le thorium.
D’importantes découvertes, faites aussi par d'autres chercheurs, se
succédérent rapidement. Les rayonnements d’autres substances radio-
actives se sont avérés encore plus pénétrants et énergétiques que les
rayons X ; on les appelle maintenant les rayons gamma. On a découvert
que des éléments radioactifs émettaient encore d'autres types de
rayonnements, ce qui a conduit a des découvertes sur la structure interne
de l'atome, mais le sujet sera traité dans un autre chapitre (voir le
chapitre 7). C’est la découverte que des éléments radioactifs, en émettant
leur rayonnement, se changeaient en d’autres éléments — une version
moderne de la transmutation — qui est la plus importante pour l'objet de
notre étude, les éléments.

Marie Curie s'est trouvée confrontée la premiére aux implications de
ce phénomene, et ceci de facon accidentelle. En mesurant la teneur en
uranium de la pechblende, pour déterminer si la quantité d'uranium dans
des échantillons du minerai valait la peine de procéder au raffinage, elle
et son mari eurent la surprise de trouver dans certains morceaux une
radioactivité supérieure méme a celle de I'uranium pur. Cela signifiait
évidemment qu’il devait y avoir d’autres éléments radioactifs dans la
pechblende. Ces éléments inconnus ne pouvaient figurer qu'en petite
quantité, car I'analyse chimique ordinaire ne les détectait pas ; ils devaient
donc étre trés radioactifs.
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Trés excités, les Curie se procurérent des tonnes de pechblende,
installérent un atelier dans un appentis et — dans des conditions précaires
et avec pour seul moteur leur indomptable enthousiasme - ils traquérent
des quantités infimes des nouveaux éléments dans cette masse de minerai
noir. En juillet 1898 ils avaient isolé un soup¢on d’'une poudre noire quatre
cents fois plus radioactive que la méme quantité duranium.

Cette poudre contenait un nouvel élément que ses propriétés chimiques
apparentaient au tellurium, au-dessous duquel il devait donc se trouver
dans le tableau périodique des éléments. (On Iui attribua plus tard le
numéro atomique 84.) Les Curie le baptisérent polonium en souvenir du
pays natal de Marie.

Mais le polonium ne rendait compte que d’une partie de la radioactivité.
D’autres travaux suivirent, et en décembre 1898 les Curie se trouvérent
en possession d'une préparation encore plus radioactive que le polonium.
Elle contenait encore un autre élément, dont les propriétés étaient
similaires a celles du baryum (et qui a finalement été placé sous le baryum
et s'est révélé avoir le numéro atomique 88). En raison de son intense
radioactivité, les Curie l'appelérent radium.

Ils travaillérent quatre ans de plus pour isoler une quantité visible de
radium pur. Marie Curie présenta alors un résumé de ses travaux en guise
de theése de doctorat en 1903. C'est sans doute la thése de doctorat la plus
importante de toute I'histoire des sciences. Elle lui valut non seulement
un, mais deux prix Nobel. Marie et son compagnon, conjointement avec
Becquerel, se virent décerner le prix Nobel de physique en 1903 pour leur
étude de la radioactivité ; et en 1911 Marie seule (son époux était mort
écrasé par un fiacre en 1906) recut le prix Nobel de chimie pour la
découverte du polonium et du radium.

Le polonium et le radium sont bien plus instables que l'uranium et le
thorium, autrement dit ils sont beaucoup plus radioactifs. Leurs atomes
sont plus nombreux a se briser, toutes les secondes. Leur durée de vie est
si bréve que pratiquement tout le polonium et le radium de 1'Univers
auraient da disparaitre en un million d’années. Pourquoi en trouvons-nous
encore sur cette Terre vieille de milliards d’années? C’est parce que le
radium et le polonium sont continuellement créés au cours des chaines
de désintégration de l'uranium et du thorium au plomb. Ou il y a de
I'uranium et du thorium, on a toutes les chances de trouver des traces
de polonium et de radium. Ce sont des produits intermédiaires dans la
transformation dont le produit final est le plomb.

Trois autres éléments instables, appartenant aux filiations de I'uranium
et du thorium vers le plomb, ont été découverts par I'analyse minutieuse
de la pechblende ou par des recherches sur les substances radioactives.
En 1899, André Louis Debierne, conseillé par les Curie, chercha d’autres
éléments dans la pechblende et trouva /actinium (du mot grec qui signifie
«rayon »), qui s’est révélé finalement avoir le numéro atomique 89. L'année
suivante, le physicien allemand Friedrich Ernst Dorn montra que
I'uranium, lorsqu'il se désintégre, produit un élément gazeux. Un gaz
radioactif était une nouveauté! Cet élément fut nommé radon (de
radium et d’argon, ses cousins chimiques) et se vit attribuer le numéro
atomique 86. Enfin, en 1917, deux groupes différents — Otto Hahn et
Lise Meitner en Allemagne, Frederick Soddy et John Arnold Cranston en
Angleterre — isolérent de la pechblende 1'élément 91 qu’ils nommeérent
protoactinium.
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A LA RECHERCHE DES ELEMENTS ABSENTS

On était donc parvenu en 1925 au score de 88 éléments identifiés
_ 81 stables et 7 instables. La recherche des quatre absents — les numéros 43,
61, 85, 87 — devint fébrile.

Comme tous les éléments connus du numéro 84 au 92 étaient radioactifs,
on s'attendait a ce que les 85 et 87 le soient eux aussi. D’autre part, les
43 et 61 étaient entourés d’éléments stables et il n'y avait aucune raison
qu’il puisse ne pas en étre de méme pour €ux; on devait donc les touver
dans la nature.

On supposait que I'élément 43 aurait des propriétés semblables au
rhénium, au-dessus duquel il était dans le tableau, et qu'il se trouverait
dans les mémes minerais. L'équipe de Noddack, Tacke et Berg, qui avait
découvert le rhénium, était d’ailleurs convaincue d'avoir aussi détecté des
rayons X dont la longueur d'onde correspondait a l'élément 43. Ils
annoncérent donc sa découverte et la nommeérent masurium, d’aprés une
région de Prusse-Orientale. Mais cette identification ne fut pas confirmée,
et en matiére scientifique une découverte n'‘en est effectivement une
qu'aprés avoir été confirmée par au moins un groupe de chercheurs
indépendant.

En 1926, deux chimistes de l'université dTllinois annoncérent la
découverte de l'élément 61 dans des minerais contenant des éléments
voisins (60 et 62) et le nommeérent /linium. La méme année, deux chimistes
italiens de I'université de Florence crurent avoir isolé le méme élément
qu'ils baptisérent florentium. Mais les autres chimistes ne purent confirmer
les travaux de ces groupes.

Quelques années plus tard, un physicien de l'institut polytechnique de
I’Alabama annonca la découverte de traces des éléments 85 et 87 au moyen
d'une nouvelle méthode d’analyse dont il était I'auteur; il désigna ces
éléments sous les noms de virginium et d’alabamine, respectivement d’apres
ses Etats natal et d’adoption. Mais ces découvertes ne furent pas plus
confirmées.

La suite des événements devait bien montrer que les « découvertes » des
éléments 43, 61, 85 et 87 étaient erronées.

C’est I'élément 43 qui fut d’abord identifié¢ de fagon certaine. Le physicien
américain Ernest Orlando Lawrence, qui devait recevoir le prix Nobel de
physique pour l'invention du cyclotron (voir le chapitre 7), fabriqua cet
élément au moyen de son accélérateur en bombardant du molybdeéne
('élément numéro 42) avec des particules a grande vitesse. Le matériau
bombardé devenait radioactif, et Lawrence en envoya pour analyse au
chimiste italien Emilion Gino Segré, qui sintéressait au probléme de
I'élément 43. Segré et son collegue Carlo Perrier, apres avoir séparé
lélément radioactif du molybdéne, constatérent que ses propriétés
'apparentaient au rhénium, mais que ce n’était pas du rhénium. Ils
décidérent que ce ne pouvait étre que I'élément 43, et que celui-ci,
contrairement a ses voisins du tableau, était radioactif. Comme il n’est
pas produit par filiation d'un élément plus élevé, il n'en reste pratiquement
plus dans la croite terrestre, donc Noddack et ses collaborateurs faisaient
certainement fausse route en croyant 'avoir trouvé. Segre et Perrier eurent
le privilege de nommer cet élément le technétium, d’aprés un mot grec
signifiant « artificiel », car c’était le premier élément créé en laboratoire.
En 1960 on avait accumulé assez de technétium pour en déterminer le
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point de fusion — proche de 2 200° C. (Segre devait recevoir plus tard le
prix Nobel pour une tout autre découverte concernant encore quelque
chose créé en laboratoire — voir le chapitre 7.)

L'élément 87 fut finalement découvert dans la nature en 1939. la
chimiste francaise Marguerite Perey l'isola parmi les produits de filiation
de l'uranium. L’élément 87 ne se présentait qu'en trés petite quantité et
ce sont les progrés techniques qui permirent de le trouver la ou on l'avait
vainement cherché. Marguerite Perey nomma cet élément le francium.

Comme le technétium, 1'élément 85 fut produit & l'aide du cyclotron,
par bombardement du bismuth (I'élément 83). En 1940, Segré, Dale
Raymond Corson et Kenneth Ross Mackenzie isolérent 1'élément 85 dans
le laboratoire de I'université de Californie ; Segre avait alors émigré d'Italie
aux FEtats-Unis. La Deuxiéme Guerre mondiale interrompit leurs travaux
sur cet élément, mais ils y revinrent aprés la guerre et proposérent en
1947 de le nommer astate, d’aprés un mot grec signifiant « instable ». On
avait alors fini par trouver, comme pour le francium, de petites traces
d’astate dans la nature, parmi les produits de filiation de l'uranium.

Entre-temps, le quatriéme et dernier élément, le numéro 61, avait été
identifié parmi les produits de fission de l'uranium, processus expliqué
dans le chapitre 10. (Le technétium est également présent dans ces
produits.) Trois chimistes du laboratoire d’Oak Ridge — J. A. Marinsky,
L. E. Glendenin et Charles Dubois Coryell — ont isolé 'élément 61 en 1945.
Ils I'ont nommé prométhéum en souvenir du demi-dieu Prométhée, qui avait
volé le feu au Soleil pour le bien de 'humanité. Aprés tout, I'élément 61
avait été extrait du feu quasi solaire de la fournaise nucléaire.

Ainsi la liste des éléments, de 1 a 92, était enfin compléte. Et pourtant,
d'une certaine facon, I'étape la plus étrange de l'aventure ne faisait que
commencer. En effet, les chercheurs avaient fait éclater la frontiere du
tableau périodique ; 'uranium n’en était pas la borne.

LES ELEMENTS TRANSURANIENS

On avait effectivement commencé a chercher des éléments au-dela de
I'uranium - les éléments transuraniens — dés 1934. Enrico Fermi avait trouvé
qu'en bombardant un élément avec une particule subatomique qui venait
d’étre découverte, le neutron (voir chapitre 7), cet élément se voyait souvent
transformé en son voisin de numéro atomique immédiatement supérieur.
Pouvait-on, sur de I'uranium, batir un élément 93 — un élément totalement
synthétique qui, pour autant qu'on le savait a 'époque, n’existait pas dans
la nature ? Le groupe de Fermi s’attaqua a l'uranium avec des neutrons
et il obtint un produit dont il pensa qu’il s'agissait de I'élément 93. Il
V'appela uranium X.

Fermi recut le prix Nobel de physique en 1938 pour ses travaux sur
le bombardement neutronique. La vraie nature de sa découverte et ses
conséquences pour I'humanité étaient, a cette époque, insoupgonnables.
Comme cet autre Italien, Christophe Colomb, il avait trouvé non pas ce
qu'il cherchait mais, sans s'en douter, quelque chose de beaucoup pilus
important.

11 suffit de dire ici qu'aprés avoir suivi bien des fausses pistes, on s’apercut
que Fermi n’avait pas créé un nouvel élément mais fendu l'atome
d’'uranium en deux parties presque égales. Lorsque les physiciens se mirent
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a étudier ce processus en 1940, 'élément 93 surgit tout naturellement de
leurs expériences. Dans le mélange d’éléments vestiges du bombardement
de l'uranium par les neutrons, en subsistait un qui commenca par défier
les tentatives d’identification. Edwin McMillan, de luniversité de
Californie, eut alors I'idée que les neutrons libérés par la fission avaient
peut-étre converti des atomes d'uranium en un élément plus élevé, comme
Fermi l'avait espéré. McMillan et Philip Abelson, un physico-chimiste,
purent prouver que l'élément non identifié était en fait le numéro 93.
Comme pour toutes les découvertes ultérieures, c’était la nature de sa
radioactivité qui fournissait la preuve de son existence.

McMillan soup¢onnait la présence d'un autre élément transuranien
mélangé a I'élément 93. Le chimiste Glenn Theodore Seaborg et ses
collaborateurs Arthur Charles Wahl et Joseph William Kennedy montre-
rent bientdt que c’était le cas et que cet élément portait le numéro 94.

Comme l'uranium, limite supposée du tableau périodique, avait été
nommé d'aprés la planéte Uranus qui venait d’étre découverte, les
éléments 93 et 94 ont été baptisés neptunium et plutonium d’aprés les noms
attribués aux planétes Neptune et Pluton découvertes entre-temps. Ces
éléments ont aussi manifesté leur existence dans la nature; on a trouvé
plus tard des traces infimes de neptunium et de plutonium dans les
minerais duranium. Ainsi l'uranium n’était finalement pas I'élément
naturel le plus lourd.

Seaborg et un groupe de l'université de Californie, animé par Albert
Ghiorso, se mirent a fabriquer d’autres éléments transuraniens, de plus
en plus nombreux. En 1944, par bombardement du plutonium avec des
particules subatomiques, ils ont créé les éléments 95 et 96, appelés
respectivement américium (d’aprés Amérique) et curium (en hommage au
couple Curie). Aprés avoir fabriqué des quantités utilisables d’américium
et de curium, ils ont bombardé ces éléments et réussi & produire le
numéro 97 en 1949 et le numéro 98 en 1950, qu'ils ont nommés le berkélium
et le californium, d’aprés Berkeley et la Californie. Seaborg et McMillan
ont partagé le prix Nobel de Chimie 1951 pour cette série de réussites.

Les éléments suivants ont été découverts dans des circonstances plus
fracassantes. Les éléments 99 et 100 sont apparus dans l'explosion de la
premiére bombe & hydrogéne dans le Pacifique en novembre 1952. Bien
que leur existence ait été détectée dans les débris de I'explosion, ces
éléments n’ont été confirmés et baptisés qu'apres leur fabrication, en petite
quantité, par un groupe de l'université de Californie en 1955. On leur a
attribué les noms d’einsteinium et de fermium en 'honneur d’Albert Einstein
et Enrico Fermi, tous deux décédés quelques mois auparavant. Ce groupe
a ensuite bombardé une petite quantité d’einsteinium pour former
I'élément 101, qu’ils ont appelé mendélévium en hommage a Mendeleiev.

L’étape suivante a été le fruit d'une collaboration entre la Californie et
I'institut Nobel en Suéde. L'institut produisit une petite quantité d’'élé-
ment 102 par un bombardement particuliérement compliqué. Pour
honorer l'institut, I'élément a été nommé nobélium. Cet élément ayant été
créé par des méthodes différentes de celles décrites par la premiére équipe
de chercheurs, il s’est écoulé un certain délai avant que le nom de nobélium
soit officiellement accepté.

En 1961 on a détecté quelques atomes d'élément 103 a l'université de
Californie, auxquels on a attribué le nom de lawrencium en I'honneur de
E.O. Lawrence, qui venait de disparaitre. En 1964, un groupe de chercheurs
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soviétiques animé par Georgii Nikolaevitch Flerov a annoncé la formation de
I'élément 104 et, en 1967, la formation de 1'élément 105. Dans ces deux cas,
la validité des méthodes utilisées pour former ces éléments n'a pu étre
confirmée et les équipes américaines dirigées par Albert Ghiorso ont créé ces
éléments par d’autres méthodes. L'équipe soviétique a baptisé le 104 kurchato-
vium, d’aprés Igor Vasilievitch Kurchatov, chef du groupe qui a mis au point
la bombe atomique soviétique, mort en 1960. L'équipe américaine a nommé
le 104 rutherfordium et le 105 hahnium en souvenir d’Ernest Rutherford et
d’Otto Hahn, auteurs de découvertes fondamentales dans le domaine de la
structure subatomique. On a annoncé des éléments jusqu’au numéro 109.

LES ELEMENTS SUPERLOURDS

Chaque marche de cette ascension dans le domaine des transuraniens
a été plus pénible a franchir que la précédente. A chaque étape, 1'élément
a mettre en évidence devenait plus difficile & accumuler et plus instable.
Arrivé au mendélévium, il fallut se contenter de dix-sept atomes pour
procéder a l'identification. Heureusement, en 1955, la technologie des
détecteurs de rayonnements avait bénéficié de progres considérables. Les
chercheurs de Berkeley avaient connecté leurs détecteurs a une sonnette
d’alarme ; ainsi chaque fois qu'un atome de mendélévium était formé, le
rayonnement caractéristique que sa désintégration émettait ensuite
proclamait I'événement par une sonnerie aussi triomphante qu’assourdis-
sante. (Le service de sécurité incendie mit rapidement fin a cela.)

Les éléments plus élevés ont été détectés dans des conditions de pénurie
encore plus grande. On peut détecter la présence d’un seul atome de I'élément
cherché en dressant soigneusement la liste de ses produits de désintégration.

Quel intérét y a-t-il & toujours tenter d'aller plus loin, hormis la joie
de battre un record et de voir son nom immortalisé dans le grand registre
des records pour avoir découvert un élément ? (Lavoisier, le plus grand
des chimistes, n’est jamais parvenu a faire une telle découverte et cet échec
le tracassait profondément.)

Il reste peut-étre une découverte importante a faire. L'accroissement de
I'instabilité lorsqu'on grimpe l'échelle des numéros atomiques n’est pas
quelque chose duniforme. L'atome stable le plus complexe est le bis-
muth (83). Apres celui-ci, les six éléments de 84 a 89 sont si instables que
quelle qu’en soit la quantité qui aurait pu étre présente au moment de la
formation de la Terre, ils ont maintenant totalement disparu. Mais ils sont
suivis, de facon surprenante, par le thorium (90) et I'uranium (92), qui sont
presque stables. Du thorium et de I'uranium primordiaux qui se trouvaient
sur la Terre a sa formation, il reste aujourd’hui respectivement 80 % et 50 %.
Les physiciens ont élaboré des théories de la structure nucléaire pour
expliquer ces irrégularités (comme je 'expliquerai dans le chapitre suivant),
et si 'on en croit ces théories, les éléments 110 et 114 devraient étre plus
stables que leurs numéros atomiques ne le laissaient supposer. Obtenir ces
éléments présente donc un intérét considérable pour toutes ces théories *.

* Ajoutons, au risque de ternir la pureté de ces motivations, que les superlourds sont trés
recherchés par les militaires, car les théories prédisent un taux de production de neutrons
beaucoup plus élevé lors de la fission de ces éléments, ce qui permettrait, en abaissant leur
masse critique, d’en faire des mini-bombes thermonucléaires. (N.D.T.)
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En 1976, certains ont prétendu que des halos (des traces circulaires
sombres dans les micas) pourraient dénoter la présence de ces éléments
superlourds. Les halos sont causés par le rayonnement de petites inclusions
de thorium et d’'uranium, mais il y a quelques halos géants qui doivent
provenir d’atomes radioactifs plus énergétiques, néanmoins assez stables
pour avoir subsisté jusqu’a maintenant. Ces déductions n’ont malheureuse-
ment pas été acceptées par le monde scientifique et 'idée a été abandonnée.
Les chercheurs cherchent toujours.

Les électrons

Lorsque Mendeleiev et ses contemporains s'apercurent qu’ils pouvaient
disposer les éléments dans un tableau périodique composé de familles de
substances dont les propriétés étaient analogues, ils n‘avaient aucune
explication a présenter pour ces regroupements d’éléments et ces
similitudes de propriétés. Finalement une raison simple et convaincante
s'est faite jour, mais seulement apres une longue série de découvertes qui
n’avaient, de prime abord, rien a voir avec la chimie.

Tout a commencé par I'étude de 'électricité. Faraday réalisait toutes les
expériences qu'il pouvait imaginer avec I'électricité, et il tenta entre autres
de créer une décharge électrique dans le vide. II ne pouvait obtenir un
vide suffisant pour cette expérience. Mais en 1854 un souffleur de verre
allemand, Heinrich Geissler, inventa une pompe a vide adéquate et
fabriqua un tube de verre dans lequel se trouvaient deux électrodes
meétalliques, dans un vide d'une qualité sans précédent. En produisant des
décharges électriques dans le tube de Geissler, les expérimentateurs
remarquaient une lueur verte sur la paroi du tube en face de I'électrode
négative. Le physicien allemand Eugen Goldstein suggéra en 1876 que cette
lueur verte était due a I'impact sur le verre d'une sorte de rayonnement
émis par l'électrode négative, appelée cathode par Faraday. Goldstein
baptisa ce rayonnement du nom de rayons cathodiques.

Les rayons cathodiques étaient-ils une forme de rayonnement élec-
tromagnétique ? C'est ce que pensait Goldstein, mais d’autres, comme le
physicien anglais William Crookes, n’étaient pas de cet avis : il devait y
avoir un flux de particules d'une espéce ou d'une autre. Crookes mit au
point des versions améliorées du tube de Geissler (appelées tubes de Crookes),
avec lesquelles il parvint a montrer que les rayons cathodiques étaient
déviés par un aimant. Ils étaient ainsi probablement constitués de
particules chargées électriquement, et le sens de la déviation indiquait
qu’elles étaient négatives.

En 1897, le physicien Joseph John Thomson régla définitivement la
question en montrant que les rayons cathodiques étaient aussi déviés par
des charges électriques. Quelle était donc la nature de ces « particules »
cathodiques ? Les seules particules chargées négatives connues a 'époque
étaient les ions atomiques négatifs. Les expériences montraient que les
particules des rayons cathodiques ne pouvaient pas étre des ions ; en effet
leur déviation dans un champ magnétique était si importante qu’elles
devaient avoir une charge électrique incroyablement élevée ou alors étre
trés légéres, avec une masse inférieure au millieme de la masse d'un atome
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d’hydrogéne. C'est cette derniére hypothése qui fut confirmée par
'expérience. Les physiciens avaient déja eu I'idée que le courant électrique
était constitué de particules, et les particules des rayons cathodiques furent
considérées comme les ultimes particules d’électricité. On les appela
électrons — un nom proposé en 1891 par le physicien irlandais George
Johnstone Stoney. On détermina finalement que la masse de I'électron
valait 1/1 836 fois la masse de I'atome d’hydrogéne. (Thomson recut le
prix Nobel de physique en 1906 pour avoir établi I'existence de I'électron.)

La découverte de I'électron suggéra immédiatement qu'il pouvait s'agir
la d’une sous-particule de l'atome — en d’autres termes, les atomes ne
constituaient plus l'ultime unité de matiére indivisible imaginée par
Démocrite et John Dalton.

La pilule était difficile & avaler, mais l'ensemble des preuves conver-
geaient inexorablement. Thomson emporta la conviction en éclairant une
plaque métallique par une lumiére ultraviolette et en montrant que les
particules qui en jaillissaient (/'effet photo-électrique) étaient identiques aux
électrons des rayons cathodiques. 1 fallait bien que ces photo-électrons
aient été arrachés aux atomes du meétal.

LA PERIODICITE DE LA CLASSIFICATION

Etant donné la facilité avec laquelle on pouvait extraire les électrons
d’'un atome (non seulement par l'effet photo-électrique, mais par bien
d’autres procédés), il était tout naturel d'en conclure qu’ils devaient se
trouver prés de la surface de celui-ci. Il devait donc y avoir dans l'atome
une région chargée positivement, pour compenser les charges négatives
des électrons, car I'atome est globalement neutre. C'est alors que les
chercheurs commenceérent a approcher de la solution du mystére du
tableau périodique.

Extraire un électron d'un atome requiert un peu d’énergie. Inversement,
lorsqu'un électron retombe dans I'emplacement ainsi libéré dans l'atome,
il doit céder la méme quantité dénergie. (La nature est d’ordinaire
symétrique, surtout lorsqu'il s’agit d'énergie.) Cette énergie est produite
sous forme de rayonnement électromagnétique. Mais comme 1'énergie de
ce rayonnement est fonction de sa longueur d’onde, la longueur d’'onde
du rayonnement émis par un électron tombant dans un atome donné va
indiquer la force avec laquelle I'électron est maintenu dans cet atome.
L'énergie du rayonnement est une fonction décroissante de sa longueur
d'onde : plus grande est I'énergie, plus courte est la longueur d’onde.

C’est ainsi que nous arrivons a la découverte de Moseley : les métaux
(Cest-a-dire les éléments les plus lourds) émettent des rayons X avec des
longueurs d’onde caractéristiques qui décroissent de facon réguliere
lorsqu'on progresse dans la classification périodique. Chaque élément,
semble-t-il, retient ses électrons un peu plus fortement que le précédent
— autrement dit, la charge positive intérieure a cet élément est plus grande.

En supposant que chaque unité de charge positive correspondait a la
charge négative d'un électron, il s‘ensuivait que l'atome d'un élément
devait avoir un électron de plus que son prédecesseur dans la classification.
La facon la plus simple de s’expliquer cette classification consistait alors
a supposer que le premier élément, I'hydrogeéne, avait une unité de charge
positive et un électron, le second élément, I’hélium, deux charges positives
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et deux électrons, le troisiéme, le lithium, trois charges positives et trois
électrons, et ainsi de suite jusqu'a I'uranium avec 92 charges positives et
92 électrons. Il s’est ainsi avéré que les numéros atomiques des éléments
représentaient exactement le nombre d'électrons que contiennent leurs
atomes neutres.

Encore un indice majeur, et les physiciens atomistes tenaient la réponse
a I'énigme de la périodicité du tableau périodique. On s’apercut que le
rayonnement électrique d'un élément donné n’était pas nécessairement
restreint & une seule longueur d'onde; l'atome pouvait émettre son
rayonnement sur deux, trois, quatre, et méme plus, longueurs d'onde
différentes. Ces rayonnements, organisés en groupe, ont été nommés
série K, série 1, série M et ainsi de suite. Les chercheurs sont arrivés a la
conclusion que les électrons étaient disposés en couches autour du cceur
de l'atome chargé positivement. Les électrons de la couche la plus
intérieure sont les plus liés et leur extraction exige plus d’énergie. Un
électron qui tombe dans cette couche va émettre le rayonnement le plus
énergétique, ou de longueur d’onde la plus courte, c’est-a-dire dans la série
K. Les électrons de la couche immédiatement supérieure émettent les
rayonnements de la série L; la couche suivante produit la série M, etc.
Ainsi, on a appelé les couches électroniques couche K, couche L, couche M,
etc.

En 1925, le physicien autrichien Wolfgang Pauli a proposé son principe
d'exclusion pour rendre compte de la répartition des électrons dans chaque
couche, deux électrons ne pouvant d’aprés ce principe avoir exactement
les mémes valeurs pour leurs nombres quantiques. Ce succés lui a valu le
prix Nobel de physique en 1945.

LES GAZ RARES

C’est en 1916 que le chimiste américain Gilbert Newton Lewis a fondé
le comportement chimique et la similitude des propriétés de quelques-uns
des éléments les plus simples sur la base de leur structure en couches.
Pour commencer, la limitation de l'occupation de la couche la plus
intérieure a deux électrons (par ce qui devait devenir le principe
d’exclusion de Pauli) était amplement prouvée. L’hydrogéne n’a quun
électron, la couche n’est donc pas pleine. La tendance de l'atome est de
compléter cette couche K, ce quil peut réaliser de plusieurs fagons. Par
exemple, deux atomes d’hydrogéne peuvent mettre en commun leurs
uniques électrons et, en partageant ces deux électrons, combler mutuelle-
ment leur couche K. Ainsi I'hydrogéne gazeux se rencontre-t-il presque
toujours sous forme de paires d’atomes — les molécules d’hydrogene.
Séparer et libérer les deux atomes pour faire de I'hydrogéne atomique
requiert pas mal d’énergie. Irving Langmuir, de la compagnie General
Electric, qui travaillait indépendamment sur une théorie du méme type
reliant électrons et comportement chimique, a mis au point une
application pratique de cette forte tendance de I'hydrogéne & maintenir
le remplissage de sa couche électronique. Langmuir a réalisé un chalumeau
a hydrogéne atomique en faisant passer un jet d’hydrogeéne a travers un arc
électrique pour briser les molécules et libérer les atomes; en se
recombinant aprés la traversée de l'arc, les atomes libérent I'énergie que
leur séparation avait absorbée, ce qui permet d'atteindre des températures
allant jusqu’a 3 400°C!
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Dans I'hélium, I'élément numéro 2, les deux électrons remplissent la
couche K ; les atomes d’hélium sont donc stables et ne se combinent pas
a d'autres atomes. Avec le lithium, 'élément numéro 3, nous trouvons
deux électrons remplissant la couche K, tandis que le troisieme inaugure
la couche L. Les éléments successifs ajoutent des électrons un a un dans
cette couche : le béryllium comporte deux électrons dans la couche L, le
bore trois, le carbone quatre, l'azote cing, I'oxygéne six, le fluor sept, et
le néon huit. La capacité limite de la couche L est de huit électrons, comme
Pauli I'a montré, et le néon correspond donc a I'hélium en ceci que sa
couche électronique externe est pleine. Effectivement, c’est aussi un gaz
inerte dont les propriétés sont similaires a celles de 'hélium.

Tout atome dont la couche extérieure est incompléte tend a se combiner
a d'autres atomes de facon a se retrouver avec une couche extérieure
compléte. Par exemple, I'atome de lithium ceéde volontiers son unique
électron de la couche L pour que sa couche extérieure devienne la couche K
pleine, tandis que le fluor cherche a se saisir d'un électron pour l'ajouter
aux sept de sa couche L et compléter celle-ci. Ainsi le lithium et le fluor
ont une affinité I'un pour I'autre ; lorsqu’ils se combinent, le lithium céde
son électron L au fluor pour compléter la couche L de celui-ci. Comme
les charges intérieures positives des atomes ne varient pas, le lithium avec
un électron de moins a alors une charge résultante positive, tandis que
le fluor, avec un électron en plus, a une charge négative. L'attraction
mutuelle des charges opposées maintient ensemble les deux ions. Le
composé s’'appelle le fluorure de lithium (voir la figure 6.1).

Les électrons de la couche L sont aussi bien partageables que
transmissibles. Par exemple, chacun des deux atomes de fluor peut partager
I'un de ses électrons avec l'autre atome, de sorte que chaque atome voit
sa couche L remplie de huit électrons, en comptant les deux électrons mis
en commun. De méme, deux atomes d'oxygeéne vont mettre en tout quatre
électrons dans le pot commun pour compléter leur couche L; et deux
atomes d’azote vont se partager six électrons. Le fluor, I'oxygene et I'azote
forment tous des molécules & deux atomes.

L’atome de carbone, avec seulement quatre électrons dans sa couche L,
va partager chacun d’eux avec un atome d’hydrogéne différent, remplis-
sant ainsi les couches K de quatre atomes d’hydrogéne et comblant a son
tour sa propre couche L en partageant leurs électrons. Cet accommodement
stable est celui de la molécule de méthane CH,.

De la méme facon, un atome d’azote peut partager des électrons avec
trois atomes d’hydrogéne pour constituer 'ammoniac, un atome d’oxygéne
partager des électrons avec deux atomes de carbone pour faire du dioxyde
de carbone (ou oxyde de carbone), et ainsi de suite. Presque tous les
composants formés a partir d'éléments figurant dans la premiére partie
du tableau périodique peuvent s‘expliquer par cette tendance au
remplissage de la couche extérieure en acceptant, en cédant, ou méme
en partageant des électrons.

L'élément suivant le néon, le sodium, a onze électrons dont le dernier
doit inaugurer une troisiéme couche. Viennent ensuite le magnésium, avec
deux électrons dans la couche M, I'aluminium avec trois électrons, le
silicium quatre, le phosphore cing, le soufre six, le chlore sept et I'argon
huit.

Chaque élément de ce groupe correspond a l'un des éléments de la série
précédente. L'argon, avec huit électrons dans la couche M, est semblable
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Fluor Lithium

Fluor Fluor

Figure 6.1. Transfert et partage des électrons. Le lithium transfere
I'électron de sa couche externe au fluor pour constituer le fluorure de
lithium ; chaque atome voit ainsi sa couche externe complétée. Dans la
molécule de fluor, deux électrons sont mis en commun pour remplir les
couches externes des deux atomes.

au néon (huit électrons dans la couche L) et c’est un gaz inerte. Le chlore,
avec sept électrons dans sa couche extérieure, ressemble étroitement au
fluor par ses propriétés chimiques. De méme, le silicium ressemble au
carbone, le sodium au lithium, et ainsi de suite.

Il en va de méme dans tout le tableau périodique. Le comportement
chimique de chaque élément dépendant de la configuration électronique
de sa derniére couche, tous les éléments dont la couche externe comporte,
disons un électron, réagiront chimiquement de facon tout a fait semblable.
Ainsi, tous les éléments de la premiére colonne du tableau périodique - le
lithium, le sodium, le potassium, le rubidium, le césium et méme le
francium radioactif — ont des propriétés chimiques remarquablement
similaires. Le lithium comporte un électron dans la couche L, le sodium
un électron dans la couche M, le potassium un dans la couche N, le
rubidium un dans la couche O, le césium un dans la couche P, et le
francium un dans la couche Q. Les éléments avec sept électrons dans la
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couche externe — le fluor, le chlore, le brome, liode et l'astate — se
ressemblent aussi. C’est la méme chose pour la derniére colonne du tableau
— le groupe a couches fermées composé de I'hélium, du néon, de I'argon,
du krypton, du xénon et du radon.

L'idée de Lewis et Langmuir fonctionne si bien qu’elle permet encore,
dans sa forme originale, de rendre compte des différences les plus
fondamentales et évidentes dans le comportement des éléments. Mais il
existe quand méme des comportements pas aussi simples que l'on pouvait
s'y attendre.

Par exemple, chacun des gaz rares — hélium, néon, argon, krypton,
xénon et radon — a huit électrons dans sa couche externe (a l'exception
de I'hélium dont la seule couche est comblée par deux électrons), et nous
avons 12 la situation la plus stable possible. Pour les atomes de ces éléments,
la tendance a céder ou prendre des électrons est minimale et il en va de
méme pour leur tendance a s'entremettre dans des réactions chimiques.
Ces gaz ont tout pour étre inertes.

Et pourtant, une « tendance au minimum » n’est pas tout a fait la méme
chose que « pas de tendance du tout », et la plupart des chimistes oubli¢rent
cette vérité et firent comme s'il était strictement impossible pour les gaz
inertes de former des composés. Mais ce n'était pas le cas de tous les
chimistes. Dés 1932, le chimiste américain Linus Pauling, apres avoir étudié
I'énergie nécessaire A 'extraction des électrons des divers éléments, avait
remarqué que tous les éléments sans exception, méme les gaz inertes,
pouvaient étre dépouillés de leurs électrons. Cette soustraction nécessite
toutefois plus d’énergie dans le cas des gaz inertes que pour leurs voisins
dans le tableau périodique.

La quantité d’énergie requise pour extraire des électrons des éléments
d’'une famille donnée décroit en fonction du poids atomique, et les
exigences des gaz inertes les plus lourds, le xénon et I'argon, ne sont pas
particuliérement élevées. Il n’est pas plus difficile d’arracher un électron
d’'un atome de xénon, par exemple, que d'un atome d’hydrogéne.

Pauling prédit ainsi que les gaz inertes les plus lourds pourraient former
des composés chimiques avec des éléments particulierement réceptifs aux
électrons. Le fluor est I'élément le plus avide d’électrons et semblait donc
le candidat naturel.

Mais le radon, le plus lourd des gaz inertes, est radioactif et n’existe
qu’'en trés petite quantité, a I'état de traces. Le xénon, I'éiément suivant
par ordre de poids décroissant, est quant a lui stable et se trouve en petite
quantité dans I'atmosphére. Il y avait donc intérét a chercher a former
un composé avec le xénon et le fluor. Mais rien ne fut fait pendant trente
ans, a cause surtout du prix du xénon et des difficultés de manipulation
du fluor, et les chimistes estimaient qu’il y avait mieux a faire que de
chasser ce feu follet.

Finalement en 1962, Neil Bartlett, chimiste canadien d’origine britanni-
que, alors qu’il travaillait sur un nouveau composé, 'hexafluorure de
platine (PtF,), réalisa que ce dernier était particuliérement avide
d’électrons, presque autant que le fluor lui-méme. Ce composé pouvait
prendre des électrons & l'oxygéne, un élément préférant normalement
gagner des électrons plutdt qu’en perdre. Si le PtF, était capable d’arracher
des électrons a I'oxygéne, il devait pouvoir en faire autant avec le xénon.
Il ne restait plus qu'a tenter 'expérience, et I'existence du platino-fluorure
de xénon (XePtF,) fut proclamée.
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Immédiatement, d’autres chimistes emboitérent le pas et un certain
nombre de composés du xénon avec le fluor, avec 'oxygéne ou avec les
deux furent formés, le plus stable étant le difluore de xénon (XeF,). On
a également formé un composé du krypton et du fluor, le tétrafluorure
de krypton (KrF,), ainsi qu'un fluorure de radon. Les composés avec
I'oxygéne sont, par exemple, l'oxytétrafluorure de xénon (XeOF,), I'acide
xénique (H,XeO,) et le xénate de sodium (Na,XeO,). Le plus intéressant
de tous est peut-étre le trioxyde de xénon (XeO,), qui explose avec une
facilité dangereuse. Les gaz inertes plus légers — 'argon, le néon et 'hélium
- sont moins enclins & partager leurs électrons que leurs cousins lourds,
et restent encore inertes face a toutes les sollicitations des chimistes.

Les chimistes se sont vite remis du choc causé par la découverte que
les gaz inertes pouvaient consentir a former des composés; aprés tout,
ces composés s'intégrent trés bien dans le panorama. C’est pourquoi on
éprouve maintenant une certaine réticence a qualifier ces gaz d’'inertes.
On préfere dire les gaz nobles *, et I'on parle de composés des gaz nobles et
de chimie des gaz nobles. (Je trouve que c’est aller de mal en pis. Ces gaz
sont aprés tout encore inertes, méme s’ils ne le sont pas totalement. Le
terme de noble, impliquant dans ce contexte « distant » ou « répugnant a
se commettre avec le vulgaire », me semble aussi peu approprié qu'inerte
et, de plus, ne convient guere dans une société démocratique.)

LES TERRES RARES

Outre le fait que l'on appliquait trop rigidement la théorie de Lewis et
Langmuir aux gaz rares, celle-ci était pratiquement inutilisable pour la
plupart des éléments de numéro atomique supérieur a 20. Elle nécessitait
en particulier quelques améliorations pour pouvoir traiter un phénomene
trés étrange dans le tableau périodique ayant trait aux ferres rares, les
éléments 57 a 71 inclus.

Revenons un peu en arriére, aux premiers chimistes pour qui une
substance insoluble dans l'eau et insensible a la chaleur était une ferre
(un vestige du point de vue grec selon lequel la terre était un élément).
Parmi ces substances, on trouvait ce que nous appellerions aujourd’hui
I'oxyde de calcium, 'oxyde de magnésium, le dioxyde de silicium, I'oxyde
de fer, I'oxyde d’aluminium, etc. — des composés qui constituent en fait
90 % de I'écorce terrestre. Les oxydes de calcium et de magnésium sont
légeérement solubles et présentent, en solution, des propriétés alcalines
(c’est-a-dire opposées a celles des acides) et furent donc baptisés terres
alcalines ; lorsque Humphry Davy isola le calcium et le magnésium de ces
terres rares, ceux-ci furent appelés métaux alcalino-terreux. On a finalement
accolé ce nom a tous les éléments figurant dans la méme colonne du
tableau périodique que le magnésium et le calcium, a savoir le béryllium,
le strontium, le baryum et le radium.

L'énigme a laquelle jai fait allusion a commencé en 1794, lorsqu'un
chimiste finlandais, Johan Gadolin, décida, aprés avoir étudié une roche

* . chez les Anglo-Saxons. En frangais, on parle plutdt de gaz rares, expression qui a le mérite
de la justesse, de la transparence et de la neutralité idéologique. Elle n'évoque par contre
rien des caractéristiques physiques de ces gaz, leur inertie n’étant quune des causes, lointaine,
de leur rareté sur notre planéte. (N.D.T.)
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bizarre trouvée prés du village d’Ytterby, en Sueéde, qu'il s’agissait d'une
nouvelle « terre ». Gadolin donna A cette terre rare le nom d'yttria, d’aprés
Ytterby. Plus tard, le chimiste allemand Martin Heinrich Klaproth
s'apercut que l'yttria pouvait étre séparée en deux terres, l'une pour
laquelle il conserva le nom d'vyttria, tandis qu’il nomma l'autre céria (d’apres
I'astéroide Cérés qui venait d'étre découvert). Mais le chimiste suédois Carl
Gustav Mosander devait encore décomposer celles-ci en un ensemble de
terres différentes. Ces terres s'avérérent finalement étre des oxydes de
nouveaux éléments métalliques maintenant appelés terres rares. En 1907,
quatorze de ces éléments avaient été identifiés. Par ordre de poids atomique
croissant, ce sont :

.le lanthane (d’aprés un mot grec signifiant « caché »)

.le cérium (d’aprés Céreés)

.le praséodyme (du grec pour « jumeau vert », & cause d'une raie verte

de son spectre)

. le néodyme (« nouveau jumeau »)

. le samarium (d’aprés « samarskite », le minerai dans lequel il fut trouvé)

«'europium (d’apreés Europe)

.le gadolinium (en I'honneur de Johan Gadolin)

. le terbium (d’apres Ytterby)

.le dysprosium (d’aprés un mot grec signifiant « d'accés difficile »)

. 'holmium (d’apreés Stockholm)

. l'erbium (d’apres Ytterby)

. le thulium (d’aprés le nom ancien de Thulé, désignant la Scandinavie)

. I'ytterbium (d’apres Ytterby)

. le lutécium (d’aprés Lutéce, I'ancien nom de Paris).

Les propriétés de leurs spectres de rayons X permirent d'assigner a ces
éléments les numéros atomiques 57 (pour le lanthane) a 71 (pour le
lutécium). Comme je 'ai déja raconté, il y avait un trou a 61, jusqu’a ce
que l'élément manquant, le prométhéum, émerge de la fission de
l'uranium, ce qui porte le nombre de ces éléments a quinze.

Mais le probléme avec ces terres rares est qu'il semble impossible de
les ranger dans la classification périodique. Il est heureux que I'on en ait
connu seulement quatre lorsque Mendeleiev proposa sa classification ; si
elles avaient toutes été connues, le tableau aurait sans doute été beaucoup
trop confus pour étre accepté. L'ignorance est parfois une bénédiction,
méme en science.

Le premier des métaux rares, le lanthane, s'apparente tout a fait a
I'yttrium, le numéro 39, 'élément situé au-dessus dans le tableau (figure 6.2).
(L’yttrium, bien qu’on le trouve dans les mémes minerais que les terres rares
et qu'il ait des propriétés similaires, n’est pas un métal des terres rares. Mais
il doit encore son nom a Ytterby. Quatre éléments honorent ce village, ce qui
est un peu exagéré.) La confusion commence avec la terre rare qui suit le
lanthane, a savoir le cérium, et qui devrait ressembler a I'élément suivant
I'yttrium, c’est-a-dire le zirconium. Mais il n’en fait rien, et ressemble plutdt
encore & I'yttrium. Et il en est de méme pour les quinze éléments des terres
rares : ils se ressemblent tous et s'apparentent fortement a I'yttrium (ils sont
en fait chimiquement si semblables que dans les premiers temps, on ne
pouvait les séparer que par des procédés particuliérement fastidieux), mais
ne sont reliés & aucun autre élément précédent dans la table. Il faut sauter
tout le groupe des terres rares et parvenir a Ihafnium, 1'élément 72, pour
trouver un parent du zirconium qui suit yttrium.
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Figure 6.2. Les couches électroniques du lanthane. Remarquez le vide de
la quatriéme sous-couche de la couche N.

Bloqués par cette situation, les chimistes ne pouvaient faire mieux que
regrouper tous les éléments des terres rares dans une case au-dessous de
I'yttrium et les énumérer individuellement dans un additif 4 la table.

LES ELEMENTS DE TRANSITION

La solution de I'énigme vint finalement de détails ajoutés au modéle
de structure des éléments en couches d'électrons, de Lewis et Langmuir.

C.R. Bury suggéra en 1921 que la capacité des couches n'était pas limitée
a huit électrons par couche. Huit suffisaient toujours pour remplir la couche
externe. Mais une couche pouvait contenir plus d’électrons lorsqu’elle
n’était pas a I'extérieur. Quand une couche se constituait au-dessus d'une
autre, les couches internes pouvaient accueillir plus d'électrons, et chaque
couche successive pouvait abriter plus d’électrons que la précédente. Ainsi
la capacité totale de la couche L devait étre de huit, la couche M de dix-huit,
la couche N de trente-deux, et ainsi de suite en une série des doubles des
carrés successifs (c’est-a-dire 2 X 1, 2 X 4, 2 X 9, 2 X 16, etc.).

Ce point de vue s‘appuyait sur une étude détaillée des spectres des
éléments. Le physicien danois Niels Henrik David Bohr avait montré que
chaque couche électronique était constituée de sous-couches dont les
niveaux d’énergie différaient légérement. En montant dans les couches
successives, les sous-couches étaient de plus en plus séparées, de sorte que
les couches finissaient par simbriquer. La sous-couche la plus extérieure
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d’'une couche interne (disons la couche M) pouvait alors se trouver pour
ainsi dire plus éloignée du centre que la sous-couche la plus intérieure
de la couche suivante (disons la couche N). De ce fait, la sous-couche
intérieure de la couche N pouvait semplir d’électrons tandis que la
sous-couche externe de la couche M restait vide.

Un exemple va éclaircir cela. D’aprés la théorie, la couche M se divise
en trois sous-couches dont les capacités sont respectivement de deux, six
et dix électrons, soit dix-huit au total. Mais 'argon, avec huit électrons
dans sa couche M, ne remplit que ses deux sous-couches internes. Et en
fait, la troisiéme sous-couche M, la plus extérieure, ne va pas recevoir
I'électron suivant dans le processus d’édification des éléments, car elle se
trouve au-dela de la sous-couche la plus intérieure de la couche N : dans
le potassium, 1'élément qui suit I'argon, le dix-neuviéme électron ne va
pas dans la sous-couche M extérieure, mais dans la sous-couche N
intérieure. Le potassium, avec un électron dans sa couche N, ressemble
au sodium qui a un électron dans sa couche M. L'élément suivant, le
calcium (20), a deux électrons dans la couche N et ressemble au magnésium
avec ses deux électrons dans la couche M. Mais a présent la sous-couche
la plus intérieure de la couche N, qui n'a de place que pour deux électrons,
est pleine. Les prochains électrons ajoutés peuvent commencer a remplir
la sous-couche extérieure de la couche M, qui était restée intacte. Le
scandium (21) inaugure ce processus que le zinc (30) acheve. Dans le zinc,
la sous-couche extérieure de la couche M a finalement son plein de dix
électrons. Les trente électrons du zinc se répartissent comme suit : deux
dans la couche K, huit dans la couche L, dix-huit dans la couche M et
deux dans la couche N. A ce stade, les électrons peuvent reprendre le
remplissage de la couche N. L'électron suivant dote la couche N de trois
électrons et forme le gallium (31), semblable a I'aluminium avec ses trois
électrons dans la couche M.

Finalement, ces éléments 21 a 30, formés par le remplissage progressif
d’une sous-couche temporairement négligée, sont des éléments de transition.
Notons que le calcium ressemble au magnésium et le gallium a
I'aluminium. Mais le magnésium et I'aluminium sont des voisins dans le
tableau (ils portent les numéros 12 et 13), a la différence du calcium (20)
et du gallium (31). Entre ceux-ci s'introduisent les éléments de transition
qui viennent compliquer le tableau périodique.

La couche N est plus spacieuse que la couche M ; elle se divise en quatre
sous-couches, au lieu de trois, qui peuvent héberger respectivement deux,
six, dix et quatorze électrons. L'élément 36, le krypton, comble les deux
sous-couches les plus intérieures de la couche N, mais c'est alors que la
sous-couche interne de la couche O intervient, et les électrons doivent
remplir celle-ci avant de poursuivre avec les deux sous-couches extérieures
de la couche N. Le rubidium (37), I'élément qui suit le krypton, recoit son
trente-septiéme électron dans la couche O. Le strontium (38) compléte le
remplissage de la sous-couche O a deux électrons. A partir de 13, une
nouvelle série d’éléments de transition se consacrent au remplissage de
la troisiéme sous-couche N qui avait été négligée. Cela s'achéve avec le
cadmium (48) ; la quatriéme sous-couche N, la plus externe, est alors omise,
et les électrons viennent occuper la deuxiéme sous-couche O, jusqu'au
xénon (54).

Mais la quatriéme sous-couche N doit encore passer son tour;
I'empiétement des couches est devenu si important que méme la couche P
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vient intercaler une sous-couche a remplir avant la derniére de la couche N.
Apres le xénon, viennent le césium (55) et le baryum (56), avec un et deux
électrons respectivement dans la couche P. Mais ce n’est pas encore le
tour de la couche N : étonnamment, le cinquante-septieme électron va
dans la troisiéme sous-couche de la couche O, réalisant ainsi le lanthane
(figure 6.3). Ensuite, un électron vient enfin se loger dans la sous-couche
la plus extérieure de la couche N. Un par un, les éléments des terres rares
ajoutent des électrons a la couche N, jusqu'a l'élément 71, le lutécium,
qui finalement la compléte. Les électrons du lutécium se répartissent ainsi :
deux dans la couche K, huit dans la couche L, dix-huit dans la couche M,
trente-deux ans la couche N, neuf dans la couche D (deux sous-couches
pleines plus un électron dans la sous-couche suivante), et deux dans la
couche P (sous-couche la plus intérieure pleine).

Nous commencons enfin a voir pourquoi les terres rares, et quelques
autres groupes d’éléments de transition, sont si semblables. Le caractére
de différenciation des éléments, décisif pour leurs propriétés chimiques,
est la configuration des électrons dans leur couche extérieure. Le carbone
par exemple, avec quatre électrons dans la couche externe, et ’azote, avec
cing, ont des propriétés totalement différentes. En revanche, dans les séries
ol les électrons se consacrent au remplissage de sous-couches intérieures
sans toucher a la couche externe, on trouve moins de variété dans les
propriétés. C'est ainsi que le fer, le cobalt et le nickel (26, 27 et 28), ayant

Figure 6.3. Représentation schématique de 'empiétement des couches et
sous-couches électroniques dans le lanthane. La sous-couche la plus
extérieure de la couche N reste a pourvoir.
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la méme configuration d’électrons sur la couche externe - une sous-
couche N remplie de deux électrons — ont des comportements chimiques
assez voisins. Leurs différences électroniques internes (dans une sous-
couche M) sont bien dissimulées sous leur surface électronique similaire.
Il en va de méme, a fortiori, pour les éléments de la série des terres rares.
Leurs différences (dans la couche N) sont enfouies sous non pas une, mais
deux configurations électroniques extérieures (dans les couches O et P)
qui sont identiques pour tous ces éléments. Rien d’étonnant a ce que,
chimiquement, ces éléments se ressemblent comme des gouttes d’eau.

Le peu d’applications des métaux des terres rares, et la difficulté de les
séparer, expliquent la pauvreté des efforts que les chimistes ont consacrés
a cette tache — tout au moins jusqu’'a la fission de I'atome d'uranium. La
séparation devint alors une nécessité urgente car la poursuite du projet
de bombe nucléaire exigeait la séparation et I'identification, rapides et sans
ambiguité, des isotopes radioactifs de certains des éléments qui figuraient
parmi les produits principaux de la fission.

Ce probléme fut bientdt résolu en ayant recours a une technique
chimique qui avait été introduite en 1906 par le botaniste russe Mikhail
Semenovitch Tswett, et qu'il avait baptisée chromatographie (« écriture en
couleur »). Tswett avait découvert qu'il pouvait séparer des pigments de
plantes, chimiquement trés semblables, en en égouttant une solution dans
une colonne de craie pulvérisée. Il dissolvait sa mixture de pigments
végétaux dans un éther de pétrole qu'il versait sur la craie. Puis il versait
du solvant pur. En s’écoulant doucement a travers la poudre de craie,
chaque pigment avait une vitesse différente a cause des variations des
forces d’adhérence des pigments A la poudre selon leur nature. Il en
résultait une séparation des pigments en une série de bandes diversement
colorées. Soumises a un lavage continu, les différentes substances
s’égouttaient successivement au bas de la colonne.

Le monde scientifique négligea longtemps la découverte de Tswett,
probablement parce qu'il n’était qu'un botaniste... russe de surcroit, alors
que les chefs de file de la séparation des substances inséparables étaient,
a cette époque, des biochimistes allemands. Mais le procédé fut popularisé
aprés sa redécouverte en 1931 par Richard Willstdtter, un biochimiste
allemand. (Willstétter était titulaire du prix Nobel de chimie 1915, pour
ses remarquables travaux sur les pigments végétaux. Quant a Tswett, il
est, pour autant que je sache, resté oublié.)

On s’est apercu que la chromatographie a travers une colonne de poudre
convenait pour toutes sortes de mélanges, aussi bien incolores que
multicolores. L'oxyde d’aluminium et I'amidon se sont avérés supérieurs
a la craie pour séparer les molécules ordinaires. Lorsqu'on sépare des ions,
le procédé s'appelle échange d'ions, et les premiers agents efficaces dans ce
role ont été des composés baptisés zéolites. On peut dter, par exemple, les
ions calcium et magnésium d'une eau dure en faisant couler cette eau a
travers une colonne de zéolite. Les ions calcium et magnésium s’attachent
a la zéolite tandis que les ions sodium, primitivement dans la zéolite,
prennent leur place dans la solution, et c’est ainsi de /'eau douce qui s'égoutte
du bas de la colonne. Il faut de temps en temps refaire le plein en ions
sodium en versant une solution concentrée de sel (chlorure de sodium).
La mise au point des résines échangeuses dions en 1935 a constitué une
amélioration. Ces substances synthétiques peuvent éire congues pour une
tache spécifique. Certaines résines, par exemple, substituent des ions
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hydrogéne a des ions positifs, tandis que d’autres remplacent des ions
négatifs par des ions hydroxyles; une combinaison des deux permet de
retenir la plupart des sels de I'eau de mer. Des systémes contenant ces
résines faisaient partie des nécessaires de survie a bord des canots de
sauvetage pendant le derniére guerre.

C’est le chimiste américain Frank Harold Spedding qui a adapté la
chromatographie par échange d’ions a la séparation des terres rares. Il a
découvert que les éléments sortaient d'une colonne d'échange d’ions en
ordre inverse de leurs numéros atomiques, ce qui permettait de les séparer
rapidement aussi bien que de les identifier. C'est en fait de cette facon
que la découverte du prométhéum, I'élément manquant 61, fut confirmée
A partir des petites quantités trouvées dans les produits de fission.

On peut maintenant, grace & la chromatographie, préparer en grande
quantité (des kilos, ou méme des tonnes) des éléments purifiés du groupe
des terres rares. Il se trouve que les terres rares ne sont finalement pas
si rares : les plus rares d’entre elles (a I'exception du prométhéum) sont
plus communes que l'or et 'argent, et les plus courantes — le lanthane,
lIe cérium et le néodyme — sont plus abondantes que le plomb. Au total,
les métaux des terres rares participent a la composition de I'écorce terrestre
dans une plus grande proportion que le cuivre et 'étain ensemble. Les
scientifiques ont donc a peu prés abandonné le terme de terres rares et
désignent plutdt cette série d’éléments sous le nom de lanthanides, d’apres
leur téte de liste. Les éléments des lanthanides n’avaient a vrai dire guere
été utilisés individuellement, mais la possibilité de les séparer a multiplié
leurs utilisations, et on en consomme maintenant une dizaine de milliers
de tonnes par an. Le mischmétal est un mélange composé principalement
de cérium, de lanthane et de néodyme, qui entre dans la constitution des
pierres a briquets pour les trois quarts de leur poids. On utilise un mélange
d’oxydes de lanthanides pour polir le verre, tandis que ces oxydes, ajoutés
au verre, lui conférent les propriétés souhaitées. On se sert de mélanges
d’oxydes d’europium et d'yttrium pour obtenir la phosphorescence rouge
sur les tubes de télévision en couleur, etc.

LES ACTINIDES

Mais les bénéfices d'une meilleure compréhension des lanthanides ne
se bornent pas a leurs applications pratiques. Ces nouvelles connaissances
ont apporté une clé pour la chimie des éléments de la fin de la classification
périodique, y compris les éléments de synthese.

La série des éléments lourds en question commence avec l'actinium (89).
Celui-ci se trouve dans le tableau juste au-dessous du lanthane. L’actinium
a deux électrons dans la couche Q, tout comme le lanthane dans la
couche P. Le 89¢ et dernier électron de l'actinium vient se loger dans la
couche P, comme le 57¢ lanthane se met dans la couche O. La question
est alors la suivante : les éléments a la suite de l'actinium continuent-ils
a ajouter des électrons a la couche P pour rester des éléments de transition
ordinaires, ou alors, ne suivraient-ils pas l'exemple des éléments qui
suivent le lanthane, dont les électrons viennent combler la sous-couche
inférieure oubliée ? Dans ce cas, I'actinium pourrait donner le départ a
une nouvelle série de métaux du type terres rares que l'on baptiserait
naturellement actinides.
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Les éléments naturels dans cette supposée série des actinides sont
Factinium, le thorium, le protoactinium et ['uranium. Ces éléments
n’avaient guére été étudiés avant 1940. Le peu que l'on connaissait de leur
chimie indiquait qu'il s'agissait d’éléments de transition ordinaires. Mais
aprés l'addition a cette liste et l'étude intensive du neptunium et du
plutonium, il s'avéra que ces éléments artificiels manifestaient une étroite
ressemblance chimique avec I'uranium. C'est ce qui poussa Glenn Seaborg
a suggérer que les éléments lourds suivaient en fait le schéma des
lanthanides et remplissaient la quatriéme sous-couche, enfouie mais
vacante, de la couche 0. Cette sous-couche est comblée avec le lawrencium
et il existe donc quinze actinides, en parfaite analogie avec les quinze
lanthanides. On en a une confirmation importante avec le fait que la
chromatographie par échange d’ions sépare les actinides de la méme fagon
que les lanthanides.

Les éléments 104 (le rutherfordium) et 105 (le hahnium) sont des
transactinides qui, les chimistes en sont pratiquement certains, viennent
se placer sous I'hafnium et le tantale, les deux éléments qui suivent les
lanthanides.

Les gaz

Depuis les débuts de la chimie on s‘est apercu que de nombreuses
substances pouvaient exister sous forme de gaz, de liquide ou de solide,
selon la température. L'eau en est l'exemple le plus ordinaire
suffisamment refroidie, elle devient de la glace solide; suffisamment
chauffée, elle se change en vapeur gazeuse. Van Helmont, le premier
utilisateur du mot gaz, distinguait les corps qui sont gazeux a température
ordinaire, comme le dioxyde de carbone, de ceux qui, comme la vapeur,
ne sont gazeux qu'a température élevée. Il appelait ces derniers des vapeurs,
et I'on parle encore de vapeurs deau plutdt que de gaz aqueux ou d'eau
gazeuse.

L'étude des gaz, ou vapeurs, en partie parce qu'ils se prétent volontiers
a l'analyse quantitative, n'a cessé de fasciner les chimistes. Les régles de
leur comportement sont plus simples et plus faciles a établir que celles
qui régissent les liquides et les solides.

LA LIQUEFACTION

Le physicien francais Jacques Alexandre César Charles découvrit en 1787
que lorsquon refroidissait un gaz, chaque degré de refroidissement
supplémentaire diminuait le volume de ce gaz d’environ 1/273 de son
volume a 0 °C ; et inversement, toute élévation de température de un degré
augmentait son volume de 1/273. L'expansion sous linfluence de la
chaleur ne posait pas de difficulté logique, mais si la contraction avec le
froid devait se poursuivre selon la loi de Charles (comme on I'appelle encore
maintenant), un gaz aurait di étre réduit a rien en atteignant la
température de —273 °C ! Le paradoxe ne génait pas trop les chimistes, sars
qu'ils étaient de I'impossibilité pour la loi de Charles de rester valide en
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descendant I'échelle des températures, car tout gaz devait finir par se
condenser en liquide, et les liquides sont loin de se contracter comme des
gaz lorsque la température baisse. Il n’en restait pas moins que les chimistes
n‘avaient au début aucun procédé pour atteindre les trés basses
températures qui leur permettraient de voir effectivement ce qui se passait.

L’'avénement de la théorie atomique, dans laquelle les gaz sont des
ensembles de molécules, présentait la situation en des termes nouveaux.
On réalisait désormais que le volume dépendait de la vitesse des molécules.
Plus la température était élevée, plus les molécules allaient vite, plus elles
exigeaient des «coudées franches» et plus le volume était grand.
Inversement, sous une température plus basse, elles se déplacaient plus
lentement, exigeaient moins d’espace, et le volume était plus petit. Le
physicien britannique William Thomson, alors qu'il venait juste d'étre
élevé au rang de pair du royaume, avec le titre de Lord Kelvin, émit I'idée
que c’était I'énergie moyenne des molécules qui s'abaissait de 1/273 a
chaque degré. Alors que l'on ne pouvait attendre du volume qu'il
disparaisse complétement, c’était chose possible pour I'énergie. Thomson
prétendait qu'a —273 °C I'énergie devait s'annuler. Ainsi, cette valeur de
—2739C devait représenter la plus basse température possible. Cette
température (maintenant de —273,16 °C, selon les méthodes de mesure
modernes) devait donc étre le zéro absolu ou, comme on dit parfois, le zéro
Kelvin. Sur cette échelle absolue, le point de fusion de la glace est a 273 °K.
(Voir la figure 6.4 pour les échelles Fahrenheit, Celsius et Kelvin.)

Selon ce point de vue, il était encore plus certain que les gaz devaient
tous se liquéfier en approchant du zéro absolu. L'énergie disponible
diminuant, les molécules de gaz devaient exiger si peu d'espace qu’elles
se resserraient et entraient en contact les unes avec les autres. En d’autres
termes elles constituaient des liquides, car les propriétés des liquides
s’expliquent en les supposant formés de molécules en contact, mais qui
ont encore assez d'énergie pour glisser librement les unes par rapport aux
autres. C’est pour cette raison que les liquides s’écoulent et qu’ils s’adaptent
sans difficulté a la forme du récipient qui les contient.

Comme l'énergie décroit toujours, a mesure que le température baisse,
il en reste finalement trop peu pour que les molécules puissent continuer
4 passer leur chemin, et elles occupent alors des positions fixées autour
desquelles elles peuvent osciller, mais qu’elles ne peuvent quitter. En
d’autres termes, le liquide est gelé et devient un solide. Il semblait donc
pour Kelvin qu’en approchant du zéro absolu, les gaz devaient non
seulement se liquéfier, mais se solidifier.

Les chimistes souhaitaient naturellement établir 1'exactitude des prédic-
tions de Kelvin en abaissant d’abord la température au point ou tous les
gaz seraient liquides, puis géleraient, avant de parvenir effectivement au
zéro absolu. (Il y a toujours, dans tout horizon lointain, un appel a la
conquéte.)

Les scientifiques avaient exploré les froids extrémes avant que Kelvin
ait défini le but ultime. Michael Faraday avait découvert que 1'on pouvait
liquéfier certains gaz en les comprimant, méme a température ordinaire.
1l se servait d’'un tube de verre épais, courbé comme un boomerang. 1l
placait au fond du tube la substance qui devait fournir le gaz qui
I'intéressait. Il scellait ensuite I'ouverture du tube. Il plongeait le fond du
tube dans I'eau chaude, produisant ainsi du gaz en quantité toujours plus
importante ; comme le gaz était confiné dans le tube, il exercait une
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Figure 6.4. Comparaison des échelles thermométriques Fahrenheit, Celsius
(ou Centigrade) et Kelvin.

pression de plus en plus grande. Faraday maintenait l'autre bout du tube
dans un récipient de glace pilée. Le gaz contenu dans cette extrémité, étant
soumis en méme temps a une haute pression et a une basse température,
avait une chance de se liquéfier. Faraday parvint de cette facon a liquéfier
le chlore gazeux en 1823 alors que, sous pression normale, le point de
liquéfaction du chlore est a —34,5 °C (238,7 °K).

Un chimiste francais, C.S.A. Thilorier, utilisa en 1835 le procédé de
Faraday pour liquéfier le dioxyde de carbone CO, sous pression, en
employant des cylindres métalliques capables de résister a de plus hautes
pressions que les tubes de verre. Aprés avoir liquéfié une quantité
considérable de dioxyde de carbone, il laissait celui-ci s'échapper du tube
par une petite ouverture.

Le dioxyde de carbone liquide, alors exposé a la température ambiante,
devait naturellement s'évaporer rapidement. Lorsqu'un liquide s'évapore,
ses molécules sont écartelées de leurs voisines et retrouvent leur
individualité pour se mouvoir en toute liberté. Dans un liquide, il y a
attraction mutuelle entre les molécules, et échapper a cette attraction
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requiert de 1'énergie. En cas d’évaporation rapide, I'énergie na pas le temps
de parvenir en quantité suffisante dans le syst¢me (sous forme de chaleur),
et il ne reste comme seule source d'énergie, pour alimenter I'évaporation,
que le liquide lui-méme. Lorsqu’un liquide s'évapore rapidement, le liquide
résiduel voit donc sa température s'abaisser.

(Nous expérimentons nous-mémes ce phénomeéne, car le corps humain
transpire toujours un peu, et 'évaporation de la fine couche d’eau sur notre
peau emporte la chaleur de celle-ci et nous refroidit. Plus il fait chaud,
plus nous transpirons; et si Fhumidité de Iair est telle que I'évaporation
ne puisse avoir lieu, la sueur s'accumule sur notre corps et la situation
devient trés désagréable. L'exercice physique, en stimulant les réactions
productrices de chaleur dans notre corps, accroit également la transpira-
tion, et nous nous retrouvons alors dans une situation aussi inconfortable
que lorsque l'atmosphére est humide.)

Lorsque Thilorier laissait le dioxyde de carbone liquide s’évaporer, la
température du liquide s’abaissait a mesure de l'évaporation, jusqu'a ce
que le dioxyde de carbone géle. On avait, pour la premiére fois, formé
du dioxyde de carbone solide.

Le dioxyde de carbone liquide ne reste stable que sous pression. A la
pression ordinaire, le dioxyde de carbone solide sublime — c'est-a-dire qu'il
s'évapore directement en gaz carbonique, sans fondre d’abord. Le point
de sublimation du dioxyde de carbone solide est a —78,5°C (194,7 °K).

Le dioxyde de carbone solide a un aspect de glace laiteuse (mais il est
beaucoup plus froid) ; on I'appelle glace carbonique ou, parce qu'il ne produit
pas de liquide, glace séche chez les Anglo-Saxons. On en produit environ
400 000 tonnes par an, surtout pour la conservation des aliments réfrigérés.

Le refroidissement par évaporation a constitué une révolution dans les
activités humaines. Avant le X1x© siécle on utilisait la glace, si on en avait,
pour conserver les aliments. La glace pouvait étre emmagasinée en hiver
et conservée, bien isolée, jusqu’en été ; ou elle pouvait étre apportée des
régions montagneuses. C’était au mieux un procédé pénible et fastidieux,
et la plupart des gens devaient s'accommoder de la chaleur de I'été (quand
ce n’était pas toute I'année).

Dés 1755, le chimiste écossais William Cullen produisit de la glace en
faisant le vide au-dessus d'une grande masse d'eau, provoquant une
évaporation rapide qui refroidissait 'eau jusqu'au point de congélation.
Ce procédé n’entrait toutefois pas en concurrence avec la glace naturelle ;
pas plus qu'il n’était utilisable indirectement pour refroidir les denrées
alimentaires, car la formation de glace obstruait les tuyaux.

De nos jours, on liquéfie avec un compresseur un gaz convenablement
choisi que l'on laisse revenir a la température ambiante. On fait ensuite
circuler le liquide dans un serpentin autour de I'enceinte dans laquelle
se trouvent les aliments. L'évaporation du liquide absorbe la chaleur de
I'enceinte. Le gaz qui ressort est & nouveau liquéfié par le compresseur,
refroidi et recyclé. Le processus est continu, et on pompe ainsi la chaleur
de 'enceinte fermée vers l'atmosphére extérieure. C'est le réfrigérateur, qui
a remplacé l'ancienne glaciére.

En 1834, un inventeur américain, Jacob Perkins, breveta en Angleterre
l'utilisation de l’éther en guise de réfrigérant. D’autres gaz comme
I'ammoniac et le dioxyde de soufre ont été utilisés. Tous ces réfrigérants
avaient l'inconvénient d’étre toxiques ou inflammables. Mais en 1930, le
chimiste américain Thomas Midgley a découvert le dichlorodifluoromé-
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thane (CF,Cl,), plus connu sous la désignation commerciale de Fréon. Cest
un gaz inoffensif (comme Midgley le démontra en en inhalant en public)
et ininflammable, qui convient parfaitement. Avec le fréon, la réfrigération
a domicile devenait accessible.

(Bien que I'on ait prouvé la totale inocuité du fréon et autres hydrocarbures
fluorés pour l'organisme humain, on a commencé a avoir des doutes ces
derniéres années en ce qui concerne leur effet sur la couche d'ozone de
la haute atmosphére, comme je l'ai dit dans le chapitre précédent.)

La réfrigération modérée de grandes quantités d'air s'appelle la
climatisation; V'air y est aussi filtré et débarrassé d'une partie de son
humidité. Le premier appareil de climatisation pratique fut mis au point
en 1902 par linventeur américain Willis Haviland Carrier; depuis la
Deuxiéme Guerre mondiale, la climatisation est devenue quasi univer-
selle... tout au moins dans les grandes villes d’Amérique du Nord.

Thilorier, encore lui, ajouta du dioxyde de carbone solide dans un
liquide appelé éther (plus connu de nos jours comme anesthésique;
voir le chapitre 11). L'éther bout a basse température et s'évapore
rapidement. Ceci, joint & la basse température du dioxyde de carbone
solide en cours de sublimation, fit descendre la température jusqu'a
-110 °C (163,2 °K).

Faraday revint, en 1845, au probléme de la liquéfaction des gaz sous
I'effet combiné d’une basse température et d'une haute pression, au moyen
d’'un mélange réfrigérant de dioxyde de carbone solide et d’éther. Méme
avec ce mélange et des pressions plus élevées qu'auparavant, il restait six
gaz qu'il ne parvint pas a liquéfier. Il s’agissait de I'hydrogene, de I'oxygéne,
de I'azote, du monoxyde de carbone, du dioxyde d’azote et du méthane,
qu’il désigna sous le nom de gaz permanents. A cette liste, nous pourrions
ajouter cinq autres gaz ignorés de Faraday, le fluor et les quatre gaz rares :
I'hélium, le néon, I'argon et le krypton.

Mais en 1869, le physicien irlandais Thomas Andrews déduisit de ses
expériences qu'il existait pour chaque gaz une température critique au-dessus
de laquelle la liquéfaction était impossible, quelle que fit la pression. Cette
hypothése fut par la suite justifiée théoriquement par le physicien
hollandais Johannes Diderik Van der Waals, qui se vit pour cela décerner
le prix Nobel de physique en 1910.

Pour liquéfier un gaz donné il fallait donc étre certain de travailler a
une température inférieure a la température critique, sinon on agissait
en pure perte. On ne ménagea pas les efforts pour atteindre des
températures encore plus basses qui permettraient de liquéfier les gaz les
plus rétifs. L'astuce consistait a utiliser une méthode de refroidissements
successifs. On utilisa d’abord du dioxyde de soufre liquide, refroidi par
évaporation, pour liquéfier le dioxyde de carbone ; ensuite le dioxyde de
carbone pour liquéfier un gaz plus rétif ; et ainsi de suite. Le physicien
suisse Raoul Pictet parvint finalement en 1877 a liquéfier de 'oxygene
4 la température de —140 °C (133 °K) et sous une pression de 500 atmos-
phéres (500 kilos par centimétre carré). A peu pres a la méme époque,
le physicien francais Louis Paul Cailletet put liquéfier aussi V'azote et le
monoxyde de carbone. Naturellement, ces liquides permirent immédiate-
ment d'atteindre des températures encore plus basses. On a finalement
trouvé qu'a pression ordinaire, les points de liquéfaction de 'oxygéne, du
monoxyde de carbone et de I'azote étaient respectivement a —183 °C (90 °K),
~190 °C (83 °K) et —195 °C (78 °K).
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En 1895, l'ingénieur chimiste anglais William Hampson et le physicien
allemand Karl von Linde ont mis au point, indépendamment, une
méthode pour liquéfier de grandes quantités d’air. L’air était d’abord
comprimé, puis refroidi a température ordinaire. Une détente permettait
ensuite a cet air de se refroidir considérablement. On utilisait cet air froid
pour refroidir un réservoir d’air comprimé, jusqu’a ce que cet air lui aussi
soit froid. L'expansion de cet air comprimé lui permettait ensuite de
devenir encore beaucoup plus froid. Le processus était répété jusqu’a ce
que l'air, devenant de plus en plus froid, finisse par se liquéfier.

L’air liquide, abondant et bon marché, est facilement séparé en oxygéne
liquide et en azote liquide. L'oxygeéne a pu ainsi étre utilisé pour les
chalumeaux et les applications médicales, et 'azote pour les applications
dans lesquelles son inertie le rend souhaitable. Ainsi, les lampes
incandescentes, remplies d’azote, voient leur filament chauffé a blanc
supporter cette haute température plus longtemps (avant de se casser du
fait de la lente évaporation du métal) que si ce méme filament brillait
dans une ampoule vide. Lair liquide est également une source de
composants secondaires comme l'argon et les autres gaz rares.

L'hydrogéne résista jusqu’'en 1900 a toutes les tentatives de liquéfaction.
C’est le chimiste écossais James Dewar qui y parvint finalement en
introduisant un nouveau stratagéme. Lord Kelvin (William Thomson) et
le physicien anglais James Prescott Joule avaient montré que, méme a
I'état gazeux, on pouvait facilement refroidir un gaz en le laissant se dilater
tout en empéchant la chaleur extérieure de parvenir a ce gaz, a condition
que la température de départ soit déja assez basse. Dewar avait donc
refroidi de I'hydrogéne comprimé jusqu'a -200°C, dans un réservoir
entouré d’azote liquide, et par une expansion de cet hydrogéne superfroid
l'avait encore refroidi, puis il avait répété ce cycle en faisant repasser
I'hydrogéne de plus en plus froid dans la tuyauterie. L'hydrogéne
comprimé, soumis a cet effer Joule-Thomson, devint finalement liquide a
la température de —240 °C (33 °K). A des températures encore plus basses,
Dewar parvint a obtenir de I’hydrogéne solide.

Pour conserver ses liquides superfroids, Dewar congut des récipients
spéciaux a doubles parois en verre argenté entre lesquelles on faisait le
vide. Dans le vide, la chaleur ne peut étre échangée que par rayonnement,
qui est un mécanisme relativement lent, et le revétement d’argent réfléchit
le rayonnement incident. Ces vases de Dewar sont les ancétres directs de
la bouteille Thermos, si courante a présent.

LES PROPERGOLS

Les gaz liquéfiés se sont trouvés, avec le développement des fusées,
promus a des hauteurs astronomiques. Il faut pour les fusées des réactions
chimiques extrémement rapides, produisant de grandes quantités d’éner-
gie. Le produit le plus pratique est une combinaison de combustible liquide,
comme l'alcool ou le kéroséne, et d'oxygéne liquide. Dans tous les cas,
la fusée doit transporter son oxygéne, ou un autre agent oxydant, car elle
ne dispose d’aucun approvisionnement naturel en oxygene lorsqu’elle
quitte I'atmospheére. L'oxygéne doit étre sous forme liquide, car les liquides
sont plus denses que les gaz, ce qui permet de stocker dans les réservoirs
plus d’oxygeéne a 1'état liquide que sous la forme gazeuse. C’est pourquoi
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I'oxygéne liquide est devenu un produit trés recherché dans I'industrie
des fusées.

On mesure lefficacité d'un mélange de carburant et d'oxydant par une
grandeur appelée poussée spécifique. C'est la force de poussée produite par
la combustion d’une unité de poids du mélange en une seconde. Pour un
mélange de kéroséne et d'oxygeéne, cette poussée spécifique vaut 242.
Comme la charge utile que peut emporter une fusée dépend de la poussée
spécifique, la recherche de combinaisons plus efficaces a été intense. De
ce point de vue, le meilleur combustible est 'hydrogéne liquide. En se
combinant avec l'oxygéne liquide il peut produire une poussée spécifique
de I'ordre de 350. Si I'on pouvait utiliser de I'ozone ou du fluor liquides,
au lieu d’oxygeéne, la poussée spécifique s'éléverait jusqu'a 370.

Des métaux légers, comme le lithium, le bore, le magnésium,
I'aluminium et surtout le béryllium, fournissent en se combinant avec
I'oxygeéne encore plus d’énergie que I'hydrogéne. Mais certains sont rares,
et leur combustion est toujours hérissée de difficultés techniques, venant
des fumées, des dépdts d'oxydes, etc.

1l existe aussi des combustibles solides qui sont leur propre oxydant
(comme la poudre & canon, le premier combustible de fusée, mais
beaucoup plus efficaces). De tels combustibles sont appelés monopropergols,
car il n’ont pas besoin d’oxydant séparé et constituent par eux-mémes tout
le matériau de propulsion, le propergol. Un propergol qui exige un
approvisionnement en oxydant séparé est un bipropergol. Les mono-
propergols sont de stockage et de manipulation simples, et ils bralent
rapidement mais de fagon contrdlée. La difficulté consiste a mettre au point
un monopropergol dont la poussée spécifique approcherait celle des
bipropergols.

L'hydrogéne atomique, que Langmuir avait déja utilisé pour son
chalumeau, constitue une autre possibilité. On a calculé qu'un moteur de
fusée fonctionnant par recombinaison des atomes d’hydrogéne en
molécules pourrait produire une poussée spécifique supérieure a 1 300.
Le probléme réside dans le stockage de 'hydrogene atomique. La meilleure
voie semble étre pour I'instant dans un refroidissement important et rapide
des atomes immédiatement aprés leur formation ; les recherches menées
au Bureau des mesures aux Etats-Unis indiquent que I'on peut conserver
les atomes d’hydrogéne libres en les piégeant dans un corps solide a trés
basse température, comme l'oxygéne ou l'argon gelés. S’il suffisait de
presser un bouton, pour ainsi dire, pour que les gaz gelés commencent
A se réchauffer et s'évaporer, les atomes d’hydrogeéne seraient alors libérés
et pourraient se recombiner. Avec un tel solide, méme s'il ne permettait
de retenir que 10% de son poids en atomes dhydrogéne libres, on
disposerait d’'un propergol meilleur que tous ceux qui existent a l'heure
actuelle. Mais il faudrait naturellement que la température soit trés basse,
beaucoup plus basse que celle de I'hydrogeéne liquide. Ces solides devraient
étre maintenus a environ —272 °C, ou juste un degré au-dessus du zéro
absolu.

Dans un autre ordre d’idées, on a la possibilité d’éjecter des ions, plutot
que les gaz d’‘échappement du propergol bralé. Chaque ion, de masse
minuscule, donnerait une toute petite impulsion, mais le processus
pourrait étre poursuivi lontemps. Un véhicule placé sur orbite au moyen
de la poussée élevée, mais de courte durée, dun propergol chimique
pourrait ensuite accélérer doucement, libre de tout frottement dans
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I'espace, sous l'effet permanent d’ions éjectés a une vitesse voisine de celle
de la lumiere. Le césium est le corps qui convient le mieux pour la
propulsion ionique, car c’est I'élément auquel il est le plus facile d’arracher
des électrons pour former un ion césium. Il n’y a plus qu’a établir un champ
électrique pour accélérer l'ion césium et I'expulser par la tuyére de la fusée.

SUPRACONDUCTEURS ET SUPERFLUIDES

Pour revenir au domaine des basses températures, méme la liquéfaction
et la solidification de I'hydrogéne n’en constituent pas l'ultime prouesse.
Au moment ou l'hydrogéne cédait, les gaz rares étaient découverts; le
plus léger de ceux-ci, I'hélium, refusait obstinément de se liquéfier aux
températures les plus basses alors atteintes. Le physicien hollandais Heike
Kammerlingh Onnes réussit en 1908 a triompher de I'hélium en ajoutant
une étape supplémentaire au procédé de Dewar. Avec I'hydrogéne liquide,
il refroidissait jusqu'a —255 °C (18 °K) de I'hélium gazeux sous pression,
puis une expansion permettait a ce gaz de se refroidir encore plus. Il
parvenait ainsi a liquéfier le gaz. Plus tard, par évaporation de 1'hélium
liquide, il atteignit la température de liquéfaction de I'hélium a la pression
atmosphérique (4,2 °K), température a laquelle tfous les autres corps sont
solides, et méme des températures allant jusqu'a 0,7°K. Onnes fut
récompensé par le prix Nobel de physique en 1913 pour ses travaux dans
le domaine des basses températures. (De nos jours, la liquéfaction de
I’'hélium n’a rien de compliqué. Le chimiste américain Samuel Cornette
Collins a inventé en 1947 un cryostat qui, par une série de compressions
et expansions, peut produire quelques litres d’hélium liquide a I'heure.)

Mais Onnes ne s’est pas contenté d’atteindre des températures records.
Il a été le premier & montrer qu'a ces basses températures la matiére
manifeste des propriétés originales. Parmi ces propriétés il y a I'étrange
phénoméne baptisé supraconductivité. En 1911, Onnes étudiait la résistance
électrique du mercure a basse température. On pensait alors que la
résistance devait décroitre régulierement a mesure que l'extraction de
chaleur diminuait 'amplitude des vibrations des atomes du métal. Mais
a 4,12 °K, la résistance du mercure s’annula soudainement! Un courant
électrique pouvait alors le traverser sans aucune perte. On s’est rapidement
apercu que l'on pouvait rendre supraconducteurs d’autres métaux. Le
plomb, par exemple, devient supraconducteur a 7,22°K. Un courant
électrique de plusieurs centaines d’ampeéres, lancé dans un anneau de
plomb maintenu a cette température par de l'hélium liquide, peut
continuer a circuler dans I'anneau pendant deux ans et demi, sans que
Ion puisse déceler une quelconque décroissance de l'intensité.

A mesure que l'on atteignait des températures de plus en plus basses,
d’autres métaux sont venus s'ajouter a la liste des corps supraconducteurs.
L'étain devient supraconducteur a 3,73°K; laluminium a 1,20°K;
I'uranium a 0,8 °K ; le titane a 0,53 °K ; I'hafnium a 0,35 °K. (On connait
maintenant environ 1400 éléments et alliages différents qui manifestent
une supraconductivité.) Mais le fer, le nickel, le cuivre, l'or, le sodium
et le potassium doivent avoir des points de transition encore plus bas —
si tant est qu'ils puissent étre supraconducteurs — car la température la
plus basse atteinte actuellement n’a pu les amener a cet état. Le point de
transition le plus élevé trouvé pour un élément métallique est celui du
technétium, qui devient supraconducteur au-dessous de 11,2 °K.
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Par immersion dans un liquide dont le point d’ébullition est assez bas,
on peut facilement maintenir un corps a cette température. Pour parvenir
A une température plus basse, il faut faire appel a un liquide dont le point
d’ébullition soit encore plus bas. L’hydrogéne liquide bout & 20,4 °K, et
il serait bien commode de disposer d’'un corps supraconducteur dont la
température de transition soit au moins aussi élevée. On pourrait étudier
la supraconductivité de systémes refroidis par 'hydrogéne liquide. A
défaut, on est obligé de recourir au seul liquide dont le point d’ébullition
soit inférieur, a savoir I'hélium, plus rare, plus cher et plus difficile a
manipuler. Il existe quelques alliages, en particulier avec le niobium
métallique, dont les températures de transition sont plus élevées que celles
des métaux purs. Finalement, on a découvert en 1968 un alliage de
niobium, d’aluminium et de germanium qui reste supraconducteur a 21 °K.
La supraconductivité aux températures de l'hydrogéne liquide devient
réalisable, mais il s'en faut de peu.

On pense immédiatement & une application pratique de la supraconduc-
tivité dans le domaine du magnétisme. En circulant dans un bobinage
autour d'un noyau de fer, un courant électrique peut produire un fort
champ magnétique : plus le courant est intense, plus le champ est fort.
Malheureusement aussi, dans les circonstances ordinaires, plus le courant
est intense et plus grande est la chaleur dégagée; il y a donc une limite
a ce qui est réalisable. Par contre, dans les fils supraconducteurs, I'électricité
circule sans produire de chaleur ; tout semblerait donc indiquer que l'on
puisse accumuler de plus en plus de courant dans ces fils, pour réaliser
des électro-aimants qui ne consommeraient qu'une fraction de la puissance
requise dans des conditions ordinaires. Mais il y a un probléme.

En méme temps que la supraconductivité, se manifeste une autre
propriété qui a trait au magnétisme. Dés quun corps passe a létat
supraconducteur, il devient également parfaitement diamagnétique, c’est-a-
dire quil expulse les lignes de champ magnétique. Ce phénoméne est
appelé effet Meissner, d’aprés le physicien allemand Walther Meissner qui
I'a découvert en 1933.

Mais en augmentant le champ magnétique, on peut faire disparaitre
la supraconductivité du corps, et du méme coup anéantir tout espoir de
supermagnétisme, méme a des températures bien inférieures au point de
transition. Tout se passe comme si une partie des lignes de champ
parvenaient a pénétrer le corps, lorsquon en accumule suffisamment
autour,et éliminaient alors toute supraconductivité.

On a tenté de trouver des corps supraconducteurs qui tolérent des
champs magnétiques élevés. Un alliage d'étain et de zirconium, par
exemple, a une température de transition, relativement élevée, de 18 °K.
1l accepte un champ magnétique de 25 Tesla, ce qui est vraiment beaucoup.
On avait découvert ce fait en 1954, mais il a fallu attendre 1960 pour
disposer d'une technique d’étirement des fils de cet alliage tres fragile. On
peut encore faire mieux avec un mélange de vanadium et de gallium :
on a réalisé des électro-aimants supraconducteurs dont le champ atteint
50 Tesla.

C’est dans I'hélium lui-méme que I'on a découvert un autre phénoméne
étonnant, caractéristique des basses températures. Il s'agit de la superfluidité.

L'hélium est la seule substance connue qu’il soit impossible de solidifier,
méme au zéro absolu. Il contient toujours un peu d'énergie résiduelle, que
I'on ne peut extraire méme au zéro absolu (de sorte qu’a toutes fins
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pratiques le contenu énergétique est « effectivement nul »), mais suffisante
pour que les atomes d’hélium, particulierement peu attirés les uns par
les autres, gardent leur liberté et restent donc liquides. Le physicien
allemand Hermann Walther Nernst avait en fait montré, en 1905, que
ce n'était pas I'énergie d'un corps qui s’annulait au zéro absolu, mais une
grandeur reliée a celle-ci, I'entropie. Le prix Nobel de chimie lui fut décerné
pour cela en 1920. Mais attention, je n'ai pas dit que I'hélium solide n’existe
pas; il a été produit en 1926, a des températures inférieures a 1 °K, sous
une pression d’environ 25 atmospheres.

En 1935, Wilhem Hendrik Keesom, qui avait réussi a solidifier I'hélium,
et sa sceur A.P. Keesom, tous deux membres du laboratoire d'Onnes,
s‘apercurent que 'hélium liquide en dessous de 2,2 °K se mettait a conduire
la chaleur presque parfaitement. IlI conduit la chaleur si rapidement - a
la vitesse du son, en fait — que toutes les parties de 'hélium sont toujours
a la méme température. Il ne peut bouillir — comme le ferait tout liquide
ordinaire grace a des zones localisées plus chaudes ou se forment des bulles
de vapeur - car il n’y a aucune zone localement plus chaude dans I'hélium
liquide (si tant est que 1'on puisse parler de zones chaudes a propos d'un
liquide au-dessous de 2°K). Lorsque le liquide s’évapore, la surface
supérieure du liquide disparait tranquillement — elle se décolle par plaques,
pour ainsi dire.

Le physicien russe Piotr Leonidovitch Kapitsa a étudié cette propriété
et trouvé que la raison pour laquelle 'hélium conduit si bien la chaleur
vient du fait qu'il s'écoule particuliérement facilement, transportant
presque instantanément la chaleur d'un point & un autre, au moins deux
cents fois plus rapidement que le cuivre, le meilleur conducteur thermique
apres I'hélium. 11 s'écoule encore plus facilement qu'un gaz ; sa viscosité
n’est que le milliéme de celle de I'hydrogéne gazeux, et il peut fuir a travers
une ouverture si petite qu’elle bloquerait un gaz. De plus, le liquide
superfluide forme une pellicule sur le verre qui se meut aussi rapidement
que si le liquide s’écoulait par un trou. Si un récipient ouvert contenant
le liquide est placé dans un récipient plus grand ou le méme liquide se
trouve a un niveau inférieur, le fluide va grimper sur la paroi de verre
et passer par-dessus le rebord du récipient jusqu’'a égalisation des niveaux.

L'hélium est le seul corps qui présente cette propriété de superfluidité.
Le superfluide a un comportement si différent de I'hélium lui-méme
au-dessus de 2,2 °K qu’on lui a attribué un nom en propre, 1'Aélium II, pour
le distinguer de I'hélium liquide au-dessus de cette température, appelé
hélium L

Comme seul I'hélium permet d’étudier les températures voisines du zéro
absolu, c’est devenu un élément de premiere importance en science pure
aussi bien qu’appliquée. La quantité que l'on peut en extraire de
I'atmosphére est négligeable, et les sources les plus importantes sont les
gisements de gaz naturels dans lesquels 1'hélium, formé par les
désintégrations de l'uranium et du thorium de l'écorce terrestre, peut se
retrouver piégé. Le puits le plus riche (au Nouveau-Mexique) produit un
gaz qui contient 7,5 % d’hélium.

LA CRYOGENIE
Incités par les étranges phénomenes découverts au voisinage du zéro

N

absolu, les physiciens ont naturellement consacré tous leurs efforts a
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approcher ce zéro absolu d’aussi prés que possible, et a améliorer leur
connaissance de ce que l'on appelle maintenant la cryogénie. L'évaporation
de I'hélium liquide peut, sous certaines conditions, mener a des
températures de 0,5°K. (De telles températures sont mesurées par des
méthodes électriques particuliéres — par exemple par l'intensité du courant
créé dans un thermocouple, par la résistance d'un fil de métal conducteur
normal, non supraconducteur, par des variations de propriétés magnéti-
ques, ou méme par la vitesse du son dans I'hélium. II n’est guére plus
facile de mesurer les trés basses températures que de les atteindre.) Des
températures sensiblement inférieures ont été atteintes par une méthode
initialement proposée en 1925 par le physicien hollandais Petrus Joseph
wilhelm Debye. Un corps paramagnétique (c’est-a-dire un corps qui
concentre les lignes de champ magnétique) est placé presque au contact
de I'hélium liquide, séparé par de I'hélium gazeux, et la température du
systéme est abaissée a environ 1 °K. Le systéme est ensuite placé dans un
champ magnétique. Les molécules du corps paramagnétique s’orientent
suivant les lignes de champ et, ce faisant, cédent de la chaleur. Cette
chaleur est emportée par une légére évaporation de 'hélium ambiant. Le
champ magnétique est alors supprimé. Les molécules se retrouvent
immeédiatement orientées au hasard. En passant d’orientations ordonnées
a des orientations aléatoires, les molécules absorbent de la chaleur, dont
la seule source est I'hélium liquide. La température de I'hélium liquide
s’abaisse donc.

On répéte ce processus, abaissant ainsi & chaque étape la température,
technique qui a été perfectionnée par le chimiste américain William
Francis Giauque, ce qui lui a valu le prix Nobel de chimie en 1949. On
a de cette facon atteint une température de 0,000 02 °K en 1957.

Le physicien britannique dorigine allemande Heinz London et ses
collaborateurs ont imaginé en 1962 une nouvelle méthode pour atteindre
des températures encore plus basses. Il existe deux espéces d’hélium,
I'hélium 3 et Uhélium 4. Dans les conditions ordinaires elles se mélangent
parfaitement ; mais a des températures inférieures a 0,8 °K, elles se
séparent, la couche supérieure étant constituée d’hélium 3. Dans la couche
inférieure il y a un peu d’hélium 3 avec I'hélium 4, et il est possible de
faire aller et venir I'hélium 3 a travers la surface de séparation, ce qui
abaisse & chaque fois la température, comme le fait I'échange entre liquide
et vapeur dans le cas d'un réfrigérant ordinaire comme le fréon. Les
premiers systémes de refroidissement sur ce principe ont été réalisés en
Union Soviétique en 1965.

Le physicien russe Isaak Yakovievitch Pomeranchuk a proposé¢ en 1950
une méthode de refroidissement intense utilisant d’autres propriétés de
I'hélium 3, tandis que dés 1934 le physicien britannique d’origine
hongroise Nicholas Kurti avait proposé d’utiliser des propriétés magneti-
ques similaires a celles auxquelles Giauque avait eu recours, mais faisant
appel au noyau atomique — le constituant intérieur de l'atome — plutét
qu'aux atomes et molécules entiers.

A l'aide de ces nouvelles techniques on a pu atteindre des températures
de 0,000 001 °K. Mais puisqu’ils se trouvent a un millioniéme de degré
du zéro absolu, les physiciens ne pourraient-ils simplement se débarrasser
du peu d’entropie qui reste et parvenir finalement a la limite elle-méme ?

Non ! Le zéro absolu est inaccessible, comme Nernst I'a montré par ses
travaux sur la question (dont la conclusion est parfois appelée le troisiéme
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principe de la thermodynamique), récompensés par le prix Nobel. Quel que
soit I'abaissement de la température, on ne peut extraire qu'une partie
de l'entropie. De facon générale, oter la moitié de I'entropie d’'un systéme
est toujours aussi difficile, quelle qu’en soit la quantité totale. Ainsi, il est
aussi difficile de passer de 300 K (la température ordinaire) a 150 °K (plus
bas que n'importe quelle température observée en Antarctique) que de
20 °K a 10 °K. H est ensuite aussi difficile de descendre de 10°K a 5 °K,
et de 59K a 2,5 °K, etc. Etant parvenu a un millioniéme de degré au-dessus
du zéro absolu, atteindre un demi-millioniéme de degré est aussi cofiteux
que de passer d'un demi-millioniéme a un quart de millioni¢me, et ainsi
de suite indéfiniment. Quelle que soit la distance parcourue, le zéro absolu
reste toujours infiniment éloigné.

Les derniéres étapes de cette quéte du zéro absolu ont, entre autres,
permis d’étudier en détail I'hélium 3, qui est un corps extrémement rare.
L'hélium est déja en lui-méme peu abondant sur la Terre, et lorsquon
I'isole, seuls 13 atomes sur 10 millions ont des noyaux d’hélium 3, le reste
étant constitué d’hélium 4.

L'’hélium 3 est un peu plus simple que I'hélium 4 ; sa masse atomique
vaut les trois quarts de la masse de la variété la plus commune. Le point
de liquéfaction de I'hélium 3 est a4 3,2 °K, soit un bon degré au-dessous
de celui de I'hélium 4. De plus, on croyait qu’a la différence de 'hélium 4,
qui devient superfluide au-dessous de 2,2 °K, I'hélium 3 continuerait & ne
montrer aucun signe de superfluidité. II suffisait de s‘obstiner. On a
découvert en 1972 que l'hélium 3 se métamorphose au-dessous de
0,0025 °K en une forme liquide superfluide du type hélium II.

LES HAUTES PRESSIONS

La réalisation de hautes pressions a été un des nouveaux horizons
scientifiques ouverts par les travaux sur la liquéfaction des gaz. Il semblait
qu’'en soumettant différents corps (pas seulement des gaz) a des hautes
pressions, on pourrait obtenir des informations fondamentales aussi bien
sur le comportement de la matiére que sur lintérieur de la Terre. A
10 kilométres de profondeur, par exemple, la pression est de 1 000 atmos-
phéres; a 500 kilomeétres, de 200 000 atmosphéres; a 3 000 kilometres,
de 1,4 million d’atmospheéres ; et au centre de la Terre, a 6 000 kilométres
de profondeur, la pression atteint 3,5 millions d’atmosphéres. (Bien sfir,
la Terre est plut6t une petite planéte. On estime que les pressions au centre
de Saturne doivent étre supérieures & 50 millions d’atmospheres et dans
Jupiter, qui est encore plus grande, 100 millions d’atmosphéres.)

Les laboratoires du XIx® siécle ne purent faire mieux que 3 000 atmos-
phéres, pression atteinte par Emile Hilaire Amagat entre 1880 et 1890.
Mais en 1905, le physicien américain Percy Williams Bridgman commenca
a4 mettre au point de nouvelles méthodes; elles permirent rapidement
d’atteindre des pressions de 20 000 atmosphéres, qui firent éclater les
minuscules enceintes métalliques qu’il utilisait pour ses expériences.
Passant a des matériaux plus résistants, il parvint finalement a produire
des pressions d'un demi-million d’atmospheres. Ses travaux sur les hautes
pressions ont été récompensés par le prix Nobel de physique en 1946.

Sous ces ultra-hautes pressions, Bridgman réussit a forcer les atomes et
les molécules & adopter des dispositions plus compactes qui subsistaient
parfois apres retour a pression normale. I a par exemple converti le
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phosphore jaune ordinaire, non conducteur de I'électricité, en une forme
de phosphore noir et conducteur. Il a induit des changements étonnants,
méme pour l'eau. La glace ordinaire est moins dense que l'eau liquide.
Au moyen de hautes pressions, Bridgman a produit une série de types
de glace (la glace II, 1a glace III, etc.) non seulement plus denses que le
liquide, mais qui restent a l'état de glace a des températures bien
supérieures au point de congélation normal de I'eau. La glace VII est encore
solide a4 des températures supérieures au point d’ébullition de I'eau.

Le mot diamant évoque le plus fascinant des exploits des hautes pressions.
Le diamant bien sar est du carbone cristallisé, comme le graphite.
Lorsqu'un élément peut exister sous deux formes, on appelle celles-ci des
variétés allotropiques. Le diamant et le graphite en sont 'exemple le plus
spectaculaire. L'ozone et I'oxygéne ordinaire en sont un autre exemple,
ainsi que le phosphore jaune et le phosphore noir (il existe aussi un
phosphore rouge), auxquels je faisais allusion dans le paragraphe
précédent.

Aspects et propriétés des variétés allotropiques peuvent étre totalement
différents, et il n'y a pas d’exemple plus frappant que le graphite et le
diamant — a I'exception, peut-étre, du charbon et du diamant (d'un point
de vue chimique, Ie type de charbon appelé anthracite est une variété
désordonnée du graphite).

Il semble & premiére vue incroyable que le diamant ne soit autre chose
que du graphite (ou du charbon) dont les atomes sont disposés
difféeremment, mais le fait fut prouvé il y a longtemps, par Lavoisier et
quelques collégues chimistes francais en 1772. Ils s'étaient cotisés pour
acheter un diamant, qu'ils avaient chauffé a température assez élevée pour
le faire briler. Ils trouvérent que le gaz résiduel était du dioxyde de
carbone. Le chimiste anglais Smithson Tennant montra plus tard, en
mesurant la quantité de dioxyde de carbone, que celui-ci n’avait pu étre
produit que par du carbone pur, ce que devait donc étre le diamant, comme
le graphite.

Il sagissait 1a d'une opération manifestement peu rentable, mais
pourquoi ne pas l'inverser ? La densité du diamant est 55 % plus élevée
que celle du graphite. Pourquoi ne pas comprimer du graphite et forcer
ses atomes a adopter la configuration plus compacte du diamant?

On a consacré bien des efforts 4 cette entreprise et, tout comme les
alchimistes, plusieurs expérimentateurs ont clamé leur succés. Le cas le
plus célebre est celui du chimiste francais Ferdinand Frédéric Henri
Moissan. En 1893, aprés avoir dissous du graphite dans de la fonte en
fusion, il annonca avoir trouvé de petits diamants dans la masse de fonte
refroidie. La plupart des objets trouvés étaient noirs, minuscules et impurs,
mais I'un d’eux était incolore et sa longueur approchait le millimétre. Ces
résultats furent généralement acceptés, et on a longtemps estimé que
Moissan avait fabriqué des diamants synthétiques. Mais on n’est jamais
parvenu a répéter ses résultats.

La recherche des diamants synthétiques a quand méme remporté des
victoires annexes. En chauffant du graphite dans des conditions qui
pourraient, espérait-il, donner du diamant, I'inventeur américain Edward
Goodrich Acheson tomba sur le carbure de silicium, auquel il donna le
nom commercial de Carborundum. Celui-ci s’est avéré plus dur que toute
substance connue, sauf le diamant, et c’est, depuis sa découverte, un abrasif
— c'est-a-dire un agent de meulage ou de polissage — largement utilisé.
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L'efficacité d'un abrasif est & la mesure de sa dureté. Un abrasif peut
agir sur les corps moins durs que lui-méme, et le diamant, le corps le plus
dur de tous, est donc le plus efficace. On mesure généralement la dureté
des corps sur l'échelle de Mohs (ou sur l‘échelle de Brinell en France), introduite
par le minéralogiste allemand Friedrich Mohs en 1818. Cette échelle
assigne des degrés aux minéraux, de 1 pour le talc, a 10 pour le diamant.
Un corps de degré donné peut rayer tous les minéraux de degré inférieur.
Le carborundum a le degré 9 sur I'échelle de Mohs. Mais les divisions
ne sont pas égales. Dans 'absolu, la différence de dureté entre le dixiéme
degré (le diamant) et le neuviéme (le carborundum) est quatre fois plus
grande que la différence entre le neuviéme et le premier (le talc).

La raison de ces divers niveaux de dureté n’'est guére difficile a trouver.
Dans le graphite, les atomes de carbone sont disposés en couches. Dans
chaque couche, les atomes sont arrangés selon un réseau hexagonal,
comme des carreaux de salle de bains. Chaque atome de carbone est lié
de la méme facon a trois autres; et comme l'atome de carbone est petit,
les voisins sont trés proches et étroitement maintenus. Cet arrangement
est difficile a arracher, mais sa finesse le rend facile & casser. Une couche
est relativement éloignée de ses voisines supérieure et inférieure en sorte
que les couches sont peu liées, et il est facile de faire glisser une couche
par rapport a l'autre. Pour cette raison, le graphite n’est pas particuliére-
ment dur, et il est méme utilisé comme lubrifiant.

Dans le diamant, par contre, les atomes de carbone sont disposés de
facon absolument symétrique dans les trois dimensions. Chaque atome
de carbone est lié a quatre autres a égale distance, chacun de ceux-ci étant
disposé au sommet d'un tétraédre dont le premier atome occupe le centre.
Il s’agit 1a d’'un arrangement trés compact qui explique que le diamant
soit beaucoup plus dur que le graphite. Et il n'y a aucune direction
préférentielle dans laquelle il puisse céder, 3 moins d’étre soumis 4 une
force considérable. D'autres atomes peuvent adopter la configuration du
diamant, mais de tous ceux-ci ce sont les atomes de carbone qui sont les
plus petits et dont l'attraction mutuelle est la plus grande. Dans les
conditions qui régnent a la surface de la Terre, le diamant est donc le
plus dur de tous les corps.

Dans le carbure de silicium, la moitié des atomes de carbone sont
remplacés par des atomes de silicium. Comme les atomes de silicium sont
beaucoup plus gros que les atomes de carbone, les voisins ne se serrent
plus d’aussi prés, et leurs liaisons sont moins fortes. Ainsi, le carbure de
silicium n’est pas aussi dur que le diamant (mais il est bien assez dur pour
toutes sortes d’utilisations).

Dans les conditions normales, 1'arrangement des atomes de carbone du
graphite est plus stable que 'arrangement du diamant. Ainsi, le diamant
a tendance a se transformer spontanément en graphite. Vous ne courez
toutefois aucun risque de vous réveiller un matin pour vous apercevoir
que le splendide diamant de votre bague est devenu sans valeur. Méme
dans leur disposition instable, les atomes de carbone se maintiennent si
bien qu’il faudrait des millions d’années pour que la transformation se
produise.

C’est cette différence de stabilité qui rend si ardue la transformation du
graphite en diamant. Ce n’est qu’en 1930 que les chimistes ont finalement
réalisé la pression nécessaire pour convertir le graphite en diamant. On
a trouvé que cette conversion exige une pression minimale de 10 000 at-
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mosphéres, et encore, dans ces conditions, la métamorphose serait
d’'une lenteur peu pratique. En élevant la température on accélére la
conversion, mais il faut une pression plus élevée. A 1500°C, une
pression minimale de 30 000 atmosphéres serait nécessaire. Tout ceci
montre que Moissan et ses contemporains, dans les conditions ou ils
se placaient, ne pouvaient pas plus produire de diamants que les
alchimistes ne pouvaient fabriquer de l'or. (Quelques indices suggerent
que Moissan fut en fait victime d'un de ses assistants qui, lassé, décida
d’en finir avec ses fastidieuses expériences en introduisant un authentique
diamant d’origine dans la fonte.)

En sappuyant sur les travaux de Bridgman pour atteindre des
températures et pressions élevées, des chercheurs de la General Electric
Company ont finalement réussi en 1955. II a fallu realiser des
pressions supérieures a 100000 atmosphéres, sous des températures
dépassant 2500°C. Avec un peu de métal, comme le chrome, on
forme un film liquide sur le graphite. C’est au contact de ce film
que le graphite se transforme en diamant. En 1962 on a pu atteindre
une pression de 200000 atmosphéres a 5000 °C. Le graphite se trans-
forme alors directement en diamant, sans recourir aux services dun
catalyseur.

Les diamants synthétiques sont trop petits et pas assez purs pour jouer
un role en joaillerie, mais on les produit maintenant commercialement
pour la fabrication des meules et des outils de coupe ou ils sont
fréquemment employés. On parviendra peut-étre bientdt a produire un
petit diamant de qualité joaillére.

Un nouveau produit, élaboré par le méme type de traitement, peut
concurrencer le diamant. Un composé de bore et d’azote (le nitrure de bore)
a des propriétés tout a fait semblables a celles du graphite (excepté que
le nitrure de bore est blanc au lieu d’étre noir). Soumis aux mémes
température et pression que celles qui changent le graphite en diamant,
le nitrure de bore subit une transformation similaire. Partant d'un
arrangement cristallin comme celui du graphite, les atomes de nitrure de
bore passent a une disposition analogue a celle du diamant. Sous cette
nouvelle forme, on l'appelle borazon. Le borazon est environ quatre fois
plus dur que le carborundum. Il présente de plus l'immense avantage de
mieux résister a la chaleur. A 900 °C, le diamant briile, mais le borazon
résiste.

Le bore a un électron de moins que le carbone, l'azote un élec-
tron de plus. Combinés en alternance, ces deux atomes arrivent a
reconstituer un arrangement qui ressemble beaucoup & l'arrangement
carbone-carbone, avec toutefois un léger écart a la parfaite symétrie
du diamant.

Les travaux de Bridgman sur les hautes pressions ne constituent pas,
bien stir, le mot de la fin. Au début des années quatre-vingts, Peter M. Bell
de I'Institution Carnegie, utilisant un systéme qui presse les échantillons
entre deux diamants, est parvenu a atteindre des pressions de 1,5 million
d’atmosphéres, plus de 40 % de la pression qui régne au centre de la Terre.
Bell pense que son appareil peut aller jusqu’a 17 millions d’atmospheéres
avant que les diamants eux-mémes ne cédent.

A I'Institut de technologie de Californie (le Caltech), on a produit
momentanément, en utilisant des ondes de choc, des pressions encore plus
élevées, peut-étre de 75 millions d’atmospheéres.
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Les métaux

La plupart des éléments du tableau périodique sont des métaux.
Seulement 20 des 102 éléments peuvent étre en fait considérés comme
rigoureusement non métalliques. Et pourtant, l'utilisation des métaux n’a
fait son apparition que relativement tard dans I'histoire de ’humanité.
Une raison en est que dans la nature, a de rares exceptions prés, les
éléments métalliques sont combinés a d’autres éléments et, par 1a méme,
difficiles a reconnaitre et a extraire. Les hommes primitifs n‘'ont d’abord
utilisé que des matériaux qui pouvaient étre travaillés par des procédés
simples comme le taillage, I'écaillage par choc, la coupe et le broyage ;
la liste de ces matériaux ne comprenait donc que l'os, la pierre et le bois.

Nos ancétres ont pu se trouver confrontés aux métaux en découvrant
des météorites, des petites pépites d’'or, ou du cuivre métallique dans les
cendres des feux allumés sur des roches contenant du minerai de cuivre.
En tout cas, les gens qui eurent assez de curiosité (et de chance) pour
remarquer ces étranges substances nouvelles, et pour chercher des procédés
permettant de les traiter, devaient leur trouver de nombreux avantages.
Le métal différe de la roche par l'éclat attrayant qu'un polissage peut lui
conférer. On peut le marteler pour en faire des feuilles ou I’étirer en fils.
On peut le faire fondre et le couler dans des moules dont il prend la forme.
Il est beaucoup plus beau et plus adaptable que la pierre, et c’est le matériau
idéal pour la bijouterie. On a probablement faconné des métaux en bijoux
bien avant toute autre utilisation.

Etant rares, attirants et inaltérables avec le temps, on attachait de la
valeur a ces métaux qui furent troqués tant et si bien qu’ils devinrent des
objets d’échange reconnus. Au début, il fallait peser séparément les piéces
de métal (or, argent ou cuivre) au cours des transactions commerciales
mais, vers le viI® siecle av. J.-C., le royaume de Lydie, en Asie Mineure,
et les iles de la mer Egée émirent des poids de métal standardisés, frappés
d'une estampille officielle du gouvernement. On utilise encore maintenant
les piéces de monnaie.

C’est la découverte que certains métaux pouvaient acquérir un tranchant
plus effilé que la pierre, et que ce tranchant pouvait résister a un traitement
fatal pour une hache de pierre, qui a établi la position définitive de ces
métaux. De plus, le métal était robuste. Un choc qui aurait fendu un
gourdin en bois ou fait éclater une hache de pierre ne faisait que déformer
légérement un objet métallique de taille comparable. Ces avantages
compensaient largement le fait que le métal est plus lourd que la pierre
et plus difficile a obtenir.

Le cuivre, utilisé vers I'an 4000 av. J.-C., a été le premier métal obtenu
en quantité appréciable. Le cuivre lui-méme est trop mou pour en faire
des armes ou des blindages efficaces (bien qu’'il puisse étre utilisé dans
un but décoratif), mais on le trouvait souvent allié & un peu d’arsenic ou
d’antimoine, d'ot il résultait un matériau plus dur que le métal pur. On
a di ensuite découvrir des échantillons de minerai de cuivre qui
contenaient de 'étain. La dureté de l'alliage cuivre-étain (le bronze) était
suffisante pour l'armurerie. Les hommes apprirent vite a ajouter
volontairement de 1’étain. L'dge de bronze se substitua a I'dge de pierre
en Egypte et en Asie occidentale vers I'an 3000 av. J.-C., et dans le Sud-Est
de I'Europe vers 2000 av. J.-C. L'lliade et 1'Odyssée d' Homére commémorent
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cette période de I'histoire de 'humanité. Le fer fut découvert & la méme
époque que le bronze, mais les météorites en restérent longtemps la seule
source connue. Il ne dépassa pas le stade de métal précieux, d’utilisation
limitée, tant que restaient & trouver des méthodes d’affinage du minerai
de fer pour obtenir celui-ci en quantité illimitée. La difficulté consistait
3 opérer dans un feu assez chaud avec des méthodes qui permettaient
d’ajouter du carbone au fer pour le durcir et obtenir ce que I'on appelle
maintenant 'acier. La sidérurgie est apparue quelque part en Asie Mineure
vers 1400 av. J.-C. et ne s'est développée et propagée que lentement.

Une armée équipée de fer pouvait mettre en déroute une armée équipée
de bronze, car les épées de fer coupent le bronze. Les Hittites, en Asie
Mineure, furent les premiers a utiliser de facon notable les armes en fer,
et ils eurent leur période de domination sur I'Asie occidentale. Les
Assyriens prirent ensuite la succession des Hittites. Vers 800 av. J.-C., ils
possédaient une armée complétement équipée en fer qui allait dominer
le Proche-Orient et I'Egypte pendant deux siécles et demi. A peu prés a
la méme époque, les Doriens importaient 1'dge de fer en Europe, en
envahissant la Gréce et en battant les Achéens qui avaient commis l'erreur
d’en rester a I'dge de bronze.

LE FER ET L'ACIER

Le fer sobtient essentiellement en chauffant du minerai de fer
(généralement un oxyde ferreux) avec du carbone. Les atomes de carbone
emportent Foxygéne de l'oxyde de fer, laissant un lingot de fer pur. Au
début, les températures atteintes ne permettaient pas de fondre le fer, et
on obtenait un métal robuste que 'on pouvait faconner a la forme désirée
par martelage — c'était le fer forgé. La sidérurgie, la métallurgie du fer,
apparut a grande échelle au Moyen Age. On utilisait des fours spéciaux
et des plus hautes températures qui fondaient le fer. Le fer fondu pouvait
étre coulé dans des moules pour former des pi¢ces de fonderie ; on I'a donc
appelé fonte. Ce matériau était beaucoup moins coiiteux que le fer forgé
et beaucoup plus dur, mais il était fragile et ne se prétait pas au martelage.
La demande croissante en fer sous ses deux formes contribua a déboiser
I’Angleterre par exemple, car on utilisait le bois comme combustible dans
les fourneaux a fondre le fer. Mais en 1780, le sidérurgiste anglais Abraham
Darby montra que le coke (le charbon distillé) convenait aussi bien, si ce
n’est mieux, que le charbon de bois (le bois carbonisé). La demande imposée
aux foréts s'allégea et le charbon devint, pour plus dun siécle, la source
d’énergie dominante.

Ce n'est qu'a la fin du xvir® siécle que les chimistes réalisérent, grace
au physicien francais René Antoine Ferchault de Réaumur, que c¢'était
finalement la teneur en carbone qui dictait au fer sa dureté et sa résistance.
Pour maximiser ces qualités, la teneur en carbone doit étre comprise entre
0,2 et 1,5 % ; 'acier qui en résulte est généralement plus dur, plus robuste
et plus résistant que la fonte ou le fer forgé. Mais jusqu'au milieu du
x1x¢ siécle, on ne pouvait fabriquer de l'acier de bonne qualité que par
le procédé compliqué qui consistait & ajouter soigneusement la quantité
convenable de carbone au fer forgé (lui-méme relativement cofiteux).
L'acier restait donc un métal de luxe, utilisé seulement lorsqu’il n’existait
aucun substitut, comme pour les épées et les ressorts.
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C’est un ingénieur britannique, nommé Henry Bessemer, qui introduisit
I'age de l'acier. Initialement intéressé surtout par les canons et les
projectiles, Bessemer avait inventé un systéme de canon rayé qui devait
améliorer la portée et la précision des canons. L'empereur Napoléon III
était intéressé par le projet et proposa de subventionner d'autres
expériences. Mais un artilleur francais anéantit cette idée en faisant
remarquer que l'explosion propulsive a laquelle songeait Bessemer ferait
éclater les canons en fonte alors en service. Décu, Bessemer se mit a
rechercher comment fabriquer un fer plus résistant. Ne connaissant rien
a la métallurgie, il pouvait aborder la question avec un esprit neuf. C'était
sa teneur en carbone qui rendait la fonte fragile. Le probléme consistait
donc a abaisser le taux de carbone.

Pourquoi ne pas briler ce carbone en fondant le fer et en faisant passer
un courant d’air & travers celui-ci ? Au premier abord, c’était une idée
ridicule. L’air soufflé ne refroidirait-il pas le métal fondu, pour finalement
le solidifier ? Bessemer essaya quand méme et s’apercut que c’était en fait
le contraire qui se produisait. A mesure que l'air brilait le carbone, la
combustion produisait de la chaleur et la température du minerai
augmentait au lieu de baisser. Le carbone briilait tranquillement. En
agissant convenablement, on avait un procédé relativement bon marché
pour produire 'acier en grande quantité !

En 1856 Bessemer présenta au public son haut fourneau. Les fabricants
d’acier adoptérent avec enthousiasme ce systéme puis, mécontents,
I'abandonnérent quand ils s’apercurent que I'acier produit était de qualité
inférieure. Bessemer réalisa que le minerai de fer utilisé dans l'industrie
contenait du phosphore (contrairement a ses propres échantillons).
Bessemer eut beau expliquer aux sidérurgistes que le phosphore était la
cause de leur infortune, ils refusérent de se laisser attraper une seconde
fois. Bessemer dut emprunter de I'argent et monter sa propre usine a
Sheffield. Important du minerai de fer sans phosphore de Suéde, il parvint
rapidement a fabriquer de l'acier a un prix inférieur a celui des autres
producteurs.

En 1875, le sidérurgiste britannique Sidney Gilchrist Thomas découvrit
qu'en doublant l'intérieur du haut fourneau avec de la chaux et de la
magnésie, on pouvait facilement se débarrasser du phosphore contenu
dans le fer en fusion. Depuis, on peut utiliser presque n‘importe quel
minerai de fer pour produire de lacier. Entre-temps, l'inventeur
britannique d’origine allemande Karl Wilhelm von Siemens avait mis au
point, en 1868, le four a sole ouverte, dans lequel des lingots de fer étaient
chauffés avec le minerai, ce qui réglait également le probleme du
phosphore.

L’dge de lacier avait maintenant commencé. Ce n'est pas simple
rhétorique. Sans l'acier, les gratte-ciel, les ponts suspendus, les grands
navires, les chemins de fer et bien d’autres réalisations modernes seraient
presque inimaginables et, en dépit de I'usage croissant d’autres métaux,
l'acier reste le matériau préférentiel dans quantités d’applications
quotidiennes, des carrosseries automobiles a la coutellerie.

(C’est bien stir une erreur de croire qu'une seule découverte peut apporter
une révolution majeure dans I'évolution de '’humanité. Un tel changement
est toujours le résultat de nombreux développements interconnectés. Avec
tout l'acier du monde, par exemple, on ne pourrait conférer une valeur
pratique aux gratte-ciel, sans l'existence de I'ascenceur, un systéme trop
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souvent considéré comme implicitement acquis. L'inventeur américain
Elisha Graves Otis a breveté en 1861 un ascenseur hydraulique; et en
1889 la compagnie qu’il avait fondée a installé les premiers ascenceurs
électriques dans un immeuble commercial de New York.)

L’acier, abondant et bon marché, permettait de procéder expérimentale-
ment a 'addition d’autres métaux (pour obtenir des aciers alliés, afin de
voir si on pouvait encore I'améliorer). C'est le métallurgiste britannique
Robert Abbott Hadfield qui a inauguré cette voie. Il a découvert en 1882
que l'addition de 13 % de manganeése a l'acier fournissait un alliage plus
dur, utilisable en construction mécanique lorsqu’interviennent des efforts
brutaux, comme dans le concassage des pierres. En 1900, on a trouvé qu'un
alliage d’acier, de tungsténe et de chrome conservait sa dureté & haute
température, méme porté au rouge ; cet alliage, appelé acier rapide, a été
providentiel pour lindustrie de l'outillage. Aujourd’hui, il y a quantité
d’autres aciers alliés, faisant appel & des métaux comme le molybdéne,
le nickel, le cobalt et le vanadium, adaptés a des fonctions particuliéres.

Le gros probléme avec l'acier est sa sensibilité a la corrosion, un processus
qui raméne le fer a son état primitif originel de minerai. Une défense
consiste & protéger le métal par une couche de peinture ou d'un métal
plus résistant a la corrosion, tel que le nickel, le chrome, le cadmium ou
I'étain. Former un alliage qui ne se corrode pas est une méthode plus
efficace. Le métallurgiste britannique Harry Brearley a découvert acciden-
tellement cet alliage en 1913. Il était & la recherche d’aciers alliés pour
confectionner des canons de fusil. Parmi ses échantillons d’'essai aban-
donnés il y avait un alliage nickel-chrome. Des mois plus tard, il s'apercut
que dans son tas de ferrailles, ces morceaux en particulier étaient toujours
aussi brillants alors que tout le reste avait rouillé. Ainsi était né lacier
inoxydable. 11 est trop mou et trop coliteux pour étre utilisable & grande
échelle en construction, mais convient admirablement en coutellerie et
pour tous les petits appareils ol l'inaltérabilité est plus importante que
la dureté.

Depuis que l'on dépense quelques milliards de dollars par an a
travers le monde en efforts infructueux pour empécher le fer et l'acier
de se corroder, la recherche d'un produit antirouille universel se
poursuit sans arrét. On a fait récemment lintéressante découverte
que les pertechnétates (des composés du technétium) protégent le fer
contre la rouille. Il est bien entendu probable que cet élément rare,
produit seulement en laboratoire, ne sera jamais assez abondant pour étre
utilisable a l'échelle industrielle, mais il n’en constitue pas moins un
inestimable outil de recherche. Sa radioactivité permet aux chimistes de
le suivre a la trace et d’observer en particulier ce qui lui arrive a la surface
du fer.

Son fort ferromagnétisme est l'une des propriétés du fer les plus utiles.
Le fer lui-méme est un exemple d'aimant faible. On le magnétise facilement
sous l'influence d'un champ magnétique, c'est-a-dire que ses domaines
magnétiques (voir le chapitre 5) sont facilement alignables. Il se
démagnétise aussi aisément lorsqu’on supprime le champ, et les domaines
retombent dans des orientations au hasard. Cette possibilité d’annuler le
magnétisme peut étre pratique, par exemple dans les électro-aimants, ot
on magnétise facilement le noyau de fer en faisant passer le courant, mais
o il doit pouvoir se démagnétiser tout aussi facilement lorsqu’on
interrompt ce courant.
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Depuis la Deuxiéme Guerre mondiale, on a mis au point une nouvelle
classe de matériaux aimantables. Ce sont les ferrites, par exemple la ferrite
au nickel (NiFe,0,) et la ferrite au manganése (MnFe,0,), utilisées dans
les ordinateurs pour leur aptitude a se démagnétiser extrémement
rapidement et facilement.

Les aimants permanents — dont les domaines sont difficiles & orienter et
qui, une fois orientés, sont tout aussi difficiles & remettre dans le désordre
—, une fois magnétisés, conservent cette propriété pendant longtemps.
Différents aciers alliés en constituent l'exemple le plus ordinaire, bien
qu'on soit parvenu & réaliser des aimants permanents particuliérement
forts avec des alliages contenant peu, ou méme pas du tout de fer. Le
meilleur exemple connu est 'alnico, découvert en 1931, dont une variété
est faite d’aluminium, de nickel et de cobalt (comme son nom l'indique),
plus un peu de cuivre.

Durant les années cinquante, on a mis au point des techniques faisant
appel a du fer en poudre en guise d’aimant, les particules étant si petites
qu’elles forment individuellement des domaines. Ces particules peuvent
étre orientées dans un plastique liquide qui, une fois solidifié, maintient
les domaines dans leur orientation initiale. Ces aimants plastiques sont trés
malléables, mais on peut également en réaliser des variétés dures.

LES NOUVEAUX METAUX

Ces derniéres décennies ont vu l'apparition de nouveaux métaux
particuliérement utiles. L'exemple le plus frappant en est I'aluminium.
L’aluminium est le métal le plus commun ; il est 60 % plus abondant que
le fer. Mais il est trés difficile a extraire de son minerai. En 1825, Hans
Christian Oersted (qui avait découvert le lien entre électricité et
magnétisme) avait séparé un peu daluminium sous une forme encore
impure. A partir de 13, bien des chimistes tentérent sans succés de purifier
ce métal, jusqu'a ce que le chimiste francais Henri Etienne Sainte-Claire
Deville mette finalement au point, en 1854, une méthode pour obtenir
de l'aluminium pur en quantité appréciable. L'aluminium est chimique-
ment tellement actif que Sainte-Claire Deville dut recourir au sodium
métallique (encore plus actif) pour briser I'étreinte de I'aluminium avec
les atomes voisins. Pendant un certain temps le prix de I'aluminium en
fit pratiquement un métal précieux. Napoléon III appréciait les couteaux
en aluminium et fit confectionner un hochet en aluminium pour son fils
héritier ; aux Etats-Unis, en hommage de la nation a George Washington,
le monument de celui-ci fut surmonté dune plaque d’aluminium massif
en 1885.

En 1886, Charles Martin Hall, un jeune étudiant en chimie, fut si
impressionné par le propos de son professeur, qui prédisait la fortune a
quiconque découvrirait un procédé bon marché pour produire l'alumi-
nium, qu’il décida de tenter sa chance. Dans son laboratoire personnel,
aménagé dans une cabane en planches, il se proposa d’appliquer la
découverte antérieure de Humphry Davy, a savoir qu'un courant électrique
traversant un métal en fusion permet de séparer les ions métalliques par
dépot sur la cathode. Cherchant une substance qui dissoudrait l'alumi-
nium, il tomba sur la cryolite, un minéral que 1'on ne trouve en quantité
appréciable qu’au Groenland. (On dispose maintenant de cryolite synthéti-
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que.) Hall prépara un mélange d'oxyde d’aluminium et de cryolite qu’il
fit fondre, et A travers lequel il fit passer un courant électrique. Comme
prévu, I'aluminium pur vint se déposer sur la cathode. Hall se précipita
chez son professeur avec ses premiers lingots d’aluminium. (Ces lingots
sont encore précieusement conservés par FAluminum Company of
America.)

1l se trouve qu’un jeune chimiste francais nommé Paul Louis Toussaint
Héroult, qui avait juste 'dge de Hall (vingt-deux ans), découvrit le méme
procédé la méme année. (Pour compléter la coincidence, Hall et Héroult
sont morts tous les deux en 1914.)

Bien que le procédé Hall-Héroult ait fait de I'aluminium un métal peu
cofiteux, celui-ci n’a jamais été aussi bon marché que l'acier, car le minerai
d’aluminium utilisable est moins abondant que le minerai de fer
équivalent, et parce que l'électricité (indispensable pour I'aluminium) est
plus cofiteuse que le charbon (utilisé pour l'acier). L'aluminium présente
néanmoins deux avantages importants sur acier. Il est d'abord léger ; il
ne pése qu'un tiers du poids de l'acier. Deuxiémement, la corrosion de
I'aluminium se limite & un film superficiel, fin et transparent, qui protége
les couches les plus profondes de la corrosion sans affecter I'apparence
du métal.

L'aluminium pur est relativement mou, mais l'alliage peut y remédier.
Le métallurgiste allemand Alfred Wilm a préparé, en 1906, un alliage dur
en ajoutant un peu de cuivre et une quantité encore plus faible de
magnésium. Il a vendu les droits d’exploitation de son brevet a la société
métallurgique Durener, en Allemagne, qui a donné a cet alliage le nom
de duralumin.

Les ingénieurs ont vite réalisé l'intérét d'un métal léger, mais résistant,
pour l'aviation. Aprés l'introduction par les Allemands du duralumin dans
les dirigeables, et la découverte de sa composition par 1’analyse de I'alliage
trouvé dans les restes d'un dirigeable écrasé, I'usage de ce nouveau métal
s’est répandu a travers le monde. Le duralumin n’étant pas tout a fait aussi
résistant a la corrosion que l'aluminium, les métallurgistes le recouvrent
d’'une couche fine d’aluminium, pour former un produit appelé alclad.

1l existe maintenant des alliages d’aluminium qui, a poids égal, ont une
résistance plus élevée que certains aciers. L'aluminium tend a prendre la
place de Yacier chaque fois que légeéreté et résistance a la corrosion sont
plus importantes que la simple résistance mécanique. Comme chacun sait,
I'aluminium est devenu un métal presque universel, utilisé dans les avions,
les fusées, le matériel roulant, les automobiles, les huisseries et les cloisons
de maisons, les peintures, les ustensiles de cuisine, les feuilles d’emballage,
etc.

Et nous en venons au mdgnésium, un métal encore plus léger que
I'aluminium. Comme on pouvait s’y attendre, son principal domaine
d’application est l'aviation ; dés 1910 I'Allemagne utilisait & cette fin des
alliages magnésium-zinc. Aprés la Premiére Guerre mondiale on a de plus
en plus utilisé des alliages magnésium-aluminium.

La quantité disponible de magnésium n’étant que le quart de celle de
I'aluminium, et le magnésium se trouvant chimiquement plus actif, il est
plus difficile & extraire de ses minerais. Heureusement, les océans en
constituent un réservoir trés riche. A la différence de 1'aluminium ou du
fer, le magnésium se trouve en grande quantité dans l'eau de mer. Les
corps dissous dans 'Océan représentent 3,5 % de sa masse. Dans ces
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matériaux en solution, il y a 3,7 % d’ions magnésium. Au total les océans
contiennent environ deux mille billions (2 000 000 000 000 000) de tonnes
de magnésium, soit toute la consommation envisageable pour 1'éternité.

Le probléme est d’extraire ce magnésium. La méthode choisie consiste
a pomper l'eau de mer dans de grands réservoirs pour y ajouter de 'oxyde
de calcium (également fourni par la mer, dans les coquilles d’huitres).
L'oxyde de calcium réagit avec l'eau et l'ion magnésium pour former
I'hydroxyde de magnésium insoluble, qui précipite donc de la solution.
Un traitement a ’acide chlorhydrique convertit 'hydroxyde de magnésium
en chlorure de magnésium, et le magnésium métal est enfin séparé du
chlore au moyen d'un courant électrique.

En janvier 1941, la Dow Chemical Company a produit les premiers
lingots de magnésium a partir de 1'eau de mer, point de départ du
décuplement de la production de magnésium durant les années de guerre.

A vrai dire, tout élément que l'on peut économiquement extraire de
I'eau de mer peut étre considéré comme effectivement inépuisable car,
aprés utilisation, il finit par retourner a la mer. On estime qu'avec une
extraction annuelle de 100 millions de tonnes de magnésium a partir de
I'eau de mer, la teneur en magnésium de 1'Océan tomberait, aprés un
million d’années d’exploitation, de 0,13 % a 0,12 %.

Si l'acier a été le métal miracle du milieu du xix® siécle, l'alu-
minium celui du début du xx°© siécle et le magnésium celui du milieu,
quel sera le prochain métal miracle? Les possibilités sont limitées.
Il n'y a que sept métaux réellement communs dans l'écorce terrestre.
A c6té du fer, de I'aluminium et du magnésium, il y a le sodium, le
potassium, le calcium et le titane. Chimiquement, le sodium, le
potassium et le calcium sont beaucoup trop actifs pour étre utilisés en
construction. (En particulier, ils réagissent violemment avec I'eau.) Il ne
reste que le titane, dont I'abondance est environ un huitiéme de celle
du fer.

Le titane offre une extraordinaire combinaison de qualités. Son poids
ne dépasse guére la moitié de celui de l'acier; & poids égal il est plus
résistant que l'aluminium ou l'acier; il résiste a la corrosion et peut
supporter de hautes températures. Pour toutes ces raisons on utilise
maintenant le titane dans les avions, les navires et les missiles guidés,
chaque fois qu’'il peut étre fait bon usage (!) de ses propriétés.

Pourquoi la reconnaissance des mérites du titane a-t-elle été si lente ?
La cause en est tout a fait similaire a ce qui s’est produit pour I'aluminium
et le magnésium : le titane réagit trop facilement avec les autres corps
et, lorsqu’il est impur — combiné a 'oxygene ou a l'azote —, c’est un métal
peu avenant, fragile et apparemment inutile. Sa résistance et ses autres
qualités ne se manifestent que lorsqu’il est isolé sous forme réellement
pure (dans le vide ou en atmosphére inerte). Les efforts des métallurgistes
ont a tel point réussi que le prix du titane est passé de 6 000 dollars le
kilo en 1947 a 4 dollars en 1969.

Mais il n’est pas nécessaire de chercher de nouveaux métaux miracles.
On peut rendre les vieux métaux (ainsi que quelques corps non
métalliques) beaucoup plus « miraculeux » qu’ils ne le sont actuellement.

Un poéme de Wendel Holmes, « Le chef-d'ceuvre du diacre », raconte
I'histoire d'un « char-a-joual » soigneusement construit pour n’avoir aucun
point faible. Le cabriolet & un cheval finit par se pulvériser tout d'un coup.
Mais il a duré cent ans.
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La structure atomique des solides cristallins, qu’il s'agisse de métaux ou
non, fait penser a cette situation. Les cristaux d'un métal sont criblés de
fissures et crevasses microscopiques. Lorsque le cristal est soumis & une
pression, une fracture prend naissance en I'un de ces points faibles et se
propage a travers le cristal. Un cristal que 1'on pourrait fabriquer, comme
la merveilleuse voiture du diacre, sans point faible, jouirait d'une résistance
supérieure.

Il existe en fait de tels cristaux sans points faibles qui se forment en
fibres minuscules appelées whiskers (« moustaches de chat») a la surface
des cristaux. On a mesuré la résistance de fibres de carbone qui allait
jusqu'a 2 000 kilos par millimétre carré, soit de 15 a 70 fois la limite de
rupture en traction des aciers. Si I'on parvenait & mettre au point des
méthodes pour fabriquer des métaux sans défauts en quantité industrielle,
on disposerait de matériaux de résistance étonnante. Les chercheurs
soviétiques, par exemple, sont parvenus en 1968 a produire un minuscule
cristal de tungsténe sans défauts qui pouvait supporter 2 500 kilos par
millimetre carré, a comparer avec les 350 kilos par millimeétre carré du
meilleur acier. Et méme si ces corps sans défauts ne pouvaient étre obtenus
en grosse quantité d'une seule pié¢ce, 'addition de fibres sans défauts aux
métaux ordinaires renforcerait ceux-ci.

Mais, aussi récemment qu'en 1968, on a encore trouvé une nouvelle
méthode intéressante pour combiner les métaux. Les deux méthodes
consacrées par l'histoire étaient l'alliage, lorsque plusicurs métaux sont
fondus ensemble et forment un mélange plus ou moins homogene, et la
métallisation, dans laquelle un métal est solidement appliqué contre un
autre (généralement on applique une couche fine d'un métal précieux a
la surface d'une masse de métal bon marché; ainsi la surface peut étre
aussi élégante et inaltérable que l'or, par exemple, tandis que l'objet est
lui-méme presque aussi bon marché que le cuivre).

Le métallurgiste américain Newell C. Cook et ses associés ont tenté
d’appliquer une couche de silicium sur une surface de platine, en plongeant
le platine dans un bain de fluorure alcalin en fusion. La métallisation
espérée ne s’est pas produite. Apparemment, le fluorure en fusion détruisait
le film trés fin d'oxygene lié, ordinairement présent méme sur les métaux
les plus résistants, et exposait a4 nu la surface du platine aux atomes de
silicium. Au lieu de s’attacher a la surface par I'intermédiaire des atomes
d’oxygene, les atomes de silicium pénétraient carrément dans la surface.
Une fine couche externe de platine devenait ainsi un alliage.

Cook a suivi cette nouvelle direction et a trouvé que 1'on peut combiner
bien des corps de cette facon pour former un « placage » d’alliage sur métal
pur (ou sur un autre alliage). Cook a appelé ce procédé la métallidation
(« metalliding ») et rapidement démontré son utilité. Ainsi, le cuivre auquel
on ajoute de 2 a 3 % de béryllium, sous forme d’alliage ordinaire, devient
extraordinairement résistant. Mais on peut obtenir le méme résultat en
« béryllidant » le cuivre, ce qui exige bien moins de béryllium, relative-
ment rare. De méme, l'acier métallidé au bore («boridé») est durci.
L'addition de silicium, de cobalt ou de titane confére également des
propriétés utiles.

En d’autres termes, si on ne les trouve pas dans la nature, les métaux
miraculeux peuvent étre créés par l'ingéniosité des hommes.



Chapitre 7

Les particules

Latome nucléé

Comme je I'ai mentionné dans le chapitre précédent, on savait en 1900
que I'atome n’était pas une particule simple, indivisible, mais qu'il contenait
au moins un type de particule subatomique, I'électron, identifié par J. J.
Thomson. Thomson suggéra que les électrons étaient entassés comme des
raisins secs dans I'ensemble de 'atome proprement dit, chargé positivement.

L'IDENTIFICATION DES PARTICULES

Mais on s’apercut rapidement qu’il y avait d'autres particules dans
I'atome. Lorsque Becquerel découvrit la radioactivité, il identifia certains
des rayonnements émis par les corps radioactifs comme étant des
électrons ; mais il y avait d’autres types de rayonnements. Les époux Curie
en France et Ernest Rutherford en Angleterre trouvérent que I'un de ces
rayonnements avait moins de pouvoir de pénétration que les électrons.
Rutherford baptisa ce nouveau rayonnement le rayonnement alpha et donna
A I’émission d’électrons le nom de rayonnement béta. Les électrons libres
qui constituent ce dernier sont individuellement des particules béta. On
trouva que le rayonnement alpha était lui aussi formé de particules;
celles-ci furent appelées particules alpha. Alpha et béta sont les deux
premiéres lettres de l'alphabet grec.

Pendant ce temps, le chimiste francais Paul Ulrich Villard découvrait
une troisiéme forme d’émission radioactive, évidemment baptisée rayonne-
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ment gamma, d’'aprés la troisiéme lettre de I'alphabet grec. On identifia
rapidement les rayons gamma ; ils ressemblaient aux rayons X, mais avec
des longueurs d'onde plus courtes.

Rutherford trouva, par ses expériences, qu'un champ magnétique déviait
les particules alpha, mais beaucoup moins que les particules béta. De plus,
les déviations étaient opposées ; la particule alpha avait donc une charge
positive, opposée a la charge négative de I'électron. On pouvait calculer,
d’aprés la valeur de la déviation, que la masse de la particule alpha devait
étre au moins double de celle de l'ion hydrogéne, la plus petite charge
positive connue. En effet, la déviation dépendait de la masse de la particule
et de sa charge; si la charge positive de la particule alpha était égale a
celle de lion hydrogéne, sa masse devait étre le double de la masse de
celui-ci ; si sa charge était double, sa masse devait valoir quatre fois celle
de I'ion hydrogéne, etc. (figure 7.1).

Particules alpha

(++)
Masse = 4

Chambre a brouillard
avec un
champ magnétique

Particules béta

Electrons
Protons -) 1
(+) Masse = 135
Masse =1

Figure 7.1. Déviations des particules par un champ magnétique.

Rutherford régla la question en 1909 en isolant les particules alpha. Il
disposait un corps radioactif dans une ampoule de verre mince, elle-méme
placée dans un tube vide en verre €pais. Les particules alpha pouvaient
traverser la mince paroi de verre intérieure, mais pas la paroi extérieure
épaisse. Elles rebondissaient, pour ainsi dire, sur la paroi extérieure et,
ce faisant, perdaient de 'énergie au point de devenir incapables de pénétrer
4 nouveau la paroi mince. Les particules étaient donc piégées entre les
deux parois. Rutherford excitait ensuite les particules alpha avec une
décharge électrique, ce qui les faisait eémettre de la lumiére. Ce
rayonnement avait les mémes raies spectrales que celui de I'hélium. (On
sait maintenant que ce sont les particules alpha produites par les corps
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radioactifs dans le sol qui sont a l'origine de I'hélium des gisements de
gaz naturel.) A supposer que la particule alpha soit de I'hélium, alors sa
masse devait étre quatre fois plus grande que celle de I'hydrogéne et sa
charge positive s’élever & deux unités, en prenant comme unité la charge
de l'ion hydrogéne.

Rutherford identifia ensuite une autre particule positive dans l'atome.
Celle-ci avait en fait été détectée, sans étre identifiée, bien des années
auparavant. En utilisant un tube a rayons cathodiques avec une cathode
perforée, le physicien allemand Eugen Goldstein avait découvert, en 1886,
un nouveau rayonnement qui sortait par les trous de la cathode dans le
sens opposé aux rayons cathodiques eux-mémes. Il les avait baptisés rayons
canaux. Ce rayonnement servit dés 1902, lorsqu’on mit en évidence l'effet
Doppler-Fizeau (voir le chapitre 2) dans toute source lumineuse terrestre.
Le physicien allemand Johannes Stark, aprés avoir placé un spectroscope
de facon que les rayons se dirigent vers celui-ci, montra leur décalage vers
le violet. Ses travaux furent récompensés par le prix Nobel de physique
en 1919.

Comme les rayons canaux se déplagaient en sens inverse des rayons
cathodiques négativement chargés, Thomson proposa d’appeler ce rayon-
nement les rayons positifs. 11 s’avéra que les particules des rayons positifs
traversaient facilement la matiére. On en déduisit qu'elles étaient donc
beaucoup plus petites que les ions ou atomes ordinaires. La valeur de leur
déviation par un champ magnétique indiquait que la plus petite de ces
particules avait la méme charge et la méme masse que l'ion hydrogéne,
en supposant que cet ion était porteur de la plus petite quantité possible
de charge positive. D’ol il découlait que la particule des rayons positifs
était la particule positive fondamentale, le pendant de I'électron.
Rutherford I'appela proton (d’aprés le mot grec pour « premier »).

Le proton et Iélectron portent effectivement les mémes charges
électriques (quoique opposées), bien que le proton soit 1 836 fois plus lourd
que I'électron. Il semblait donc probable qu'un atome soit composé de
protons et d’électrons compensant mutuellement leurs charges. On avait
également tout lieu de supposer que les protons se trouvaient au cceur
de I'atome car, contrairement aux électrons, il est difficile de les en extraire.
La grande question était alors la suivante : quel type de structure ces
particules de l'atome forment-elles ?

LE NOYAU ATOMIQUE

C’est Rutherford qui tomba sur un début de réponse. De 1906 a 1908,
il ne cessa de soumettre au bombardement de particules alpha des feuilles
métalliques minces (de l'or ou du platine), pour en sonder les atomes. la
plupart des projectiles traversaient sans étre déviés (comme des balles de
fusil traversent le feuillage d'un arbre). Mais il y avait des exceptions :
en examinant la plaque photographique qui servait de cible derriére la
feuille métallique, Rutherford s’apercut quil y avait une dispersion
inattendue des impacts autour de la tache centrale, et méme que les
particules rebondissaient vers l'arriére ! Tout se passait comme si certaines
des balles n’avaient pu traverser le feuillage sans encombre, mais avaient
ricoché sur quelque chose de plus consistant.

Rutherford estima qu'il avait tapé sur une sorte de noyau dur qui
n’occupait qu'une toute petite partie du volume de I'atome. La plus grande
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partie du volume de l'atome devait, semblait-il, étre occupée par les
électrons. Quand une particule alpha traversait la feuille métallique, elle
ne rencontrait le plus souvent que des électrons et écartait cette brume
de particules légeéres sans étre elle-méme déviée. Mais de temps en temps
il arrivait qu'une particule alpha frappe le noyau plus dense d'un atome
et se trouve alors déviée. Que ce fait soit relativement rare montrait que
les noyaux d’atomes devaient étre réellement trés petits, car un projectile
passant a travers la feuille métallique rencontrait des milliers d’atomes.

On pouvait, en bonne logique, supposer que le noyau dur était fait de
protons. Rutherford représenta les protons d'un atome bien serrés en un
minuscule noyau atomique au centre de I'atome. (On a montré depuis que
le diameétre de ce noyau est & peine supérieur a 1/100 000 de celui de
l'atome total.)

Tel est donc le modéle de base de 'atome : un noyau chargé positivement
qui ne prend que trés peu de place, mais qui contient presque toute la
masse de Fatome, environné d'un brouillard d’'électrons représentant a peu
prés tout le volume de I'atome, mais ne contenant pratiquement rien de
sa masse. Pour cet extraordinaire travail de précurseur sur la nature
fondamentale de la matiére, Rutherford recut le prix Nobel de chimie en
1908.

11 devenait alors possible de décrire des atomes donnés et leur
comportement en termes mieux définis. Par exemple, I'atome d'’hydrogéne
ne posséde qu'un seul électron. Si on 6te celui-ci, le proton restant s’attache
immédiatement 4 une molécule voisine. Mais lorsque ce noyau d’hydro-
géne nu ne trouve aucun électron a partager de cette facon, il se comporte
comme un proton — c'est-a-dire une particule subatomique; sous cette
forme il peut pénétrer la matiére et, s'il a I'énergie suffisante, réagir avec
d’autres noyaux.

L'hélium, affublé de deux électrons, n’en laisse pas partir un facilement.
Comme je I'ai dit dans le précédent chapitre, ses deux électrons constituent
une couche compléte, et I'atome est donc inerte. Mais, si 'hélium est
dépouillé de ses deux électrons, il devient une particule alpha, c’est-a-dire
une particule subatomique porteuse de deux unités de charge positive.

L'atome du troisitme élément, le lithium, comporte trois électrons.
Dépouillé d'un ou deux de ses électrons, c’est un ion. Débarrassé de ses
trois électrons, il devient a son tour un noyau nu, porteur de trois unités
de charge positive.

L’atome total étant habituellement neutre, le nombre d'unités de charge
positive du noyau d'un atome doit €tre rigoureusement égal au nombre
d’électrons qu’il contient normalement. Les numéros atomiques des
éléments sont en fait fondés sur leur quantité de charges positives, plutdt
que négatives, car en formant un ion on peut facilement faire varier le
nombre d’électrons d’un atome, tandis qu’on ne peut en modifier le nombre
de protons que difficilement.

Ce schéma de construction des atomes était & peine élaboré qu'une
nouvelle question surgissait. Le nombre d'unités de charge positive dun
noyau ne correspondait pas du tout a sa masse, excepté dans le cas de
l'atome d’hydrogéne. Le noyau d’hélium, par exemple, a deux charges
positives, mais on savait que sa masse était de quatre fois celle du noyau
d’hydrogéne. Et la situation empirait & mesure que l'on progressait dans
le tableau des éléments, jusqu’a 'uranium dont la masse est égale a celle
de 238 protons et a laquelle ne correspond qu'une charge de 92.
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Comment un noyau qui contenait quatre protons (comme on le supposait
du noyau d’hélium) pouvait-il n’avoir que deux unités de charge positive ?
La premiére idée, et la plus simple, était que deux unités de sa charge
étaient compensées par la présence dans le noyau de particules chargées
négativement de masse négligeable. C'était naturellement l'électron qui
se présentait i I'esprit. Le probléme pouvait étre réglé en admettant que
le noyau d’hélium était fait de quatre protons et deux électrons
compensateurs, ce qui laissait une charge positive nette de deux — et ainsi
de suite jusqu'a l'uranium, dont le noyau devait étre formé de 238 protons
et 146 électrons, soit 92 unités de charge positive. Ce point de vue était
renforcé par le fait que I'on savait que des noyaux radioactifs émettent
des électrons (particules béta).

Ce modéle prévalut durant plus d’'une décennie, jusqu'a ce qu'une
meilleure réponse survienne, de facon détournée, de recherches dans un
domaine différent. Mais entre-temps, de sérieuses objections a cette
hypothése s’étaient fait jour. En particulier, si le noyau était essentielle-
ment constitué de protons, les électrons légers ne contribuant pratiquement
pas a sa masse, comment se faisait-il que les masses relatives des divers
noyaux ne se réduisaient pas 4 des nombres entiers ? D’aprés les mesures
de poids atomique, la masse de I'atome de chlore, par exemple, valait 35,5
fois celle du noyau d’hydrogéne. Contenait-il donc 35,5 protons ? Aucun
chercheur (a I'époque, ni maintenant) ne pouvait accepter cette idée d'une
moitié de proton.

En fait, c’est la réponse a cette derni¢re question qui fut trouvée, avant
méme la solution au probléme principal. C’est une histoire intéressante
en elle-méme.

Les 1sotopes

DES BRIQUES UNIFORMES
Dés 1816, le physicien anglais William Prout avait suggéré que tous les

atomes étaient construits a partir de 'atome d’hydrogeéne. Au fur et a
mesure que le temps passait et que I'on déterminait les poids atomiques,
la théorie de Prout était tombée dans l'oubli car de nombreux éléments
se révélaient avoir des poids atomiques fractionnaires (en prenant
l'oxygéne comme référence avec la valeur 16). Le chlore, on I'a dit, a un
poids atomique de 35,453. Mais il y a d’autres exemples : 'antimoine
(121,75), le baryum (137,34), le bore (10,811), le cadmium (112,40).

Au tournant du siecle, on fit une série d’observations étonnantes qui
devaient finalement conduire a l'explication. L'Anglais William Crookes
(celui du tube de Crookes) avait séparé de l'uranium une petite quantité
d'un corps qui s’avérait beaucoup plus radioactif que 'uranium lui-méme.
11 émit I'idée que l'uranium n’était pas radioactif du tout, que seule 1'était
cette impureté qu’il appela uranium X. Henri Becquerel, d'un autre coté,
avait découvert que l'uranium purifié, faiblement radioactif, voyait sa
radioactivité augmenter quelque peu au cours du temps. Apres l'avoir laissé
tranquille quelque temps, on pouvait toujours en extraire & nouveau de
I'uranium X. En d’autres termes, I'uranium était converti, par sa propre
radioactivité, en uranium X encore plus actif.
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De facon similaire, Rutherford avait ensuite séparé le thorium X,
fortement radioactif, du thorium, et trouvé que le thorium, lui aussi,
continuait a produire plus de thorium X. On savait déja que le plus célebre
des éléments radioactifs, le radium, donnait un gaz radioactif, le radon.
Aussi Rutherford et son assistant Frederick Soddy conclurent-ils que les
atomes radioactifs se transformaient généralement en atomes radioactifs
d’autres sortes, en méme temps qu'ils émettaient leurs particules.

Les chimistes se mirent a la recherche de ces transformations et se
retrouvérent avec un assortiment de nouveaux corps, leur donnant des
noms comme radium A, radium B, mésothorium 1, mésothorium II et actinium
C. Tous ceux-ci étaient groupés en trois séries, selon leur ascendance
atomique. Une série venait de l'éclatement de l'uranium, une autre du
thorium et une troisiéme de I'actinium ('actinium s’avéra plus tard avoir
lui-méme un prédécesseur, le protoactinium). On identifia en tout une
quarantaine de membres de ces séries, chacun se distinguant par son mode
de rayonnement particulier. Mais le produit final des trois séries était le
méme : chaque chaine de corps finissait par se terminer au méme élément
stable, le plomb.

Evidemment, ces quarante substances ne pouvaient chacune étre un
élément séparé ; entre l'uranium (92) et le plomb (82), il n'y avait que
dix places dans la classification périodique, toutes occupées, sauf deux,
par des éléments connus. Les chimistes constatérent en fait que, bien que
différentes par leur radioactivité, certaines de ces substances étaient
identiques en ce qui concernait leurs propriétés chimiques. Par exemple,
dés 1907, les chimistes américains Herbert Newby McCoy et William
Horace Ross montrérent que le radiothorium, 1'un des produits de la
désintégration du thorium, manifestait exactement le méme comporte-
ment chimique que le thorium. Le radium D se comportait chimiquement
exactement comme le plomb ; en fait, il était souvent appelé radioplomb.
Tout ceci indiquait que les substances en question étaient en réalité des
variétés d'un méme élément : le radiothorium, une forme de thorium ;
le radioplomb, un membre de la famille des plombs; et ainsi de suite.

En 1913, Soddy exprima clairement cette idée et la poursuivit. Il montra
que lorsqu'un atome émet une particule alpha, il se change en un élément
situé deux cases plus bas dans le tableau périodique des éléments ; lorsqu'il
émet une particule béta, il est changé en I'élément de la case au-dessus.
Selon ce schéma, le radiothorium tombait bien a la place du thorium dans
le tableau, ainsi que les corps appelés uranium X, et uranium Y : ils étaient
tous trois des variétés de I'élément 90. De méme, le radium D, le radium
B, le thorium B et 'actinium B partageaient tous la case du plomb et étaient
de variétés de 1'élément 82.

Aux membres d’'une famille de substances partageant la méme position
dans le tableau périodique, Soddy a donné le nom d’ isofopes (du mot grec
signifiant « méme position »). 11 fut lauréat du prix Nobel de chimie 1921.

Le modeéle du noyau a base de protons et d’électrons — qui finalement
se révéla faux — s'adaptait parfaitement a la théorie des isotopes de Soddy.
L’enlévement d’'une particule alpha d'un noyau devait réduire la charge
positive de ce noyau de deux unités, exactement ce quil fallait pour le
faire reculer de deux cases dans le tableau périodique. D'un autre c6té,
I'éjection d’'un électron (une particule béta) d'un noyau devait laisser un
proton non compensé de plus et donc augmenter la charge positive du
noyau d’une unité. Ceci avait pour effet d'augmenter le numéro atomique
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d'une unité, de sorte que I'élément passait a la case immédiatement
au-dessus dans le tableau périodique.

Comment se fait-il que lorsque le thorium devient du radiothorium,
aprés non pas une, mais trois désintégrations, le produit soit encore du
thorium ? Dans ce processus, l'atome de thorium perd une particule alpha,
puis une particule béta, et enfin une deuxiéme particule béta. Si 'on
accepte 1'idée du proton comme élément de construction de base, 'atome
de thorium a perdu quatre électrons (dont deux qui devraient étre contenus
dans la particule alpha) et quatre protons. (La réalité différe de cette
représentation, mais d'une facon qui n’affecte pas le résultat.) Nous avons
supposé que le noyau a commencé avec 232 protons et 142 électrons. Ayant
perdu quatre protons et quatre électrons, il est ramené & 228 protons et
138 électrons. Dans tous les cas, le nombre de protons non compensés
(232-142, ou 228-138) est de 90. Ceci nous laisse donc¢ avec le numéro
atomique 90, le méme qu’'au départ. Ainsi le radiothorium, comme le
thorium, posséde 90 électrons planétaires qui orbitent autour du noyau.
Les propriétés chimiques d'un atome étant déterminées par le nombre de
ses électrons planétaires, le thorium et le radiothorium ont chimiquement
le méme comportement, quelle que soit la différence de leurs poids
atomiques (232 contre 228).

On identifie les isotopes d'un élément par leur poids atomique, ou leur
nombre de masse. Ainsi le thorium ordinaire est appelé thorium 232, tandis
que le radiothorium est le thorium 228. De méme, les isotopes radioactifs
du plomb sont connus sous les dénominations de plomb 210 (radium D),
plomb 214 (radium B), plomb 212 (thorium B) et plomb 211 (actinium B).

La notion d’isotope s’‘applique aux éléments stables aussi bien qu'aux
éléments radioactifs. Par exemple, les trois séries radioactives que jai
mentionnées se terminent par trois sortes de plomb différentes. La série
de I'uranium s’achéve avec le plomb 206, la série du thorium avec le plomb
208 et la série de l'actinium avec le plomb 207. Chacun de ceux-ci est
un isotope stable « ordinaire » du plomb, mais ces trois plombs différent
par leur poids atomique.

La preuve de l'existence d’isotopes stables a été apportée par un appareil
inventé par Francis William Aston, un assistant de J.J. Thomson. Il
s'agissait d'un systéme trés sensible pour séparer les isotopes griace aux
différences de déviations de leurs ions dans un champ magnétique. Aston
baptisa cet appareil spectrographe de masse. Avec un prototype de cet
instrument, Thomson montra en 1919 que l'atome de néon existait sous
deux variétés : 'une avec un nombre de masse de 20, l'autre avec un
nombre de masse de 22. Le néon 20 était l'isotope ordinaire, le néon 22
se trouvait associé au néon 20 dans la proportion de un atome sur dix.
(On découvrit plus tard un troisiéme isotope, le néon 21, présent dans le
néon de l'atmosphére, dans la proportion de un atome sur quatre cents.)

La raison des valeurs fractionnaires pour les poids atomiques des
éléments devenait enfin claire. Le poids atomique de 20,183 pour le néon
représentait la masse résultante des trois isotopes différents qui intervien-
nent dans I'élément tel qu'on le trouve dans la nature. Chaque atome
individuel avait un nombre de masse entier, mais le nombre de masse
moyen, le poids atomique, était fractionnaire.

Aston continua en montrant que plusieurs éléments stables ordinaires
étaient en fait des mélanges d’isotopes. Il trouva que le chlore, avec un
poids atomique fractionnaire de 35,453, était constitué de chlore 35 et de
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chlore 37, avec une abondance relative de 3 pour 1. Aston a été récompensé
par le prix Nobel de chimie en 1922.

Dans sa conférence, lors de la réception du prix, Aston prévoyait
explicitement la possibilité d’utiliser 1'énergie contenue dans le noyau
atomique, anticipant ainsi les centrales et les armes nucléaires (voir le
chapitre 10). Le physicien américain d’origine canadienne, Arthur Jeffrey
Dempster, fit en 1935 un pas important dans cette direction en utilisant
I'appareil d’Aston. Il montra que, bien que 993 atomes d"uranium sur 1 000
soient de l'uranium 238, les sept atomes restants sont de I'uranium 235.
Cette découverte était lourde d'une signification que I'on n’allait pas tarder
4 comprendre.

Ainsi, aprés un siécle de fausses pistes, idée de Prout était enfin
reconnue. Les éléments sont construits avec des composants identiques qui,
¢ils ne sont pas des atomes d’hydrogéne, ont du moins une masse égale
a celle de I'atome d’hydrogeéne. La raison pour laquelle les éléments ne
manifestent pas cette construction modulaire dans leurs poids tient au fait
que l'on a affaire & des mélanges d'isotopes dont chacun contient un
nombre différent de composants constitutifs. En réalité, méme l'oxygéne,
dont le poids atomique de 16 était utilisé comme référence pour mesurer
les poids relatifs des éléments, n'est pas un cas parfaitement pur. Pour
10 000 atomes d’oxygéne 16 ordinaire, on trouve vingt atomes d'un isotope
dont la masse est de 18 unités et quatre atomes dont le nombre de masse
vaut 17.

Trés peu d’éléments, en fait, ont un isotope unique. (L'expression est
impropre : dire d'un élément qu’il a un seul isotope équivaut a dire d'une
femme qu’elle a donné naissance a « un seul jumeau ».) Dans cette catégorie
d’éléments, on trouve le béryllium, dont tous les atomes ont un nombre
de masse qui vaut 9, le fluor, constitué uniquement de fluor 19;
I'aluminium, uniquement d’aluminium 27 ; et un certain nombre d’autres.
Un noyau de structure donnée est maintenant parfois appelé un nuclide,
suivant une proposition du chimiste américain Truman Paul Kohman faite
en 1947. On peut donc parfaitement dire quun élément tel que
I'aluminium est constitué d'un seul nuclide.

SUR LES TRACES DES PARTICULES

Depuis que Rutherford a identifié la premiére particule nucléaire (la
particule alpha), les physiciens n’ont cessé de fouiller dans le noyau,
essayant de changer un atome en un autre, ou s'efforcant de le briser pour
voir de quoi il est fait. Ils ne disposaient au début que de la particule alpha,
dont Rutherford fit un excellent usage.

Lune des expériences fructueuses que Rutherford et ses assistants
réalisérent consistait a envoyer des particules alpha sur un écran couvert
de sulfure de zinc. Chaque impact produisait une minuscule scintillation
(un effet qui avait été découvert par Crookes en 1903) de sorte que l'on
pouvait observer a l'ceil nu et compter les arrivées des particules
individuelles. Poursuivant cette technique, les expérimentateurs interpose-
rent un disque de métal qui devait empécher les particules alpha
d’atteindre le sulfure de zinc et donc faire cesser toute scintillation. Mais
en introduisant de 'hydrogéne dans I'appareil, on voyait encore scintiller
I'écran en dépit de la présence du disque de métal. De plus, ces nouvelles
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scintillations avaient un aspect différent de celles produites par les
particules alpha. Comme le disque de métal arrétait les particules alpha,
il devait y avoir d’autres radiations qui passaient a travers pour atteindre
I'écran. On se persuada que ce rayonnement devait étre constitué de
protons rapides. En d’autres termes, les particules alpha devaient taper
de temps en temps en plein dans le noyau d'un atome d’hydrogéne (qui,
souvenons-nous-en, consiste en un proton) et le projeter en avant, comme
le choc d’'une boule de billard peut en expédier une autre vers l'avant.
Les protons frappés, relativement légers, devaient étre projetés a grande
vitesse ; ils pouvaient donc pénétrer le disque métallique et atteindre
I'écran de sulfure de zinc.

Cette détection des particules individuelles par scintillation est un
exemple de compteur a scintillations. Lors de leurs expériences, Rutherford
et ses assistants devaient d’abord rester un quart d’heure dans l'obscurité
pour accoutumer leurs yeux, puis s’astreindre a des comptages pénibles.
Les compteurs a scintillations modernes ne font plus appel a I'ceil et au
cerveau humain. Les scintillations sont converties en impulsions élec-
triques qui sont ensuite comptées par des circuits électroniques. Il n'y a
plus qu'a lire le résultat final sur un affichage convenable. Lorsque les
scintillations sont nombreuses, on peut procéder de facon plus pratique
en utilisant des circuits électroniques qui n’enregistrent quune impulsion
sur deux ou sur quatre (ou méme plus). Ces échelles (qui réduisent le
comptage, pour ainsi dire) ont été mises au point par le physicien anglais
Charles Eryl Wynn-Williams en 1931. Depuis la Deuxiéme Guerre
mondiale, on a avantageusement substitué des corps organiques au sulfure
de zinc.

Les expériences originales de Rutherford prirent un tour totalement
inattendu lorsque, substituant de I'azote a de I’hydrogéne en guise de cible
soumise au bombardement des particules alpha, il constata que l'écran
de sulfure de zinc présentait encore des scintillations exactement
semblables a celles produites par les protons. La seule conclusion qui
s'offrait a Rutherford était que le bombardement éjectait des protons des
noyaux d’azote.

Pour essayer de déterminer exactement ce qui arrivait, Rutherford utilisa
alors une chambre a brouillard de Wilson, un systéme inventé en 1895 par
le physicien écossais Charles Thomson Rees Wilson. Un récipient de verre,
muni d'un piston, est rempli d'air saturé d’humidité. Lorsqu'on tire le
piston, I'air subit une détente soudaine et donc se refroidit. A température
plus basse, il est sursaturé d’humidité. Dans de telles conditions, toute
particule chargée va constituer un germe de condensation de la vapeur
d’eau. Une particule qui fonce a travers la chambre ionise des atomes et
laisse donc un sillage marqué par une ligne brumeuse de gouttelettes.

La nature de cette trace peut en dire beaucoup sur la particule. Une
particule béta, 1égére, laisse un discret chemin sinueux, car un choc entre
cette particule et un électron a les mémes effets sur les deux protagonistes.
Une particule alpha, beaucoup plus massive, laisse une trace rectiligne
épaisse. Si elle capture deux électrons pour devenir un atome d’hélium
neutre, sa trace se termine. Outre la taille et I'allure de sa trace, il y a
d’autres moyens d’identifier une particule dans une chambre de Wilson.
Sa réponse a un champ magnétique que I'on peut appliquer nous dit si
sa charge est positive ou négative, et la courbure de sa trajectoire nous
renseigne sur sa masse et son énergie. Les physiciens sont maintenant
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tellement habitués aux photographies de toutes sortes de traces qu'ils
peuvent les interpréter a livre ouvert. Wilson fut un des lauréats du prix
Nobel de physique 1927 pour sa contribution a la mise au point de la
chambre & brouillard.

On a modifié de plusieurs facons la chambre de Wilson depuis son
invention, et plusieurs instruments apparentés ont été imagineés. La chambre
A brouillard originale était inutilisable aprés la détente, tant qu’elle n’était
pas réinitialisée. Alexander Langsdorf a invente, en 1939 aux Etats-Unis, une
chambre @ brouillard & diffusion dans laquelle une vapeur chaude d‘alcool
diffuse dans une région plus froide de sorte qu'il y ait toujours une région
sursaturée et que I'on puisse continuellement observer les traces.

11 y a eu ensuite la chambre a bulles, un systéme dont le principe est
similaire. Dans ce détecteur on utilise un liquide surchauffé sous pression
plutét qu'un gaz sursaturé. Le trajet de la particule chargée est révélé par une
ligne de bulles de vapeur dans le liquide, au lieu de gouttelettes liquides dans
la vapeur. On raconte que son inventeur, le physicien américain Donald
Arthur Glaser, en eut I'idée en 1953 en contemplant un verre de biére. Si c’est
le cas, il s'agit 1a d'un verre de biére auquel le monde des physiciens doit
beaucoup ; Glaser aussi d'ailleurs, puisque le prix Nobel de physique lui a
été décerné en 1960 pour l'invention de la chambre a bulles.

La premiére chambre a bulles n’avait que quelques centimeétres de
diamétre. En une dizaine d’années, on en est venu a utiliser des chambres
A bulles de deux métres de longueur. Comme les chambres & brouillard
3 diffusion, les chambres a bulles sont toujours prétes. Mais comme il y
a beaucoup plus d’atomes dans un volume donné de liquide que dans un
gaz, la production d’ions est plus importante dans les chambres a bulles,
qui se trouvent donc particuliérement bien adaptées 4 I’étude des particules
rapides a courte durée de vie. Dix ans apres leur invention, les chambres
a bulles produisaient des centaines de milliers de clichés par semaine. On
a découvert dans les années soixante des particules a durée de vie
ultra-courte qui seraient passées inapercues sans la chambre a bulles.

L’hydrogeéne liquide convient parfaitement au remplissage des chambres
3 bulles car le noyau d’hydrogéne, constitué d'un seul proton, est assez
simple pour n'introduire qu'un minimum de complications. On a construit
en 1973, 3 Wheaton, Illinois, une chambre & bulles de cinq metres de
diameétre contenant 25 000 litres d’hydrogéne liquide. Certaines chambres
a bulles contiennent de ’hélium liquide.

En dépit d'une sensibilité aux particules a courte durée de vie supérieure
3 celle de la chambre de Wilson, la chambre a bulles présente certains
inconvénients. Contrairement a la chambre & brouillard, la chambre a
bulles ne peut étre déclenchée par des événements choisis. Elle ne fait
qu’enregistrer globalement, et c’est parmi d’innombrables traces qu'il faut
chercher celles qui ont une signification. Il fallait donc trouver une
méthode de détection des traces qui combinat sélectivité de la chambre
a brouillard et sensibilité de la chambre a bulles.

Ce besoin fut finalement satisfait par la chambre a étincelles, ou les
particules incidentes ionisent du néon et créent des courants électriques
dans ce gaz compartimenté par de nombreuses plaques métalliques. Les
courants se manifestent sous forme de lignes d’étincelles visibles qui
marquent le passage des particules, et le systéme peut étre réglé pour ne
réagir quaux particules étudiées. La premiere chambre a étincelles
utilisable pratiquement a été construite en 1959 par les physiciens japonais
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Saburo Fukui et Shotaro Miyamoto. Des physiciens soviétiques ont
amélioré le systéme en 1963, en augmentant sa sensibilité et sa souplesse.
On produit de courts jets de lumiére qui, finalement, arrivent a former
une ligne pratiquement continue (plutét que les étincelles séparées de la
chambre a étincelles). Ce systéme modifié est appelé chambre a streamers
(les « streamers » servent a désigner toutes sortes de bannieres, flammes
ou oriflammes ainsi que les rayons de soleil bas sur I'horizon). I permet
de détecter des événements qui se produisent dans la chambre et les
particules qui en jaillissent dans toutes les directions, difficultés sur
lesquelles achoppait la chambre a étincelles originale.

LA TRANSMUTATION DES ELEMENTS

Mais, laissant de co6té I'étude perfectionnée des particules subatomiques
en vol, il nous faut revenir un demi-siécle en arriére pour voir ce qui
arrivait lorsque Rutherford bombardait des noyaux d‘azote avec des
particules alpha dans une des premiéres chambres de Wilson. La particule
alpha laissait une trace qui s’achevait soudainement par une fourche —
a coup sir, une collision avec un noyau d’azote. Une branche de la fourche,
relativement fine, représentait un proton éjecté. L'autre branche, une trace
courte et épaisse, représentait ce qui restait du noyau d’azote reculant sous
I'effet du choc. Mais il n’y avait aucun signe de la particule alpha
elle-méme. Elle semblait avoir été absorbée par le noyau d’azote, hypothése
vérifiée plus tard par le physicien britannique Patrick Maynard Stuart
Blackett, dont on dit qu'il prit plus de 20 000 clichés pour arriver a trouver
huit collisions (assurément un exemple de patience, de confiance et d’obsti-
nation surhumaines). Pour cela, et d’autres travaux dans le domaine de la
physique nucléaire, Blackett a recu le prix Nobel de physique en 1948.

Du coup, on comprenait ce qui arrivait au noyau d’azote. En absorbant
la particule alpha, son nombre de masse et sa charge positive passaient
respectivement de 14 a 18 et de 7 a 9. Cette combinaison perdait
immédiatement un proton, le nombre de masse retombait a 17 et la charge
positive a 8. Mais I'élément qui a 8 unités de charge positive est 'oxygéne,
et le nombre de masse 17 désigne I'isotope oxygéne 17. En d’autres termes,
Rutherford avait, en 1919, transmuté 1'azote en oxygéne. C'était la premiére
transmutation réalisée de main d’homme. Le réve des alchimistes était
accompli, mais d'une maniere qu’ils n’auraient pu prévoir, et encore mains
mettre en ceuvre avec leurs techniques primitives.

En tant que projectiles, les particules alpha des sources radioactives avaient
leur limite : elles n’étaient pas tout a fait assez énergétiques pour pénétrer les
noyaux des éléments lourds, dont la charge positive élevée repousse forte-
ment les particules chargées positivement. Mais la forteresse nucléaire était
battue en bréche et des attaques plus énergiques allaient survenir.

Les nouvelles particules

Cette allusion aux attaques subies par le noyau nous rameéne a la question
de la constitution méme de ce noyau. La théorie de la structure nucléaire
a base de protons et d’électrons, si elle expliquait parfaitement les isotopes,
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butait sur quelques autres faits. Les particules subatomiques ont en général
une propriété appelée spin, quelque chose comme la rotation propre des
objets astronomiques sur leur axe. Il se trouve qu'avec les unités utilisées
pour mesurer ce spin, les protons et les électrons ont des valeurs de spin
de plus ou moins un demi. Ainsi, un nombre pair d’électrons ou de protons
(ou des deux) confinés dans un noyau doit doter celui-ci d'un spin dont
les valeurs peuvent étre 0 ou un nombre entier : + 1, -1, + 2, -2, etc.
Le spin total d'un noyau constitué d'un nombre d’électrons et de protons
impair doit étre demi-entier, comme + 1/2, —1/2, + 3/2, -3/2, 4+ 5/2,
—5/2, etc. Essayez d’ajouter un nombre pair de moitiés positives ou
négatives (ou un mélange) ; faites-en autant avec un nombre impair ; vous
verrez qu’il en est ainsi et pas autrement.

Le noyau d’azote a une charge électrique de + 7 et une masse de 14
unités. D’aprés la théorie proton-électron, ce noyau devait contenir 14
protons pour rendre compte de la masse observée, et 7 €lectrons pour
neutraliser la moitié des charges et laisser un bilan de + 7. Le nombre
total de particules dans ce noyau aurait dii étre de 21, et le spin résultant
du noyau d’azote aurait dii étre demi-entier. Mais ce n’était pas le cas,
le noyau d’azote avait un spin entier.

Ce genre de désaccord se produisait également dans le cas d'autres
noyaux ; la théorie proton-électron semblait donc ne pouvoir convenir.
Mais tant qu’ils ne connaissaient que ces particules subatomiques, les
physiciens restérent complétement désarmés pour trouver une nouvelle
théorie.

LE NEUTRON

En 1930, deux physiciens allemands, Walther Bothe et Herbert Becker,
révélérent que le noyau émettait un rayonnement nouveau et mystérieux,
dont le pouvoir de pénétration était surprenant. Ils avaient produit ce
rayonnement par bombardement d’atomes de béryllium avec des
particules alpha. Un an auparavant, Bothe avait mis au point une méthode
utilisant simultanément deux compteurs ou plus, des compteurs de
coincidences. Ces compteurs permettaient d’identifier des événements
nucléaires qui se déroulaient en un millioniéme de seconde. Pour cela,
ainsi que pour d’autres travaux, Bothe fut I'un des lauréats du prix Nobel
de physique 1954.

Deux ans plus tard, la découverte de Bothe et Becker fut suivie par celle
des physiciens francais Iréne et Frédéric Joliot-Curie. (Iréne était la fille
de Pierre et Marie Curie, et Joliot avait ajouté le nom de sa femme au
sien en l'épousant.) Utilisant la nouvelle radiation du béryllium pour
bombarder de la paraffine, une substance cireuse composée d’hydrogeéne
et de carbone, ils constatérent que cette radiation éjectait des protons de
la paraffine.

Le physicien anglais James Chadwick suggéra immédiatement que ce
rayonnement était formé de particules. Pour déterminer les caractéristiques
de ces particules, il les envoya sur des atomes de bore; mesurant
'augmentation de masse du noyau formé, il put alors calculer que la masse
de la particule incidente sur le bore était de 'ordre de la masse du proton.
Et pourtant on ne parvenait pas a détecter la particule proprement dite
dans une chambre de Wilson. Chadwick décida donc que I'explication
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devait résider dans la neutralité électrique de la particule (une particule
non chargée ne produit aucune ionisation et ne condense donc aucune
gouttelette d'eau).

Ainsi Chadwick conclut a l'existence d'une particule entiérement
nouvelle, une particule qui avait une masse voisine de celle du proton,
mais sans aucune charge ou, en d'autres termes, électriquement neutre.
La possibilité d'une telle particule avait déja été envisagée, et on avait
méme proposé un nom, le neutron. Chadwick accepta ce nom et fut
récompensé par le prix Nobel de physique 1935 pour la découverte du
neutron.

La nouvelle particule éclaircit immédiatement certains doutes que les
physiciens théoriciens avaient pu avoir a propos du modéle proton-électron
pour le noyau. Le physicien théoricien allemand Werner Heisenberg
proclama que l'idée d’'un noyau constitué de protons et de neutrons, plutot
que de protons et d'électrons, fournissait une représentation beaucoup plus
satisfaisante. On pouvait ainsi considérer le noyau d’azote comme constitué
de sept protons et de sept neutrons. Le nombre de masse était alors de
14, et la charge totale (le nombre atomique) de + 7. De plus, le nombre
total de particules dans le noyau s’élevait a 14, un nombre pair, au lieu
de 21, un nombre impair, dans I'ancienne théorie. Comme le neutron,
4 l'instar du proton, a un spin de + 1/2 ou —1/2, un nombre pair de
neutrons et protons donnait au noyau d’azote un spin entier, ce qui
correspondait aux observations. Tous les noyaux dont les spins étaient
inexplicables dans le cadre de la théorie proton-électron avaient finalement
des spins qui pouvaient s’expliquer par la théorie proton-neutron. Cette
théorie fut finalement acceptée et elle 'est restée. Il n'y a pas d’électrons
dans le noyau.

En outre, le nouveau modéle rendait compte du tableau périodique tout
aussi bien que l'ancien. Le noyau d’hélium consiste en deux protons et
deux neutrons, ce qui explique sa masse de quatre unités et sa charge
électrique de deux. L'idée prenait en compte les isotopes de facon tres
simple. Le noyau de chlore 35, par exemple, a 17 protons et 18 neutrons ;
le chlore 37, 17 protons et 20 neutrons. Ils ont donc la méme charge
électrique, et I'excédent de poids de l'isotope plus lourd réside entiérement
dans ses deux neutrons supplémentaires. De méme, les trois isotopes de
l'oxygéne ne différent que par leur nombre de neutrons : I'oxygéne 16
a 8 protons et 8 neutrons; l'oxygene 17, 8 protons et 9 neutrons;
l'oxygéne 18, 8 protons et 10 neutrons (figure 7.2).

Pour résumer, disons que chaque élément peut étre défini simplement
par le nombre de protons de son noyau, qui est équivalent au numéro
atomique. Mais tous les éléments, sauf '’hydrogéne, ont aussi des neutrons
dans leur noyau, et le nombre de masse d'un nuclide est la somme de
ses nombres de protons et de neutrons. Ainsi le neutron est associé au
proton en tant qu'élément constitutif de base de la matiére. On trouve
maintenant commode de les désigner tous les deux par le terme générique
de nucléon, utilisé pour la premiére fois en 1944 par le physicien danois
Christian Moller.

De ce progrés dans la connaissance de la structure nucléaire a résulté
une classification supplémentaire des nuclides. Les nuclides qui ont le
méme nombre de protons sont, comme je l'ai dit, des isotopes. De méme,
des nuclides qui ont le méme nombre de neutrons (comme, par exemple,
I'hydrogéne 2 et I'hélium 3, dont les noyaux contiennent chacun un
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‘ Proton Neutron

Figure 7.2. La construction des noyaux d’oxygéne 16, d'oxygéne 17 et
d’oxygéne 18. Chacun de ces noyaux contient huit protons et respective-
ment huit, neuf et dix neutrons.

neutron) sont des isofones. Les nuclides qui ont le méme nombre de
nucléons, et donc le méme nombre de masse, comme le calcium 40 et
I'argon 40, sont des isobares.

1l est clair que la théorie proton-neutron de la structure nucléaire était
fondamentalement incapable d’expliquer le fait que les noyaux radioactifs
puissent émettre des particules béta (des é€lectrons) : d’ot venaient ces
électrons, s'il n'y en avait aucun dans le noyau ? On a éclairci cette énigme,
comme je vais l'expliquer briévement.

LE POSITRON

La découverte du neutron décut les physiciens sur un point trés
important. Ils étaient parvenus a imaginer un Univers construit avec
seulement deux particules fondamentales, le proton et I'électron. I fallait
maintenant en ajouter une troisi¢éme. Pour les scientifiques, toute entorse
a la simplicité est haissable.

Et le pire était que cela ne faisait que commencer. Cette exception tourna
rapidement a la déroute totale. D’autres particules allaient surgir.

Depuis longtemps, les physiciens étudiaient les mystérieux rayons
cosmiques de 1'espace, découverts en 1911 par le physicien autrichien Victor
Francis Hess au cours d’ascensions aérostatiques dans la haute atmosphere.

Ce rayonnement avait été détecté avec un instrument d’'une simplicité
encourageante pour ceux qui ont parfois l'impression que la science
contemporaine ne peut progresser qu’en faisant appel a des appareils d'une
incroyable complexité. Cet instrument était un électroscope, qui consistait
en deux morceaux de feuille d’or fine, fixés & une tige métallique dans
une boite métallique munie de fenétres. (L'ancétre de ce systéme avait
été construit longtemps avant, en 1706, par le physicien anglais Francis
Hauksbee.)

Lorsque la tige métallique est chargée d’électricité statique, les morceaux
de feuille d’or s’écartent. Ils pourraient, en théorie, rester a jamais sépares,
mais les ions de 'atmosphére environnante emportent lentement la charge,
de sorte que les deux feuilles se rapprochent progressivement. Un
rayonnement d’énergie élevée — comme des rayons X, des rayons gamma,
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ou un faisceau de particules chargées — produit les ions qui permettent
une telle fuite de la charge. Méme lorsque 1'électroscope est soigneusement
isolé, il y a toujours une légére fuite qui dénote la présence d'un
rayonnement trés pénétrant sans lien direct avec la radioactivité. C'était
ce rayonnement pénétrant que Hess détecta et dont I'intensité augmentait
a mesure qu’il s’élevait dans I'atmosphére. Hess fut un des lauréats du prix
Nobel de physique 1936 pour cette découverte.

Le physicien américain Robert Andrews Millikan, aprés avoir accumulé
une quantité de renseignements sur ce rayonnement (auquel il donna le
nom de rayons cosmiques), en arriva a la conclusion qu'il devait s’agir d'une
forme de rayonnement électromagnétique. Son pouvoir de pénétration
était tel qu'un metre de plomb en laissait encore passer une partie. Pour
Millikan, ceci indiquait que ce rayonnement était apparenté aux rayons
gamma, mais avec une longueur d’'onde encore plus courte.

D’autres, comme le physicien américain Arthur Holly Compton,
maintenaient que les rayons cosmiques étaient des particules. Pourtant
il y avait un moyen de trancher la question. S'il s’agissait de particules
chargées, elles devaient étre déviées par le champ magnétique terrestre
lorsqu’elles arrivaient, depuis I'espace lointain, au voisinage de la Terre.
Compton analysa les mesures de rayonnement cosmique a différentes
latitudes et trouva que celui-ci était effectivement courbé par le champ
magnétique : le rayonnement était plus faible prés de 1'équateur
magnétique et plus intense prés des podles, ou les lignes de champ
magnétique plongent vers la Terre.

Lorsqu’elles pénétrent dans l'atmosphére, les particules cosmiques
primaires ont une énergie incroyablement élevée. La plupart sont des
protons, mais on y trouve des noyaux d’éléments plus lourds. D'une facon
générale, plus le noyau est lourd, plus il est rare dans les particules
cosmiques. Des noyaux aussi complexes que celui du fer furent bient6t
détectés, et on a méme détecté en 1968 des noyaux d'uranium. Ces noyaux
d’'uranium ne représentent qu'une particule sur dix millions. On trouve
aussi quelques électrons de trés haute énergie.

Lorsque ces particules primaires frappent les atomes et les molécules
de l'air, elles en fracassent les noyaux et produisent toutes sortes de
particules secondaires. C’est ce rayonnement secondaire (encore trés
énergétique) que I'on détecte prés du sol, mais des ballons ont enregistré
le rayonnement primaire dans la haute atmosphére.

La nouvelle particule suivante — aprés le neutron — fut découverte a
la suite de recherches sur les rayons cosmiques. Un physicien théoricien
avait en fait prévu cette découverte. Selon le raisonnement de Paul Adrien
Maurice Dirac, suite & une analyse mathématique des propriétés des
particules subatomiques, a chaque particule devait correspondre une
antiparticule. (Les scientifiques aiment que la nature soit non seulement
simple, mais symétrique.) Il devait donc exister un antiélectron, exactement
semblable a I’électron, excepté sa charge positive au lieu de négative, et
un antiproton avec une charge négative plutét que positive.

Lorsque Dirac proposa sa théorie, en 1930, elle ne créa pas grand
remue-ménage dans le monde scientifique. Mais, comme prévu, l'anti-
électron se révéla deux ans plus tard. Le physicien américain Carl David
Anderson travaillait avec Millikan sur le probléme de la nature
corpusculaire ou électromagnétique des rayons cosmiques. A 1'époque, la
plupart des physiciens acceptaient la preuve apportée par Compton qu'il
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s'agissait de particules chargées, mais Millikan était terriblement mauvais
perdant, et il ne voulait pas s'avouer battu. Anderson avait pour projet
de déterminer si les rayons cosmiques étaient courbés par un fort champ
magnétique dans une chambre de Wilson. Pour ralentir suffisamment ces
rayons afin que leur courbure, si elle existait, soit mesurable, Anderson
disposa dans la chambre un écran de plomb d'un demi-centimeétre
d’épaisseur. 1l trouva que le rayonnement cosmique qui traversait la
chambre, aprés étre passé a travers le plomb, laissait une trace courbée.
Au cours de leur passage a travers le plomb, les rayons cosmiques de haute
énergie expulsaient des particules des atomes de plomb. Une de ces
particules laissait une trace exactement semblable 4 celle d'un électron.
Mais elle était courbée dans le mauvais sens ! Méme masse, mais charge
opposée. C'était lui... l'antiélectron de Dirac. Anderson baptisa sa
découverte le positron. 1l constitue un exemple de rayonnement secondaire
produit par les rayons cosmiques; mais on a découvert en 1963 que les
positrons figuraient aussi dans le rayonnement primaire.

Livré a lui-méme, le positron est aussi stable que I'électron (pourquoi
pas puisque, excepté sa charge électrique, il est identique a 1’électron ?)
et pourrait exister indéfiniment. Mais il n’est pas abandonné a lui-méme
puisqu’il est mis au monde dans un univers rempli d’'électrons. Dans sa
course, il se trouve presque immédiatement (disons en un millioniéme
de seconde) au voisinage d'un électron.

1l peut y avoir, pendant un moment, une association électron-positron,
une configuration ou les deux particules tournent 'une autour de l'autre.
Le physicien américain Arthur Edward Ruark a propos¢, en 1945, d’appeler
positronium ce systéme a deux particules, et en 1951 le physicien américain
d’origine autrichienne Martin Deutsch est parvenu a mettre en évidence
le positronium par son spectre de rayons gamma caractéristique.

Mais, méme si un systéme comme le positronium se forme, son existence
ne dure au plus qu’1/10 000 000 de seconde. La danse de 'électron et du
positron s'achéve par leur union. Lorsque ces deux fragments de matiére
opposés se combinent, ils se détruisent (annihilation mutuelle), ne laissant
subsister aucune matiére ; il ne reste que de 'énergie, sous forme de rayons
gamma. Ainsi était confirmée 1'idée d’Albert Einstein, selon laquelle la
matiére pouvait étre convertie en énergie et vice-versa. Effectivement,
Anderson parvint rapidement & détecter le processus inverse : des rayons
gamma disparaissent soudainement en donnant naissance a des paires
électron-positron. C’est ce que V'on appelle la production de paire. (Le prix
Nobel de physique 1936 a été décerné a Anderson et Hess.)

Peu apreés, les Joliot-Curie tombérent sur le positron dans une autre
circonstance et firent ainsi une découverte fondamentale. En bombardant
des atomes d’aluminium avec des particules alpha, ils trouvérent que ce
procédé produisait non seulement des protons, mais aussi des positrons.
Le fait en lui-méme était intéressant mais n’avait rien de renversant.
Cependant, aprés arrét du bombardement, l'aluminium continuait
d’émettre des positrons. L'émission s’atténuait avec le temps. Apparem-
ment ils avaient réussi & créer un nouveau corps radioactif dans la cible.

Les Joliot-Curie interprétérent ce qui s'était passé de la fagon suivante :
lorsqu'un noyau d’aluminium absorbait une particule alpha, I'addition de
deux protons changeait 'aluminium (numéro atomique 13) en phosphore
(numéro 15). Comme la particule alpha contenait au total quatre nucléons,
le nombre de masse devait s’élever de quatre unités, de 'aluminium 27
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au phosphore 31. Alors, si la réaction expulsait un proton de ce noyau,
la diminution de son numéro atomique et de son nombre de masse d'une
unité devait le changer en un autre élément, a savoir le silicium 30.

Comme la particule alpha est un noyau d’hélium, et le proton un noyau
d’hydrogéne, on peut écrire I'équation suivante pour représenter cette
réaction nucléaire :

aluminium 27 4+ hélium 4 — silicium 30 + hydrogéne 1

Remarquez 1'équilibre des nombres de masse : 27 + 4 = 30 + 1. De
méme pour les numéros atomiques, le 13 de I'aluminium et le 2 de I'hélium
font 15, tout comme le 14 du silicium et le 1 de I'hydrogéne. Cet équilibre
des nombres de masse et des numéros atomiques est une regle générale
des réactions nucléaires.

Les Joliot-Curie supposérent que des neutrons pouvaient se former aussi
bien que des protons au cours de la réaction. Si le phosphore 31 émettait
un neutron au lieu d’'un proton, le numéro atomique ne changeait pas,
méme si le nombre de masse diminuait d'une unité. Dans ce cas, I'élément
était toujours du phosphore, mais du phosphore 30. Cette réaction avait
pour équation :

aluminium 27 4 hélium 4 — phosphore 30 + neutron 1

Comme le numéro atomique du phosphore est 15 et celui du neutron 0,
les numéros atomiques sont encore bien équilibrés dans cette équation.

Les deux processus — 1'absorption d'un alpha suivie de 1'émission d'un
neutron — se produisent lorsque l'aluminium est bombardé par des
particules alpha. Mais il y a une distinction importante entre les deux
résultats. Le silicium 30 est un isotope du silicium bien connu, qui
représente un peu plus de 3 % du silicium naturel. Par contre le
phosphore 30 n’existe pas dans la nature. La seule forme naturelle de
phosphore est le phosphore 31. En bref, le phosphore 30 est un isotope
radioactif de courte durée de vie, qui n’existe aujourd’hui que dans la
mesure ou il est produit artificiellement ; ce fut en fait le premier isotope
de ce type fabriqué en laboratoire. Les Joliot-Curie ont recu le prix Nobel
de physique en 1935 pour leur découverte de la radioactivité artificielle.

Le phosphore 30 instable que les Joliot-Curie avaient produit par
bombardement de l'aluminium se désintégrait rapidement en émettant
des positrons. Puisque le positron, comme 1'électron, est pratiquement sans
masse, cette émission ne changeait pas le nombre de masse du noyau.
Toutefois, la perte d'une charge positive abaissait son numéro atomique
d'une unité, le métamorphosant de phosphore en silicium.

Dot vient le positron? Les positrons figurent-ils au nombre des
constituants du noyau ? La réponse est non. Simplement, un proton dans
le noyau se change en neutron en abandonnant sa charge positive, libérée
sous forme d'un positron rapide.

On peut maintenant expliquer 1'émission de particules béta, I'énigme
que nous avons rencontrée plus tot dans ce chapitre. Cette émission résulte
du processus exactement inverse de la désintégration d'un proton en un
neutron : a savoir, un neutron se change en proton. La métamorphose
du proton en neutron libére un positron et, par symétrie, la conversion
du neutron en proton produit un électron (la particule béta). La perte d'une
charge négative est équivalente au gain d'une charge positive et rend
compte de la formation dun proton chargé positivement a partir d'un
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neutron non chargé. Mais comment le neutron sans charge parvient-il a
s'extraire une charge négative et a I'éjecter a grande vitesse ?

Cela serait en fait impossible au neutron s'il se contentait de ne produire
quune charge négative. Deux sieécles d’expériences ont enseigné aux
physiciens qu'une charge négative, pas plus quune charge positive, ne
peut étre créée a partir de rien. Pas plus qu'une de ces charges, quel que
soit son signe, ne peut étre détruite. C'est la loi de conservation de la charge
électrique.

Mais en produisant une charge béta un neutron ne crée pas seulement
un électron ; il crée aussi un proton. Le neutron neutre disparait pour
laisser la place a un proton chargé positivement et un électron chargé
négativement. Prises ensemble, les deux particules créées ont une charge
électrique globale nulle. On n’a créé aucune charge nette. De méme,
lorsqu'un positron et un électron se rencontrent et se condamnent a
I'annihilation mutuelle, d’entrée la charge du positron et de I'électron pris
ensemble est nulle.

Lorsqu’un proton émet un positron et se change en neutron, la particule
initiale (le proton) a une charge positive et les particules finales (le neutron
et le positron), prises ensemble, ont une charge positive.

Un noyau a aussi la faculté d’absorber un électron. Lorsque cela se
produit, un proton dans le noyau se change en neutron. Un électron plus
un proton (qui pris ensemble ont une charge nulle) forment un neutron
qui a une charge nulle. L'électron capturé est sur la couche électronique
de l'atome la plus intérieure, car ce sont les électrons de cette couche qui
sont les plus proches du noyau et donc les plus faciles a attirer. Ce processus
est appelé capture K parce que la couche la plus intérieure est la couche K
(voir le chapitre 6). Un électron de la couche L tombe alors dans la place
vacante en émettant un rayonnement X. C'est par ces rayons X que l'on
peut détecter la capture K. Cette détection a été réalisée pour la premiére
fois par le physicien américain Luis Walter Alvarez en 1938. Les réactions
nucléaires ne sont ordinairement pas affectées par les modifications
chimiques qui ne touchent qu'aux électrons. Comme la capture K met
en jeu tout autant les électrons que les noyaux, les chances pour qu’elle
se produise peuvent étre quelque peu modifi€es a la suite de transforma-
tions chimiques.

Toutes ces interactions de particules satisfont la loi de conservation de
la charge électrique et sont en outre soumises a d'autres lois de
conservation.

Les physiciens croient que toute interaction de particules qui ne viole
aucune loi de conservation peut finir par se produire, et qu'un observateur
muni de la patience et des instruments adéquats la détectera. Les
événements qui violent une loi de conservation sont « interdits » et ne
peuvent se produire. Néanmoins, les physiciens ont parfois la surprise de
trouver que ce qu'ils prenaient pour une loi de conservation n’est pas aussi
rigoureux ou fondamental qu’ils le croyaient. C'est ce que nous verrons
plus tard.

LES ELEMENTS RADIOACTIFS

Dés que les Joliot-Curie eurent créé le premier isotope radioactif artificiel,
les physiciens se mirent joyeusement a en produire des quantités. En fait,
on a maintenant formé en laboratoire des variétés radioactives de tous
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les éléments du tableau périodique. Dans le tableau périodique actuel,
chaque élément est en réalité une famille, avec des membres stables et
des membres instables, dont certains existent dans la nature et les autres
seulement en laboratoire.

L'’hydrogene, par exemple, existe sous trois formes. Il y a d’abord
I'hydrogéne ordinaire qui ne contient quun proton solitaire. Le chimiste
Harold Urey est parvenu en 1932 A isoler une deuxiéme forme en
évaporant une grande quantité d’eau, dans l'espoir qu'il ne resterait a la
fin qu'un concentré de la forme la plus lourde de I'hydrogéne, dont il
soupgonnait 'existence. Comme prévu, lorsqu’il étudia la spectroscopie
des derniéres gouttes d’eau non évaporée, il observa une faible raie dans
le spectre, exactement a l'endroit prévu pour !hydrogéne lourd.

Le noyau d’hydrogéne lourd est constitué d'un proton et d'un neutron.
Son nombre de masse valant deux, cet isotope est I'hydrogéne 2. Urey
a nommé cet atome deutérium, d’aprés un mot grec signifiant « deuxiéme »,
et son noyau le deutéron, devenu deuton en francais. On appelle eau lourde
une molécule d’eau a base de deutérium. Comme la masse du deutérium
est le double de celle de 'hydrogéne ordinaire, I'eau lourde a des points
d’ébullition et de fusion plus élevés que ceux de I'eau ordinaire. Alors que
I'eau ordinaire bout a 100 °C et géle a 0 °C, I'eau lourde bout & 101,42 °C
et gele a 3,79 °C. Le deutérium lui-méme bout a 23,7 °K, comparé a 20,4 °K
pour I'hydrogéne ordinaire. La découverte du deutérium a valu a Urey
le prix Nobel de chimie en 1934.

Le deuton s‘est avéré dun intérét inestimable pour bombarder les
noyaux. En 1934, le physicien australien Marcus Lawrence Elwin Oliphant
et le chimiste autrichien Paul Harteck ont attaqué le deutérium lui-méme
avec des deutons. Il s’est produit la réaction suivante :

hydrogéne 2 + hydrogéne 2 — hydrogéne 3 + hydrogéne 1

Le nouvel hydrogéne « superlourd » a été baptisé tritium, d’aprés le mot
grec pour « troisiéme », et son noyau le triton. 11 bout a 25,0 °K et fond
a 20,5 °K. On a pu préparer de l'oxyde de tritium pur (l'eau superlourde),
dont le point de fusion est a 4,5 °C. Le tritium est radioactif et se désintégre
relativement vite. On le trouve dans la nature, formé dans les produits
du bombardement de l'atmospheére par le rayonnement cosmique. En se
désintégrant, il émet un électron et se change en hélium 3, un isotope
stable, quoique rare, de I'hélium, mentionné dans le chapitre précédent
(figure 7.3).

Dans I'hélium atmosphérique, il n'y a environ qu'un atome d’hélium 3
sur 800 000, provenant sans nul doute de la désintégration de I'hydrogéne 3
(le tritium), lui-méme formé dans les réactions nucléaires qui se produisent
lorsque les particules des rayons cosmiques frappent les atomes de
I'atmospheére. Le tritium présent a un instant donné est encore plus rare.

Figure 7.3. Les noyaux d’hydrogéne ordinaire, de deutérium et de tritium.
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On estime quil n’y en a au total qu'un kilo et demi dans l'atmospheére
et I'ensemble des océans. Le pourcentage d’hélium 3 dans I'hélium des
gisements de gaz naturel, o les rayons cosmiques ont moins d’occasions
de former du tritium, est encore plus faible.

L'hélium 3 et 'hélium 4 ne sont pas les deux seuls isotopes de I'hélium.
Les physiciens ont créé deux formes radioactives : I'hélium 5, I'un des
noyaux les plus instables connus, et 'hélium 6, lui aussi trés instable.

Et cela continue. Il y a maintenant environ 1 400 isotopes connus. Plus
de 1 100 d’entre eux sont radioactifs, parmi lesquels un grand nombre ont
été créés par de nouveaux procédés dartillerie atomique beaucoup plus
puissants que les particules alpha des sources radioactives, les seuls
projectiles dont disposaient Rutherford et les Joliot-Curie.

Le genre d’expériences réalisées par les Joliot-Curie au début des années
trente qui semblait, & I'époque, réservé a la tour d'ivoire des scientifiques,
a finalement une application éminemment pratique. Bombardons avec
des neutrons un ensemble d’atomes identiques ou de différentes sortes.
Un certain pourcentage d’atomes de chaque sorte vont absorber un
neutron, dont il résultera généralement des atomes radioactifs. Ces
éléments radioactifs vont se désintégrer, en émettant des rayonnements
nucléaires sous forme de particules ou de rayons gamma.

Chaque type différent d’atome absorbera un neutron pour former un
type d’atome radioactif qui émettra un rayonnement caracteristique. On
peut détecter ce rayonnement avec une grande précision. A partir de son
type et de la décroissance de son taux de production, on peut identifier
I'atome radioactif qui I'a émis, et donc l'atome initial avant absorption
d’'un neutron. On peut analyser les corps de cette facon (analyse par
activation) avec une précision sans précédent : on peut détecter des quantités
d'un nuclide particulier qui n’excédent pas le picogramme.

On peut utiliser I'analyse par activation pour mettre en évidence des
différences imperceptibles dans les impuretés contenues dans des échantil-
lons de pigments en usage a différentes époques, et parvenir de cette facon
a déterminer l'authenticité d’'un tableau apparemment ancien en ne
prélevant qu'un minuscule fragment de peinture. Le procédé permet
d’autres décisions délicates du méme genre ; on a méme étudié un cheveu
prélevé sur le corps de Napoléon, vieux d'un siécle et demi, et trouvé qu’il
contenait de l'arsenic, mais il est difficile de dire si cet arsenic provient
d’'un empoisonnement criminel ou de médicaments, ou si sa présence n’est
que fortuite.

LES ACCELERATEURS DE PARTICULES

Dirac avait annoncé l'existence non seulement dun antiélectron (le
positron) mais aussi d’'un antiproton. Mais, pour produire un antiproton
il fallait beaucoup plus d’énergie que pour un positron. L'énergie nécessaire
est proportionnelle a la masse de la particule. Comme la masse du proton
est 1836 fois plus élevée que celle de l'électron, la formation d'un
antiproton exige, au minimum, 1836 fois plus d’énergie que celle dun
positron. Cette réalisation devait attendre la mise au point dun appareil
capable d’accélérer les particules subatomiques a des énergies suffisamment
élevées.

A I'époque, on venait juste de commencer des recherches dans cette
direction. En 1928, les physiciens anglais John Douglas Cockcroft et Ernest
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Thomas Sinton Walton, qui travaillaient dans le laboratoire de Rutherford,
réalisérent un multiplicateur de tension, un systéme pour créer un potentiel
élevé qui pouvait propulser un proton jusqu'a une énergie proche de
400 000 électron-volts. (Un électron-voit représente 1'énergie d'un électron
qui a été accéléré par le champ électrique créé par une différence de
potentiel de 1 volt.) Avec les protons accélérés dans cette machine,
Cockcroft et Walton pouvaient briser le noyau de lithium, succés qui leur
valut le prix Nobel de physique en 1951.

Dans le méme temps, le physicien américain Robert Jemison Van de
Graaff créait un autre type d’accélérateur. Pour l'essentiel, cette machine
séparait les électrons des protons et, au moyen d'une courroie de transport,
les accumulait en ses deux extrémités opposées. Le générateur électrostatique
de Van de Graaff réalisait de cette facon une différence de potentiel
électrique trés élevée entre les deux extrémités; Van de Graaff parvint
jusquw'a 8 millions de volts. Les générateurs électrostatiques peuvent
maintenant accélérer facilement les protons jusqu'a des vitesses correspon-
dant a4 24 millions d'électron-volts (les physiciens emploient I'abréviation
MeV pour million d’électron-volts).

Les photographies spectaculaires du générateur de Van de Graaff en train
de produire d’énormes étincelles captivérent l'imagination populaire et
initiérent le public a ce « briseur d’atome ». On le considérait généralement
comme un systéme pour produire des éclairs « de la main de I'homme »,
bien qu'il représentat en fait beaucoup plus. (Un générateur congu pour
la production d’éclairs artificiels, et rien de plus, avait déja été réalisé en
1922 par l'ingénieur électricien américain d'origine allemande, Charles
Proteus Steinmetz.)

Du point de vue pratique, I'énergie atteinte dans ce genre de machine
est bornée par les limites imposées au potentiel réalisable. Mais un autre
principe pour accélérer les particules vit bientot le jour. Imaginons qu'au
lieu de projeter les particules d'un seul coup violent, on les accélére par
une série de petites poussées. Si chacune des poussées successives est
exercée juste au bon moment, elle permet d’augmenter a chaque fois la
vitesse, comme les poussées sur une balancoire propulsent celle-ci de plus
en plus haut, si elles sont appliquées « en phase » avec les oscillations
de la balancoire.

Cette idée a donné naissance en 1931 a laccélérateur linéaire (figure 7.4).
Les particules sont expédiées dans un tube divisé en sections. La force
propulsive est assurée par un champ électrique alternatif congu pour que
les particules recoivent une poussée supplémentaire a chaque entrée dans
une nouvelle section ou elles vont dériver. Comme les particules vont de
plus en plus vite, chaque tube de dérive doit étre un peu plus long que
le précédent, de sorte que les particules y passent toujours le méme temps
et restent en phase avec les poussées.

La synchronisation n’est pas facile 4 maintenir, et il y a de toute facon
une limite & la longueur du tube pratiquement réalisable, ce qui explique
I'oubli relatif dont fut victime l'accélérateur linéaire durant les années
trente. Une des raisons qui le reléguérent a l'arriére-plan tenait au fait
qu'Ernest Orlando Lawrence, de l'université de Californie, avait eu une
meilleure idée.

Au lieu de propulser les particules dans un tube en ligne droite, pourquoi
ne pas les faire tourner suivant une trajectoire circulaire ? C'était réalisable
4 I'aide d'un aimant. Aprés chaque demi-tour on donnait une chiquenaude
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Figure 7.4. Principe de 'accélérateur lin€aire. Une alimentation alternative
3 haute fréquence pousse et tire alternativement les particules chargées
entre les sections de tube successives, ce qui les accélére, ici vers la droite.

aux particules au moyen du champ alternatif et, avec cette disposition,
il n’était plus aussi difficile de contréler le synchronisme. A mesure que
les particules allaient de plus en plus vite, leur trajectoire était de moins
en moins courbée par le champ magnétique, de sorte qu'elles se déplacaient
sur des arcs de plus en plus grands et mettaient le méme temps pour chaque
tour. A la fin de leur course en spirale, les particules émergeaient de la
chambre circulaire (en fait divisée en demi-cercles, appelés dés a cause
de leur forme qui, dans son principe tout au moins, rappelle celle de la
lettre D; voir la figure 7.5) pour aller frapper leur cible.

Le nouveau systétme compact de Lawrence a été appelé cyclotron
(figure 7.5). Son premier modé¢le, qui avait moins de trente centimeétres
de diameétre, pouvait accélérer des protons jusqua des énergies de prés
de 1,25 MeV. Dés 1939, l'université de Californie avait un cyclotron dont
les aimants, larges de 1,50 métre, permettaient d’'accélérer les particules
jusqu'a 20 MeV, soit & une vitesse double de celle des particules alpha
les plus énergétiques émises par les sources radioactives. Cette année-la,
Lawrence recut le prix Nobel de physique pour son invention.

Le cyclotron lui-méme devait se limiter & une vingtaine de MeV, car
au-dela de cette énergie, les particules vont si vite que 'augmentation de
la masse avec la vitesse (un effet prédit par la théorie de la relativité
d’Einstein) devient appréciable. Du fait de cette augmentation de leur
inertie, les particules commencent a trainer et a prendre du retard sur
les poussées du champ électrique. Mais il y avait un remeéde a cela, qui
fut mis au point en 1945 par le physicien soviétique Vladimir Tosifovitch
Veksler et, indépendamment, par le physicien californien Edwin Mattison
McMillan. La solution consistait simplement a adapter la fréquence des
oscillations du champ électrique & l'augmentation de la masse des
particules. Ce cyclotron modifié a été appelé synchrocyclotron. En 1946,
l'université de Californie en avait construit un qui pouvait accélérer les
particules a des énergies de 200 a 400 MeV. Des synchrocyclotrons plus
grands, construits plus tard aux Etats-Unis et en Union Soviétique,
atteignent des énergies de 700 a 800 MeV.
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Figure 7.5. Schéma de principe du cyclotron, vu de dessus (en haut) et
vu de cOté (en bas). Les particules, injectées par la source, recoivent une
poussée a chaque passage entre les dés grace a l'alimentation alternative,
et sont défléchies sur une trajectoire spirale par un aimant.

Entre-temps, l'accélération des électrons avait été de son coté 1'objet de
soins attentifs. Pour qu’ils puissent briser les atomes, il faut donner aux
¢électrons, qui sont légers, des vitesses beaucoup plus élevées qu’aux protons
(comme une balle de ping-pong doit aller beaucoup plus vite qu'une balle
de golf pour causer les mémes dégits). Le cyclotron ne pouvait convenir
pour des €lectrons, car leur augmentation de masse devenait trop grande
aux vitesses élevées nécessaires pour qu'ils soient efficaces. En 1940, le
physicien américain Donald William Kerst concut un accélérateur
d’électrons qui compensait l'augmentation de masse par un champ
¢lectrique d’intensité croissante. Les électrons restaient sur la méme orbite
circulaire au lieu de décrire une spirale vers l'extérieur. Cet instrument
fut baptisé¢ le bétatron d’aprés les particules béta. Les bétatrons permettent
maintenant d'accélérer des électrons jusqu'a 340 MeV.
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IIs ont été rejoints par un autre instrument, de conception légérement
différente, appelé synchrotron & électrons. Le premier de ces synchrotrons
a été construit en Angleterre, en 1946, par F. K. Goward et D. E. Barnes.
Ces appareils peuvent élever I'énergie des électrons jusqu’a 1000 MeV,
valeur qu’ils ne peuvent dépasser, car des électrons sur une trajectoire
circulaire rayonnent de I'énergie & un taux croissant lorsque la vitesse
augmente. Ce rayonnement produit par une particule chargée lorsqu’elle
est déviée est appelé Bremsstrahlung (ou rayonnement de freinage), un mot
allemand qui signifie « rayonnement de freinage ».

Aftaquant un nouveau chapitre aprés le bétatron et le synchrotron a
électrons, les physiciens qui utilisaient des protrons ont commencé vers
1947 a construire des synchrotrons & protons qui, de la méme facon, gardent
leurs particules sur une orbite circulaire unique. Ceci permet une économie
de poids. Quand les particules se déplacent vers I'extérieur, sur une spirale,
Vaimant doit couvrir toute la largeur de cette spirale pour que s’exerce
partout sa force magnétique. Avec une seule trajectoire circulaire, il suffit
d’'un aimant qui couvre une zone étroite.

Comme le protron, plus massif, ne perd pas son énergie aussi rapidement
que I’électron lorsqu'il se meut sur une trajectoire circulaire, les physiciens
décidérent de franchir la limite des 1 000 MeV avec un synchrotron a
protons. Cette valeur de 1 000 MeV correspond a un milliard d’électron-
volts, ou un giga-électron-volt, abrégé en GeV.

En 1952 fut terminé, au laboratoire national de Brookhaven, & Long
Island, un synchrotron a protons qui atteignait 2 & 3 GeV. On l'a appelé
le cosmotron, car il se trouve dans le domaine d’énergie des particules des
rayons cosmiques. Deux ans plus tard, I'université de Californie terminait
son bévatron, capable de produire des particules entre 5 et 6 GeV. Puis en
1957, I'Union Soviétique annoncait que son phasotron était parvenu a 10
GeV.

Mais ces machines sont maintenant dépassées par les accélérateurs d'un
nouveau type appelé synchrotron a focalisation forte. La limitation du type
bévatron vient de ce que les particules du faisceau s'écartent et vont se
perdre dans les parois du tube qui fait office de chambre a vide dans
laquelle se déplace le faisceau. Le nouveau systéme s’‘oppose a cette
tendance au moyen de champs magnétiques alternés de formes différentes
qui maintiennent les particules focalisées en un faisceau fin. Cette idée
a été suggérée par Christofilos, dont les talents « d’amateur » ont ici
surclassé les professionnels, comme dans le cas de I'effet Christofilos. Par
ailleurs, ce systéme a encore diminué le volume de l'aimant nécessaire
aux énergies atteintes. En augmentant 'énergie d’'un facteur cinquante,
l'aimant n'a méme pas doublé.

En novembre 1959, le Comité Européen pour la Recherche Nucléaire
(le CERN), une organisation a laquelle coopérent douze nations, a terminé
a Genéve un synchrotron a focalisation forte qui atteint 24 GeV et produit
de grosses bouffées de particules (contenant 10 milliards de protons) toutes
les trois secondes. Ce synchrotron a un diamétre de prés de 200 métres
et une circonférence de 600 métres. Durant les trois secondes de formation
et d’accélération de la bouffée, les protons décrivent un demi-million de
tours de piste. L'instrument a cofité 30 millions de dollars et son aimant
pése 3 500 tonnes.

On n’arréte pas le progrés. 11 fallait des énergies de plus en plus élevées
pour produire des réactions de plus en plus inhabituelles entre les
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particules, pour former des particules de plus en plus massives, et
pour en apprendre de plus en plus sur la structure ultime de la matiére.
Par exemple, au lieu d'accélérer un faisceau de particules que l'on
envoie taper sur une cible fixe, pourquoi ne pas préparer deux fais-
ceaux de particules, orbitant en sens opposé dans des anneaux de stockage
ou l'on se contente d’entretenir leur vitesse pendant un certain
temps ? A des moments choisis, les deux faisceaux sont dirigés de facon
a entrer en collision face a face. L'énergie effective dans ce type de
collision est quatre fois plus grande que si un des faisceaux frappait
une cible de méme nature mais fixe. Au Fermilab (Fermi National
Accelerator Laboratory), prés de Chicago, un accélérateur fonctionnant
sur ce principe est entré en service en 1982 et devrait atteindre
1000 GeV. On l'appelle le tévatron (t pour « trillion », qui signifie en
anglais mille milliards). On prévoit d’autres accélérateurs qui pourraient
atteindre 20 000 GeV.

Paralléelement on a assisté a une renaissance de l'accélérateur linéaire,
ou linac, grace a des améliorations techniques permettant d’éliminer
les inconvénients des premiers modéles. Aux énergies trés élevées,
un accélérateur linéaire présente certains avantages sur le type cir-
culaire. Comme les électrons perdent moins d'énergie par rayon-
nement lorsqu’ils sont accélérés en ligne droite, un linac permet
d’accélérer les électrons a des vitesses plus élevées, et de mieux focaliser
les faisceaux sur les cibles. L'université de Stanford a construit un
accélérateur linéaire long de trois kilometres qui peut atteindre des énergies
de 45 GeV.

Rien qu'avec le bévatron, I'humanité a accédé enfin au pouvoir de
créer l'antiproton. Les physiciens californiens sétaient fixé pour
objectif de le produire et de le détecter. En 1955, aprés avoir bombardé
du cuivre avec des protons de 6,2 GeV heure aprés heure, Owen
Chamberlain et Emilio G. Segré ont capturé sans conteste l'antiproton
(en fait soixante antiprotons). Leur identification était loin d’'étre facile.
Pour chaque antiproton produit il y avait 40000 particules d’autres
types créées. Mais gridce a un systtme de détecteurs perfectionné,
concu pour que seul un antiproton satisfasse tous les critéres de
déclenchement, Chamberlain et Segré ont pu identifier cette particule sans
aucune ambiguité. Ce succes leur a valu le prix Nobel de physique
en 1959.

L’antiproton est aussi éphémere que le positron, tout au moins dans notre
univers. Une fraction de seconde aprés sa création, cette particule est
happée par un noyau normal chargé positivement. L'antiproton et 1'un
des protons du noyau s’annihilent mutuellement, pour donner de I'énergie
et des particules plus légéres. En 1965, on est parvenu a concentrer
suffisamment d’énergie au départ pour inverser le processus et produire
une paire proton-antiproton.

De temps en temps, la collision du proton et de I'antiproton n’est que
tangentielle plutét que directe. Lorsque ceci se produit, leurs charges
respectives se neutralisent. Le proton est changé en neutron, ce qui est
son droit le plus strict. Mais I'antiproton devient un antineutron ! Comment
peut-on étre antineutron ? Le positron est 'opposé de 1'électron en vertu
de sa charge électrique opposée, et de méme, 'antiproton est « anti » par
sa charge. Mais qu'est-ce qui rend « anti » cet antineutron qui n’est pas
chargé ?
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LE SPIN DES PARTICULES

Arrivés 13, il nous faut a nouveau reparler du spin d'une particule, une
propriété d’abord suggérée en 1925 par les physiciens hollandais George
Eugene Uhlenbeck et Samuel Abraham Goudsmit. Comme si elle tournait
sur elle-méme, la particule génére un minuscule champ magnétique ; de
tels champs magnétiques ont été mesurés et soigneusement étudiés, en
particulier par le physicien allemand Otto Stern et le physicien américain
Isidor Rabi, qui furent respectivement lauréats des prix Nobel de physique
1943 et 1944 pour leurs contributions dans ce domaine.

Les particules — comme le proton, le neutron et I'électron —, dont les
spins ont des valeurs demi-entiéres, doivent étre traitées selon un systéme
de régles établies indépendamment en 1926 par Fermi et Dirac. C'est la
raison pour laquelle on appelle statistique de Fermi-Dirac cet ensemble de
régles. Les particules qui y obéissent sont des fermions ; le proton, I'électron
et le neutron sont donc tous des fermions.

Il existe aussi des particules dont le spin se mesure par des nombres
entiers. Il faut les traiter selon un autre ensemble de régles, édictées par
Einstein et le physicien indien Satyendranath Bose. Les particules qui se
comportent selon la statistique de Bose-Einstein sont des bosons. La particule
alpha, par exemple, est un boson.

Ces deux classes de particules ont des propriétés différentes. Le principe
d’exclusion de Pauli (voir le chapitre 6) s'applique non seulement aux
électrons, mais aussi a toutes les espéces de fermions. En revanche, il ne
concerne pas les bosons.

On comprend facilement quune particule chargée crée un champ
magnétique, mais il est plus difficile d'imaginer qu'un neutron non chargé
puisse en faire autant. Et pourtant il le fait. La preuve la plus directe en
est qu’un faisceau de neutrons frappant du fer a un comportement différent
selon que le fer est magnétisé ou non. Le magnétisme du neutron vient
certainement du fait que (comme nous le verrons) cette particule est
constituée d’autres particules qui, elles, sont porteuses de charge électrique.
Regroupées dans le neutron, ces charges se compensent, mais elles se
débrouillent quand méme pour établir un champ magnétique.

De toute facon, le spin du neutron nous apporte la réponse a la question
de la nature de I'antineutron. Ce n’est qu'un neutron dont le sens du spin
est inversé ; son podle sud magnétique est, disons, en haut plutét qu'en
bas. En fait, le proton et l'antiproton présentent exactement le méme
phénomeéne d’inversion des pdles que I'électron et le positron.

Les antiparticules peuvent, sans aucun doute, se combiner pour former
de Vantimatiére, comme les particules ordinaires forment la matiére (figure
7.6). Le premier échantillon d’antimatiére a été fabriqué a Brookhaven

Figure 7.6. Un atome d’hydrogéne et I'atome d’antimatiére correspondant,
formé d'un antiproton et d'un positron.
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en 1965. Le bombardement d’'une cible de béryllium avec des protons de
7 GeV y a produit des associations d’antiprotons et d’antineutrons, quelque
chose comme des antideutons. On a depuis produit de l'antihélium 3 et on
peut certainement, en s'en donnant la peine, former des antinoyaux encore
plus complexes. Au moins le principe est clair, et nul physicien n’en doute.
L’antimatiére peut exister.

Mais existe-t-elle en réalité? Y a-t-il des masses d’antimatiére dans
I'Univers? S’il y en a, elles ne se trahissent pas a distance. Leurs effets
gravitationnels et la lumiére qu'elles émettent sont absolument identiques
3 ceux de la matiére ordinaire. Mais si elles rencontrent de la matiére
ordinaire, les formidables réactions d’annihilation qui en résultent doivent
se remarquer. Elles le doivent peut-étre, mais on ne les a pas remarquées.
Se peut-il donc que I'Univers soit principalement constitué de matiére, avec
peu ou pas du tout d’antimatiére ? Si tel est le cas, pourquoi? Puisque
matiére et antimatiére sont équivalentes en tout point, excepté leur
symétrie électromagnétique, toute force qui crée I'une devrait créer l'autre,
et I'Univers devrait étre constitué de quantités égales de chacune.

Voila un dilemme. La théorie nous dit qu'il devrait y avoir de
l'antimatiére 1a dehors, dans l'espace, ce que l'observation refuse de
confirmer. Mais pouvons-nous étre certains de ne rien observer ? Qu'en
estil du cceur des galaxies actives et, a fortiori, des quasars? Ces
phénoménes trés énergétiques pourraient-ils résulter de l'annihilation
matiére-antimatiére ? Probablement non ! Méme cette annihilation semble
insuffisante, et les astronomes envisagent plut6ét, comme seul mécanisme
qui produirait I'énergie nécessaire, I'effondrement gravitationnel et le
phénomeéne de trou noir.

LES RAYONS COSMIQUES

Qu’en est-il, dans ces conditions, des rayons cosmiques ? La plupart des
particules des rayons cosmiques ont une énergie comprise entre 1 et 10
GeV. On peut en rendre compte par I'interaction matiére-antimatiére ; mais
il y a des particules cosmiques qui vont beaucoup plus vite : 20 GeV, 30
GeV, 40 GeV (voir la figure 7.7). Les physiciens de I'Institut de technologie
du Massachusetts ont méme détecté quelques particules qui avaient une
énergie colossale, de 20 milliards de GeV. Des nombres comme celui-la
dépassent ce que peut appréhender I'esprit, mais on peut avoir une idée
de ce que signifie cette énergie lorsqu'on réalise qu‘avec 20 milliards de
GeV, une particule submicroscopique pourrait soulever de 15 centimétres
un poids de 2 kilos.

Depuis la découverte des rayons cosmiques, les gens n’ont cessé de se
demander d’ou ils venaient et comment ils avaient été créés. L’hypothése
la plus simple est que quelque part dans la Galaxie, peut-étre dans notre
Soleil, peut-étre plus loin, se produisent des réactions nucléaires qui
expulsent des particules avec les énergies énormes que nous leur trouvons.
Effectivement, des bouffées de rayons cosmiques modérés nous parvien-
nent environ tous les deux ans, en relation avec les éruptions solaires,
comme on l'a observé pour la premiere fois en 1942. Que devrait-il en
étre alors de sources comme les supernovae, les pulsars et les quasars ?
Mais aucune réaction nucléaire connue ne peut produire quoi que ce soit
avec une énergie de 20 milliards de GeV. L'annihilation mutuelle des
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Figure 7.7. Un rayon cosmique de 30 000 Gev fracasse un atome d’'argent.
La collision de la particule cosmique avec le noyau d’'argent a produit
95 fragments nucléaires, dont les traces forment une étoile.

noyaux de matiére et d’antimatiére les plus lourds ne produirait que des
particules avec une énergie maximale de 250 GeV.

L’alternative consiste a supposer, comme l'a fait Fermi, qu’il y a dans
I'espace une force qui accélére les particules cosmiques. Les particules
peuvent naitre avec une énergie modérée a la faveur d’explosions comme
celles des supernovae, et se trouver progressivement accélérées dans leur
voyage a travers l'espace.

Selon la théorie la plus en vogue actuellement, les particules seraient
accélérées par des champs magnétiques cosmiques agissant comme de
gigantesques synchrotrons. Il y a effectivement des champs magnétiques
dansI'espace, et on estime que notre galaxie doit posséder un tel champ, bien
que son intensité n’excéde pas 1/20 000 du champ magnétique terrestre.
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En passant a travers ce champ, les particules cosmiques seraient
doucement accélérées sur une trajectoire incurvée. En gagnant de I'énergie,
leurs trajectoires seraient de plus en plus larges, jusqu'a ce que les plus
énergétiques s'échappent de la Galaxie. Bien que la plupart des particules
n’atteignent jamais cette trajectoire de libération, car elles perdent de
I'énergie par collision avec d’autres particules ou avec des corps plus
importants, c’est possible pour quelques-unes. Effectivement, les particules
cosmiques les plus énergétiques qui nous parviennent pourraient bien
avoir traversé notre galaxie aprés avoir été expulsées d'une autre galaxie
par ce procédé.

LA STRUCTURE DU NOYAU

Aprés en avoir tant appris sur la nature et l'allure générale de la
construction du noyau, on en vient maintenant a s'intéresser a sa structure,
en particulier sa structure interne détaillée. Tout d’abord, quelle est sa
forme ? Comme il est si petit, et rempli de neutrons et de protons de fagon
si serrée, les physiciens le supposent naturellement sphérique. Les détails
fins des spectres des atomes suggérent que la distribution de charge de
nombreux noyaux est sphérique. Ce n’est pas le cas pour certains, qui se
comportent comme s'ils avaient deux paires de poles magnétiques, et on
dit de ces noyaux qu'ils ont un moment quadrupolaire. Mais leur déviation
par rapport a la forme sphérique est faible. Le cas le plus extréme est celui
des noyaux des lanthanides, dont la distribution de charge semble étre
en sphéroide allongé (en d’autres termes, comme un ballon de rugby).
Méme dans ce cas, le grand axe n’excéde pas le petit axe de plus de 20 %.

Pour ce qui est de la structure interne du noyau, le modele le plus simple
représente le noyau comme un ensemble bien serré de particules, analogue
a une goutte de liquide o1 les particules (les molécules) sont serrées, laissant
peu d’espace interstitiel, dont la densité est pratiquement la méme partout,
et qui est limitée par une surface frontiére bien définie.

Ce modéle de la goutte liquide a été élaboré pour la premiére fois en détail
par Niels Bohr en 1936. Il propose une explication possible pour
I'absorption et 1'’émission de particules par certains noyaux. Lorsquune
particule pénétre dans le noyau, on peut penser que l'énergie de son
mouvement se répartit sur chacune des particules étroitement serrées, de
sorte qu'aucune des particules ne recoit, de prime abord, suffisamment
d’énergie pour s'échapper. Apres peut-étre un milliard de milliardiéme
de seconde, durant lequel ont pu se produire des milliards de collisions
aléatoires, certaines particules acquiérent assez d’énergie pour s'échapper
du noyau.

Ce modéle peut également rendre compte de 1'émission de particules
alpha par les noyaux lourds. Ces gros noyaux peuvent vibrer comme le
font les gouttes liquides, lorsque les particules qui les constituent se
déplacent et échangent de 'énergie. Tous les noyaux pourraient vibrer
ainsi, mais les plus gros noyaux sont moins stables et ont plus de chance
d’éclater. Pour cette raison, des fragments du noyau composés des deux
protons et deux neutrons d’'une particule alpha (combinaison particuliére-
ment stable) peuvent se séparer spontanément de la surface du noyau.
1l en résulte un noyau plus petit, moins exposé a la rupture par vibration
et qui peut étre finalement stable.
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Cette vibration peut aussi entrainer une autre sorte d'instabilité.
Lorsqu'une grosse goutte de liquide en suspension dans un autre liquide
est mise en oscillation par des courants dans le liquide ambiant, elle tend
a se briser en sphéres plus petites, généralement en moitiés a peu pres
égales. On a fini par découvrir en 1939 (une découverte que je décrirai
plus complétement dans le chapitre 10) que l'on pouvait effectivement
faire éclater certains gros noyaux de cette facon en les bombardant avec
des neutrons. C’est ce que l'on appelle la fission nucléaire.

En fait, cette fission nucléaire peut parfois se produire sans intervention
d’une particule pertubatrice extérieure. Le frémissement interne cause, de
temps en temps, la séparation du noyau en deux. Les physiciens soviétiques
ont effectivement détecté, en 1940, cette fission spontanée dans des atomes
d’'uranium. L’instabilit¢é de l'uranium se traduit principalement par
I’émission de particules alpha, mais il y a quand méme, dans un demi-kilo
d’uranium, quatre fissions spontanées par seconde, pour huit millions de
noyaux qui émettent une particule alpha.

La fission spontanée se produit aussi dans le protoactinium, dans le
thorium et, plus fréquemment, dans les éléments transuraniens. Plus les
noyaux sont gros, plus la probabilité de fission spontanée augmente. Dans
les éléments les plus lourds, celle-ci devient le mécanisme de désintégration
prépondérant, surclassant de loin I'émission de particules alpha.

Un autre modéle du noyau trés en vogue apparente le noyau a
I'ensemble d’'un atome en représentant les nucléons dans le noyau comme
des électrons en orbite autour du noyau, qui occupent des couches et
sous-couches, chacun n’ayant qu'une faible influence sur les autres. C’est
ce que l'on appelle le modéle en couches.

On peut, par analogie avec les couches électroniques de I'atome, supposer
que les noyaux, dont les couches nucléoniques extérieures sont pleines,
devraient étre plus stables que ceux dont les couches externes sont
incomplétes. La théorie la plus simple prédisait que les noyaux comportant
2, 8, 20, 40, 70 ou 112 protons ou neutrons devraient étre particulierement
stables. Mais ce n’est pas ce que l'on observe. La physicienne américaine
d'origine allemande Maria Goeppert Mayer a montré comment les spins
des protons et des neutrons pouvaient affecter la situation. Dans ces
conditions les noyaux contenant 2, 8, 20, 50, 82 ou 126 protons ou neutrons
doivent étre particuliérement stables, ce qui correspond aux observations.
Les noyaux avec 28 ou 40 protons ou neutrons doivent étre assez stables.
Tous les autres sont moins stables, sinon instables. Ces valeurs des capacités
des couches sont généralement appelées nombres magiques.

Parmi les noyaux a nombres magiques, il y a I'hélium 4 (2 protons et
2 neutrons), I'oxygéne 16 (8 protons et 8 neutrons), et le calcium 40 (20
protons et 20 neutrons), tous particuliérement stables et plus abondants
dans I'Univers que les autres noyaux de taille voisine.

En ce qui concerne les nombres magiques plus élevés, on trouve I'étain
avec dix isotopes stables ayant chacun 50 protons, et quatre isotopes du
plomb avec 82 protons. Il existe cinq isotopes stables (correspondant
chacun a un élément différent) avec 50 neutrons et sept isotopes stables
avec 82 neutrons. C'est généralement prés des nombres magiques que les
prédictions détaillées du modele en couches sont les mieux vérifiées. A
mi-chemin entre les nombres magiques (comme dans le cas des lanthanides
et des actinides), l'accord avec l'expérience est médiocre. Mais c’est
justement dans ces régions intermédiaires que les noyaux sont plus éloignés
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justement dans ces régions intermédiaires que les noyaux sont plus éloignés
de la forme sphérique (présupposée par le modéle en couches), et ont une
forme ellipsoidale plus marquée. Le prix Nobel de physique 1963 a été
attribué & Goeppert Mayer et 4 deux autres chercheurs, Wigner et le
physicien allemand Johannes Hans Daniel Jensen, pour leurs contributions
a la théorie.

Généralement, 4 mesure que les noyaux sont plus complexes, ils se font
plus rares dans 1'Univers ou sont moins stables, ou les deux. Les isotopes
stables les plus complexes sont le plomb 208 et le bismuth 209, chacun
avec un nombre magique de 126 neutrons et, de surcroit, pour le plomb,
le nombre magique de 82 protons. Au-dela, tous les nuclides sont instables
et le sont en général de plus en plus lorsque la taille du noyau augmente.
Mais les considérations de nombres magiques expliquent le fait que le
thorium et I'uranium possédent des isotopes beaucoup moins instables que
les autres nuclides de taille similaire. Comme je I'ai déja mentionné, la
théorie prédit également que certains isotopes des éléments 110 et 114
pourraient étre beaucoup moins instables que les autres nuclides de cette
taille. Pour ceux-ci, il nous faut attendre de voir.

Les leptons

L’électron et le positron sont remarquables par la petitesse de leur masse,
seulement 1/1836 fois celle du proton, du neutron, de I'antiproton ou de
I'antineutron, et ils sont donc désignés globalement sous le nom de leptons
(du grec signifiant « ténu »).

Bien qu'il se soit écoulé prés d'un siécle depuis la déeouverte de
I'électron, on n’a pas encore trouvé de particule qui soit a la fois plus
légére que l'électon (ou le positron) et chargée électriquement. On ne
s'attend d’ailleurs pas a ce genre de découverte. Il se peut que, a la
charge électrique, quelle qu'en soit la nature (nous savons ce qu'elle
fait et comment mesurer ses propriétés, mais nous ignorons ce qu’elle est),
soit toujours asssociée une masse minimale, et que ce soit celle-ci qui se
manifeste dans I’électron. Peut-étre qu’en fait 1'électron n’est rien d’autre
que sa charge ; lorsque l'électron se comporte comme une particule, la
charge électrique sur cette particule semble n’avoir aucune extension et
n'occuper quun point.

Il existe bien des particules dont la masse est nulle (en fait, la masse
au repos que j'expliquerai dans le prochain chapitre), mais elles n'ont pas
de charge électrique. Par exemple, les ondes lumineuses et les autres-formes
d’ondes électromagnétiques peuvent se comporter comme des particules
(voir le chapitre suivant). Cette manifestation « particuliére » de ce que
I'on se représente habituellement comme une onde est appelée photon,
d’aprés le mot grec qui signifie « lumiére ».

Le photon a une masse et une charge électrique nulles, mais son spin
vaut 1; c’est donc un boson. Comment peut-on connaitre la valeur de son
spin ? Les photons participent aux réactions nucléaires, ils peuvent étre
absorbés dans certains cas, émis dans d’autres. Dans ces réactions
nucléaires, le spin total des particules participantes, avant et apres la
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réaction, doit rester inchangé (c’est la conservation du spin*). La seule facon
d’assurer cette conservation dans les réactions nucléaires mettant en jeu
des photons consiste & supposer que le photon a un spin égal a 1. Le photon
n’est pas rangé dans la catégorie des leptons, car on réserve ce terme aux
fermions.

On a des raisons théoriques de supposer que lorsquune masse subit une
accélération (comme par exemple en se mouvant sur une orbite elliptique
autour d’'une autre masse, ou lors d'un effondrement gravitationnel), elle
céde de I'énergie sous forme d’ondes gravitationnelles. Ces ondes, elles
aussi, peuvent revétir un aspect « particulier », et la particule gravitation-
nelle est appelée graviton.

La force gravitationnelle est considérablement plus faible que la force
électromagnétique. La force d’attraction gravitationnelle mutuelle d'un
proton et d'un électron ne dépasse pas 1/10% fois leur force d’attraction
électromagnétique. Le graviton a donc moins d’effets que le photon, et
sa détection doit étre d'une difficulté inimaginable.

Le physicien américain Joseph Weber s’est néanmoins attaqué en 1957
a la rude tache de détecter le graviton. Il a utilisé une paire de cylindres
en aluminium de 70 centimétres de diameétre et 1,5 métre de longueur,
chaque cylindre étant suspendu a un fil dans une chambre a vide. Les
gravitons (qui devaient étre détectés sous leur forme d'onde) devaient
déplacer légérement ces cylindres, et il a fallu faire appel a4 un systéme
de mesure capable de détecter un déplacement de 1/10'* centimétre. Les
faibles ondes des gravitons, venues de loin dans I'espace, doivent baigner
toute notre planéte et les deux cylindres, séparés par une grande distance,
devaient étre affectés simultanément. Weber a annoncé en 1969 qu'il avait
détecté I'effet des ondes gravitationnelles. II en est résulté une excitation
intense dans le milieu des physiciens car cette observation confirmait une
théorie particuliérement importante (la théorie de la relativité générale
d’Einstein). Malheureusement, les contes scientifiques ne se terminent pas
toujours bien. Aucun autre chercheur, quelle que soit la méthode essayée,
n'est parvenu a reproduire les résultats de Weber, et 'opinion générale
prévaut que les gravitons ne sont toujours pas détectés. Les physiciens ont
néanmoins suffisamment confiance dans la théorie pour étre convaincus
de leur existence. Ce sont des particules de masse et charge nulles, de
spin 2 ; ce sont donc aussi des bosons. Les gravitons ne figurent donc pas
non plus dans la liste des leptons.

Les photons et les gravitons n’ont pas d’antiparticule associée, ou plutdt,
chacun est sa propre antiparticule. On peut se représenter cela en
imaginant une feuille de papier pliée dans le sens de la longueur, puis
dépliée, de sorte qu’il reste un pli marqué selon I'axe de la feuille. Un
petit cercle dessiné a gauche du pli et un autre cercle, a égale distance
a droite du pli, représenteraient un électron et un positron. Le photon
et le graviton seraient juste sur le pli.

* ]| s'agit plus précisément de la conservation du moment angulaire total, résultant des
moments cinétiques (dus aux mouvements orbitaux), qui ne prennent que des valeurs
entiéres, et des spins des particules (moments cinétiques propres), qui peuvent prendre des
valeurs entiéres ou demi-entiéres. (N.D.T.)
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NEUTRINOS ET ANTINEUTRINOS

Il semblerait, jusqu'a présent, qu'il n'y ait que deux leptons, I'électron
et le positron. Les physiciens se seraient volontiers contentés de cette
situation ; il ne semblait y avoir aucun besoin pressant pour quoi que ce
soit de plus... n’étaient les problémes posés par 1'émission de particules
béta par des noyaux radioactifs.

La particule émise par un noyau radioactif emporte généralement une
quantité d’énergie appréciable. D’'ou1 vient cette énergie ? Elle résulte de
la conversion d'une petite part de la masse du hoyau ; en d’autres termes,
en expulsant une particule, le noyau perd toujours un peu de masse. Mais
les physiciens étaient depuis longtemps intrigués par le fait que la particule
béta émise lors de la désintégration d’'un noyau n’emportait généralement
pas assez d’énergie pour rendre compte de la masse perdue par le noyau.
En fait, les électrons ne présentaient pas tous le méme déficit. Ils
émergeaient avec un large spectre d’énergies, dont le maximum (atteint
par trés peu d’électrons) avait presque la bonne valeur, mais il manquait
peu ou prou quelque chose a toutes les autres. Et cet état de choses n'était
pas sytématiquement associé a 1'émission de particules subatomiques. Les
particules alpha émises par un nuclide particulier avaient toutes la méme
valeur d’énergie attendue. Qu’est-ce qui n'allait pas dans I'émission béta ?
Qu’était-il arrivé a I'énergie manquante ?

C’est Lise Meitner qui fut la premiére, en 1922, a insister sur cette
question, de facon pressante, et en 1930 Niels Bohr, entre autres, était prét
a abandonner le grand principe de la conservation de l'énergie, tout au
moins en ce qui concernait les particules subatomiques. Mais en 1931,
pour sauver la conservation de I'énergie (voir le chapitre 8), Wolfgang Pauli
proposait une solution a I'énigme de I'énergie manquante. Son explication
est des plus simples : une autre particule sort du noyau en méme temps
que la particule béta, en emportant I'énergie manquante. Cette seconde
particule mystérieuse a des propriétés plut6t étranges : sa charge et sa masse
sont nulles ; tout ce qu’elle posséde, tandis qu’elle file a la vitesse de la
lumiére, c’est une certaine quantité d’énergie. Cette particule avait tout
l'air d’étre un objet fictif inventé juste pour équilibrer le bilan d’énergie.

Et pourtant, on avait & peine émis I'hypothése de cette particule que
les physiciens étaient certains de son existence. Lorsque le neutron fut
découvert et que l'on s’apercut qu’il se désintégrait en un proton, en
libérant un électron qui, comme dans la désintégration béta, manquait
d’énergie, ils en furent encore plus convaincus. Enrico Fermi, en Italie,
donna a cette particule en puissance le nom de neutrino, qui signifie en
italien le « petit neutre ».

Le neutron a apporté aux physiciens une nouvelle preuve de I'existence
du neutrino. Comme je l'ai dit, presque toutes les particules ont un spin.
La grandeur du spin s'exprime en multiples de 1/2, positifs ou négatifs
selon le sens du spin. Le proton, le neutron et I'électron ont chacun un
spin qui vaut 1/2. Dans ces conditions, si le neutron, avec son spin 1/2,
donne naissance 4 un proton et un électron, chacun de spin 1/2,
qu’advient-il de la loi de conservation du spin? Il y a quelque chose qui
ne va pas. Le proton et I'électron peuvent ajouter leurs spins pour donner
la valeur 1 (si les deux spins ont méme sens) ou 0 (si les spins sont opposés) ;
mais de quelque facon que 'on s’y prenne, leurs spins ne peuvent donner
la valeur 1/2. A nouveau, c’est le neutrino qui vient a la rescousse. Prenons
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le cas d'un neutron de spin +1/2. Soit un proton de spin +1/2 et un
électron de spin —1/2; le spin résultant vaut 0. Attribuons maintenant
au neutrino le spin +1/2, ce qui en fait aussi un fermion (et donc un
lepton), et le bilan est parfaitement équilibré :

+1/2 (n) = +1/2 (p) -1/2 (e) +1/2 (neutrino)

Mais il reste encore une opération d’équilibrage a réaliser. Une particule
unique (le neutron) a formé deux particules (le proton et I'électron) et,
si nous incluons le neutrino, en fait trois particules. Il semble plus
raisonnable de supposer que le neutron est converti en deux particules
et une antiparticule, soit une particule résultante. En d’autres termes, ce
dont nous avons besoin pour I'équilibrage n’est pas un neutrino, mais un
antineutrino.

Le neutrino lui-méme apparaitrait dans la conversion d'un proton en
neutron. Les produits seraient alors un neutron (une particule), un positron
(une antiparticule) et un neutrino (une particule). Le bilan est encore
équilibré.

En d’autres termes, I'existence du neutrino et de I'antineutrino sauverait
non seulement une, mais trois lois de conservation importantes : la
conservation de I'énergie*, la conservation du spin, et la conservation du
nombre particule-antiparticules. La préservation de ces lois est importante
car elles semblent valides dans toutes sortes de réactions nucléaires qui
n’'impliquent ni électrons, ni positrons, et il serait donc particuliérement
pratique que leur validité s'étende aux réactions ol interviennent aussi
ces particules.

Les conversions de proton en neutron les plus importantes interviennent
dans les réactions nucléaires qui se produisent dans le Soleil et les autres
étoiles. Les étoiles émettent donc des flux intenses de neutrinos, et on
estime que 6 & 8 % de leur énergie rayonnée part sous cette forme. Mais
ceci n'est vrai que pour les étoiles du méme type que notre Soleil. Le
physicien américain Hong Yee Chiu a suggéré, en 1961, que lorsque la
température du centre de l'étoile séléve, il se produit d’autres réactions
génératrices de neutrinos. A mesure que l'étoile s"achemine, suivant le
cours de son évolution, vers un cceur plus chaud (voir le chapitre 2), une
proportion croissante de son énergie rayonnée est emportée par les
neutrinos.

Cette notion est d'une importance cruciale. Le processus ordinaire de
transfert de 1'énergie par les photons est lent. Les photons interagissent
avec la matiere et ils ne se fraient un chemin du cceur du Soleil a sa surface
qu’au prix d'innombrables absorptions et réémissions. De ce fait, bien que
la température centrale du Soleil soit de 15 000 000 °C, sa surface n’est qu’a
6 000 °C. La substance du Soleil est un bon isolant thermique.

Les neutrinos, en revanche, n’interagissent pratiquement pas avec la
matiére. On a calculé qu'un neutrino moyen pouvait traverser une
épaisseur de 100 années-lumiere de plomb en n’ayant que 50 % de chances
d’étre absorbé. Ainsi, tous les neutrinos formés dans le cceur du Soleil le
quittent immédiatement a la vitesse de la lumiére, pour en atteindre, sans
autre interaction, la surface en moins de trois secondes et s’échapper. (Tout
neutrino qui se dirige vers nous nous traverse sans nous affecter, que ce

* Ainsi que la conservation de la quantité de mouvement (ou impulsion), qui en est une
conséquence nécessaire dans le cadre de la théorie de la relativité. (N.D.T.)
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soit de jour ou de nuit, car la nuit, lorsque toute la Terre s'interpose entre
le Soleil et nous, les neutrinos traversent la Terre puis notre corps aussi
facilement que notre corps seul.)

Chiu a calculé que lorsque la température centrale atteint
6 000 000 000 °K, la plus grande partie de I'énergie est rayonnée par 1'étoile
sous forme de neutrinos. Les neutrinos s'échappent immédiatement,
emportant leur énergie, et le centre de I'étoile se refroidit brutalement.
C'est peut-étre ce mécanisme qui conduit a la contraction catastrophique
qui se manifeste sous forme de supernova.

A L'AFFOT DU NEUTRINO

Les antineutrons sont produits par la conversion des neutrons en protons
mais, pour autant que l'on sache, celle-ci ne se fait pas a un taux
comparable a celui des réactions qui émettent les flux de neutrinos des
étoiles. Les sources d’antineutrinos les plus importantes sont la radioactivité
naturelle et la fission de l'uranium (que je traiterai plus en détail au
chapitre 10).

Naturellement, les physiciens ne pouvaient pas en rester la : il leur fallait
effectivement capturer le neutrino; les scientifiques ne se contentent
jamais d’accepter des phénoménes ou des lois de la nature entiérement
par des actes de foi. Mais comment détecter une entité aussi évanescente
que le neutrino, un objet sans masse, sans charge, et pratiquement sans
propension a interagir avec la matiére ordinaire ?

Pourtant, il y avait un léger espoir. Bien que la probabilité de réaction
d’un neutrino avec une particule quelconque soit minuscule, elle n’est pas
tout a fait nulle. Traverser sans coup férir 100 années-lumiére de plomb
donne une idée de la moyenne, mais il y a des neutrinos qui vont réagir
avec une particule avant d’aller aussi loin, et il y a méme une infime
proportion du nombre total qui sera arrétée par quelques millimétres de
plomb, ou I'équivalent.

Un groupe de physiciens du laboratoire de Los Alamos, animé par Clyde
Lorrain Cowan et Frederick Reines, a tenté 'impossible en 1953. Ils ont
placé leur appareil de détection des neutrinos prés d'un grand réacteur
a fission de la Commission pour I'énergie atomique, sur les rives de la
Savannah, dans I'Etat de Géorgie. Un réacteur produit des quantités de
neutrons, qui doivent donc donner naissance a un flux d’antineutrinos.
Pour les capturer, les expérimentateurs ont utilisé de grands réservoirs
d’eau. L'idée était de bombarder les protons (les noyaux d’hydrogéne) de
I'eau avec les antineutrinos et de détecter les produits de capture d'un
antineutrino par un proton.

A quoi fallait-il s'attendre ? Lorsqu'un neutron se désintégre, il donne
un proton, un électron et un antineutrino. L'absorption d'un antineutrino
par un proton devrait conduire a I'inverse. C’est-a-dire que le proton devrait
étre converti en neutron, en émettant un positron au cours du processus.
Il y avait donc deux choses a chercher : la création de neutrons et la
création de positrons. Les neutrons pouvaient étre détectés dans une
solution d'un des composés du cadmium dans l'eau, car en absorbant les
neutrons le cadmium émet des rayons gamma d’énergie caractéristique.
Et on pouvait identifier les positrons par leur interaction d’annihilation
avec les électrons, qui donnait d’autres rayons gamma caractéristiques.
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Avec des instruments sensibles aux rayons gamma ayant exactement ces
deux énergies et séparés par l'intervalle de temps convenable, on pouvait
étre certain d’avoir attrapé des antineutrinos.

Les expérimentateurs disposérent leurs astucieux détecteurs et attendi-
rent patiemment ; en 1956, exactement un quart de siécle aprés I'invention
de cette particule par Pauli, ils capturaient enfin l'antineutrino. Les
journaux et méme quelques publications savantes 1'ont appelé simplement
le neutrino.

Pour obtenir l'authentique neutrino, il nous faut une source de neutrinos

-intense. La plus évidente est le Soleil. Quel systéme peut-on utiliser pour
détecter le neutrino, par opposition a l'antineutrino ? Un procédé (suivant
une proposition du physicien soviétique d’origine italienne Bruno
Pontecorvo) part du chlore 37, qui constitue environ un quart des atomes
du chlore naturel. Son noyau contient 17 protons et 20 neutrons. Si 1'un
de ces neutrons absorbe un neutrino, il devient un proton (et émet un
électron). Le noyau aura alors 18 protons et 19 neutrons, et sera de
I'argon 37.

Pour constituer une cible de neutrons du chlore efficace, on peut utiliser
le chlore liquide, mais c’est une substance trés corrosive et toxique, dont
le maintien a I'état liquide présente un probléme de réfrigération. On peut
aussi utiliser des composés organiques contenant du chlore ; en particulier,
le tétrachloroéthyléne convient.

Le physicien américain Raymond R. Davis a utilisé ce piége i neutrinos
en 1956 pour prouver que le neutrino et I'antineutrino sont bien deux
choses différentes. En supposant ces deux particules différentes, le piége
ne devait détecter que les neutrinos et pas les antineurinos. Placé prés
d'un réacteur a fission, en 1956, dans des conditions ou il y avait
certainement des antineutrinos, il n'en a détecté aucun.

Il ne restait plus qu’a tenter de détecter les neutrinos du Soleil. Un
énorme réservoir de 400 000 litres de tétrachloroéthyléne fut utilisé pour
cela. Le réservoir était placé au fond d'une mine dans le Dakota du Sud.
11 était donc protégé par une épaisseur suffisante pour que toute particule
venant du Soleil soit absorbée, sauf les neutrinos. (Nous avons ici un
exemple de situation paradoxale oil, pour étudier le Soleil, il faut s’enfouir
profondément dans les entrailles de la Terre.) Pour permettre l'accumula-
tion d'une quantité détectable d’argon 37, le réservoir resta plusieurs mois
exposé aux neutrinos solaires. II fut ensuite rincé & I'hélium pendant
vingt-deux heures ; il n'y avait plus qu’a mesurer la petite quantité d’argon
37 contenue dans 'hélium gazeux. Des neutrinos solaires furent ainsi
détectés en 1968, mais seulement un tiers du nombre prédit par les théories
sur ce qui se passait a I'intérieur du Soleil. C’est 1a un résultat bien génant
sur lequel je reviendrai plus tard dans ce chapitre.

-

L'INTERACTION NUCLEAIRE

Notre liste des particules subatomiques en comprend maintenant dix :
quatre particules massives (ou baryons, d’aprés un mot grec qui signifie
« lourd ») — le proton, le neutron, I'antiproton et l'antineutron ; quatre
leptons — I'électron, le positron, le neutrino et I'antineutrino ; deux bosons
— le photon et le graviton. Et pourtant, ce n’est pas assez, comme les
physiciens en ont décidé aprés les considérations suivantes.
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On peut facilement expliquer par Vinteraction électromagnétique les forces
ordinaires d’attraction entre un proton et un électron isolés, ou de répulsion
entre deux protons ou deux électrons. Le mode de liaison de deux atomes
ou de deux molécules s’explique aussi par l'interaction électromagnétique,
lattraction entre noyaux chargés positivement et électrons extérieurs.

Tant que l'on croyait le noyau atomique constitué de protons et
d’électrons, on était en droit d’estimer que l'interaction électromagnétique,
I’attraction nette entre protons et électrons, suffirait & expliquer pourquoi
le noyau était aussi solide. Mais lorsqu’il fallut accepter la théorie
proton-neutron pour la structure nucléaire, en 1930, les physiciens furent
consternés de réaliser que la cohésion des éléments du noyau n’avait
aucune explication.

Les seules particules chargées présentes dans le noyau étant des protons,
l'interaction électromagnétique devrait se traduire par de violentes
répulsions entre les protons étroitement serrés dans le minuscule noyau.
Dés l'instant qu'il est formé (si tant est que 'on puisse méme le former),
tout noyau chimique devrait tomber en piéces avec une violence explosive.

A I'évidence, un autre type d'interaction doit intervenir ; quelque chose
de beaucoup plus fort que l'interaction électromagnétique et capable de
la dominer. En 1930, la seule autre interaction connue était l'interaction
gravitationnelle, tellement plus faible que I'électromagnétique que l'on peut
pratiquement la négliger dans les processus subatomiques. Il devait donc
exister une sorte d'interaction nucléaire, jusqu’alors inconnue mais extréme-
ment puissante.

Cette intensité de I'interaction nucléaire est prouvée par la considération
suivante. Dans un atome d’hélium, on peut séparer les deux électrons du
noyau en dépensant une énergie de 54 électron-volts, quantite d’énergie
qui suffit pour caractériser une des manifestations les plus rigoureuses de
I'interaction électromagnétique.

D’un autre cOté, pour séparer le proton et le neutron d'un deuton, 'un
des noyaux les moins liés, il faut deux millions d'électron-volts. Méme
en tenant compte du fait que les particules dans le noyau sont beaucoup
plus proches les unes des autres que dans 'atome, on peut estimer sans
risque que linteraction nucléaire est environ 130 fois plus forte que
I'interaction électromagnétique.

Mais quelle est la nature de cette interaction nucléaire ? La premicre
idée féconde est venue de Werner Heisenberg en 1932, lorsqu’il a suggéré
que les protons étaient maintenus ensemble par des forces d échange. Dans
son modele, les protons et les neutrons du noyau échangent continuelle-
ment leur identité, de sorte qu'une particule donnée est d’abord un proton,
puis un neutron, et ainsi de suite. Ce mécanisme peut assurer la stabilité
du noyau de la méme facon que l'on tient une pomme de terre chaude
en la faisant passer rapidement d’'une main a I'autre. Avant qu'un proton
ait pu « réaliser » (pour ainsi dire) qu’il est un proton et tenter de s’¢loigner
de ses voisins protons, il est devenu neutron et peut rester la ou il est.
Naturellement, le proton ne peut s'en tirer comme cela que si I'échange
se déroule extrémement rapidement, disons en 10-18 seconde.

Une autre facon d’envisager cette interaction consiste a imaginer que
deux particules en échangent une troisi¢me. Chaque fois que la particule
A émet la particule d’échange, elle recule pour conserver I'impulsion totale.
Chaque fois que la particule B absorbe la particule échangée, elle recule
pour la méme raison. Tandis que la particule d’échange rebondit de I'une
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a l'autre, les particules A et B s’éloignent de plus en plus, si bien qu’elles
semblent subir une sorte de répulsion. Si, en revanche, la particule
échangée se déplace comme un boomerang, de l'arriére de la particule
A vers l'arriére de la particule B, alors les deux particules se rapprocheront
et sembleront soumises a une attraction.

Selon la théorie de Heisenberg, il semble que toutes les forces d’attraction
ou de répulsion résultent d’échanges de particules. Dans le cas de
l'attraction et de la répulsion électromagnétiques, la particule échangée
est le photon ; pour l'attraction gravitationnelle (il n'existe apparemment
pas de répulsion gravitationnelle), la particule échangée est le graviton.

Le photon et le graviton ont une masse nulle, et c’est pour cette raison
que les forces électromagnétique et gravitationnelle ne décroissent que
selon l'inverse du carré de la distance et qu'elles peuvent donc s’exercer
sur des espaces considérables.

L'interaction gravitationnelle et I'interaction électromagnétique sont des
interactions d longue portée et, pour autant que 1'on sache a ce jour, les seules
de ce type.

Dés lors que l'on supposait son existence, l'interaction nucléaire ne
pouvait appartenir a ce type. Pour que le noyau subsiste, il fallait qu’elle
soit trés intense a lintérieur du noyau; mais elle était pratiquement
indétectable hors du noyau, sinon elle aurait été découverte depuis
longtemps. L'intensité de linteraction nucléaire devait donc décroitre
rapidement avec la distance. Pour tout doublement de la distance, il lui
fallait peut-étre se trouver divisée par 100, au lieu de 4 comme dans le
cas des interactions électromagnétique et gravitationnelle. Pour cette
raison, aucune particule de masse nulle ne pouvait faire I'affaire.

LE MUON

En 1935, le physicien japonais Hideki Yukawa a analysé mathématique-
ment le probléme. Une particule d’échange douée de masse créerait un
champ de force a courte portée. La masse serait inversement proportion-
nelle a la portée : plus grande la masse, plus courte la portée. La masse
convenable devait étre quelque part entre celle du proton et celle de
I'électron ; Yukawa l’a estimée entre 200 et 300 fois la masse de 1'électron.

A peine un an s'était écoulé que l'on découvrait précisément cette
particule. Carl Anderson (qui avait découvert le positron), étudiant les
traces laissées par des rayons cosmiques secondaires, a I'Institut de
technologie de Californie, remarqua une courte trace plus courbée que
celle d'un proton et moins courbée que celle d'un électron. En d’autres
termes, la particule ainsi révélée avait une masse intermédiaire. Bientot
on détecta d’autres traces, et ces particules furent baptisées mésotrons, ou
mésons en abrégé.

On a découvert plus tard d’autres particules dans ce domaine des masses
intermédiaires, et on distingue cette premiére particule sous le nom de
méson mu ou muon (« mu » est une des lettres de l'alphabet grec; elles
ont maintenant presque toutes été utilisées pour désigner des particules
subatomiques). Comme dans le cas des particules déja rencontrées, le muon
existe sous deux formes, positive et négative.

Le muon négatif, qui a 206,77 fois la masse de l'électron (et donc un
neuviéme de la masse du proton) est une particule ; le muon positif est
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I'antiparticule. Les muons négatif et positif correspondent respectivement
a I'électron et au positron. En 1960, il était en fait devenu évident que
le muon négatif était identique en tout point — excepté sa masse — a
I'électron. C’était un électron lourd. De méme, le muon positif était un
positron lourd.

Les muons positif et négatif peuvent s’annihiler mutuellement et, avant
cela, tourner temporairement autour 'un de l'autre, tout comme des
électrons positif et négatif. Le physicien américain Vernon Willard Hughes
a découvert en 1960 une variante de cette situation. Il a détecté un systéeme
ol I'électron tourne autour d'un muon positif, un systéme qu’il a appelé
muonium. (Un positron en orbite autour d'un muon négatif constituerait
un antimuonium.)

L’'atome de muonium (si I'on peut 'appeler ainsi) est tout a fait analogue
a I'hydrogéne 1, dans lequel un électron est en orbite autour d'un proton
positif, et leurs propriétés présentent de nombreuses similitudes. En dépit
de l'identité apparente du muon et de I'électron, leur différence de masse
suffit pour qu'ils ne soient pas rigoureusement symétriques I'un de l'autre,
et ils ne peuvent s‘annihiler mutuellement. Le muonium n’est donc pas
affecté de la méme instabilité que le positronium. Le muonium dure
longtemps et, laissé en paix, durerait éternellement, si ce n’était le fait
que le muon lui-méme a une fin car, comme je vais bientdt en parler,
il est trés instable.

11 y a une autre similitude entre muons et électrons : de la méme fagon
que les particules lourdes peuvent produire des électrons et des
antineutrinos (par exemple lorsqu'un neutron est converti en proton), elles
peuvent interagir pour donner des muons négatifs et des antineutrinos
ou des muons positifs et des neutrinos. Pendant des années, les physiciens
n’ont jamais douté que les neutrinos qui accompagnent les muons et ceux
qui accompagnent les électrons fussent identiques. Mais en 1962 on s’est
apercu que les neutrinos ne sont pas interchangeables; le neutrino de
I'électron n’intervient jamais dans une réaction ol se forme un muon,
et le neutrino du muon ne joue aucun rdle dans les interactions ol apparait
un électron ou un positron.

En bref, les physiciens se retrouvaient a la téte de deux paires de
particules sans charge ni masse, I'antineutrino de I'électron et le neutrino
du positron, plus I'antineutrino du muon négatif et le neutrino du muon
positif. On est actuellement incapable d’exprimer la différence entre les
deux neutrinos et entre les deux antineutrinos, mais ils sont différents.

Les muons différent de I'électron et du positron sur un autre point, celui
de la stabilité. Abandonnés & eux-mémes, 1'électron ou le positron restent
indéfiniment inchangés. En revanche, le muon est instable et se désintégre
apres une durée de vie moyenne de quelques millioni¢mes de seconde.
Le muon négatif finit en électron (plus un antineutrino de type
électronique et un neutrino de type muonique), tandis que le muon positif
fait exactement l'opposé en produisant un positron, un neutrino
électronique et un antineutrino muonique.

Lorsqu'un muon se désintégre il forme donc un électron, 200 fois plus
léger, et deux neutrinos sans aucune masse. Qu'advient-il des 99,9 %
restants de la masse ? IIs sont évidemment convertis en énergie cinétique
des particules sortantes.

Inversement, en concentrant suffisamment d’énergie dans un minuscule
volume, on peut assister a4 la formation non pas d'une paire électron-
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positron, mais d'une paire plus cofiteuse, une paire semblable & la paire
électron-positron, si ce n’est son excédent d'énergie qui se manifeste sous
forme de masse. Cet excés de masse n’est pas trés lié a I'électron et au
positron de base, de sorte que le muon est instable et s'en débarrasse
rapidement pour devenir un électron ou un positron.

LE TAU

Naturellement, en concentrant encore plus d'énergie dans un petit
volume, on obtient un électron encore plus massif. Martin L. Perl a détecté
la preuve de l'existence de cet électron superlourd en 1974, au moyen
d'un accélérateur qui réalisait des collisions frontales d'électrons et de
positrons de haute énergie, en Californie. Il a appelé cette particule Iélectron
tau, que I'on abrége généralement en tau (c’est encore une autre lettre de
I'alphabet grec).

Comme on pouvait s’y attendre, le tau a environ 17 fois la masse du
muon, et donc environ 3 500 fois la masse d’'un électron. En fait, le tau
est deux fois plus lourd qu'un proton ou un neutron. En dépit de sa masse,le
tau est un lepton car, a part cette masse et son instabilité, il a toutes les
propriétés d'un électron. Avec toute cette masse, on pouvait s'attendre a
ce qu'il soit beaucoup plus instable que le muon, et c’est bien le cas. Le
tau ne vit qu'en moyenne un milliardiéme de seconde avant de se
désintégrer en muon, puis en électron.

Il existe bien sfir un tau négatif et un tau positif, et les physiciens sont
convaincus de l'existence d’un troisiéme type de neutrino et d’antineutrino,
méme si ceux-ci n‘ont pas encore été explicitement détectés.

LA MASSE DU NEUTRINO

On connait maintenant douze leptons : les électrons négatif et positif
(ce dernier étant appelé positron), les muons négatif et positif, les taus
négatif et positif, le neutrino et 'antineutrino électroniques, le neutrino
et I'antineutrino muoniques et le neutrino et l'antineutrino associés au
tau. IIs sont divisés en trois catégories (ou, comme disent maintenant les
physiciens, trois saveurs*). Il y a I'électron et son neutrino associé et leurs
antiparticules, le muon et son neutrino associé et leurs antiparticules, le
tau et son neutrino associé et leurs antiparticules.

Connaissant déja trois saveurs, il n'y a guére de raison pour qu'il n’en
existe pas d’autres. Il se peut qu'en augmentant indéfiniment I'énergie,
on puisse former de plus en plus de saveurs de leptons, chaque saveur
étant plus massive et moins stable que la précédente. Bien qu'il n'y ait
aucune limite théorique au nombre de saveurs, il y aurait bien sir une
limite pratique. Il faudrait peut-étre a la fin toute l'énergie de 1'Univers
pour former un lepton particuliérement élevé dans la hiérarchie, et on
ne pourrait aller plus loin ; cette particule serait tellement instable que
son existence n’aurait aucune signification.

* Le terme de « saveur » est rarement utilisé par les spécialistes 4 propos des leptons, et
ils distinguent alors six saveurs en tout (comme pour les quarks, voir plus loin) pour
caractériser les trois leptons massifs et les trois neutrinos. (N.D.T)
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Si nous en restons aux trois saveurs actuellement connues, le mystere
des neutrinos s'épaissit. Comment peut-il y avoir trois paires de fermions
de charge et de masse nulles, ayant chacun des interactions essentiellement
différentes avec les autres particules alors qu'on ne leur trouve aucune
caractéristique différente ?

Peut-étre existe-t-il une propriété distinctive que nous n'avons pas
convenablement cherchée ? Nous admettons par exemple que les trois
saveurs de neutrino ont une masse nulle et se déplacent donc toujours
A la vitesse de la lumiére. Supposons plutdt que chaque saveur de neutrino
ait une minuscule masse, différente des masses des deux autres. Dans ce
cas, les propriétés seraient légérement modifiées d'un neutrino a l'autre.
Par exemple, ils iraient chacun a une vitesse un peu inférieure a la vitesse
de la lumiére, I'écart par rapport a la vitesse de la lumiére étant légérement
différent pour chacun d’eux.

On a certaines raisons de supposer que, dans ce cas, tout neutrino change
d’'identité en cours de route, pouvant étre un neutrino électronique a un
moment donné, un neutrino muonique un peu plus tard et un neutrino
taunique encore a un autre moment. Ces changements constituent ce que
I'on appelle les oscillations de neutrino, initialement proposées par un groupe
de physiciens japonais en 1963.

Vers la fin des années soixante-dix, Frederick Reines, l'un des premiers
3 avoir détecté les neutrinos, a entrepris de tester cette hypothése en
compagnie de Henri W. Sobel et Elaine Pasierb, de I'université de
Californie. 1Is ont utilisé environ 300 kilos d’eau lourde trés pure qu'ils
ont bombardée avec des neutrinos venant de la fission de I'uranium. Ce
mécanisme ne devait produire gue des neutrinos €lectroniques.

Les neutrinos peuvent induire deux sortes d’événements. Un neutrino
peut frapper le couple neutron-proton du noyau d’hydrogéne lourd dans
'eau lourde, les séparer, et continuer son chemin. C'est une réaction de
courant neutre, que n'importe quelle saveur de neutrino peut déclencher.
D’autre part, le neutrino peut, en tapant dans la combinaison neutron-
proton, induire une transformation du proton en neutron, produisant un
électron, et dans ce cas le neutrino disparait. C'est une réaction de courant
chargé que seuls des neutrinos électroniques peuvent déclencher.

On peut calculer le nombre d’événements de chaque type qui se
produiront selon que les neutrinos n'oscillent pas et restent des neutrinos
électroniques, ou qu’ils oscillent et quun certain nombre changent de
nature. Reines a annoncé en 1980 que son expérience semblait indiquer
I'existence d’oscillations de neutrinos. (Je dis bien « semblait », car I'effet
était a la limite du mesurable, et les expérimentateurs qui ont vérifié la
chose déclarent n’avoir détecté aucun signe d'oscillation.)*

La question reste douteuse, mais des expériences réalisées par des
physiciens de Moscou, par un procédé qui n‘a rien a4 voir avec les
oscillations, semblent indiquer que le neutrino électronique pourrait avoir
une masse de 40 électron-volts. Sa masse ne serait alors que de 1/13 000
de la masse de l'électron, et il n’y aurait rien d’étonnant a ce que cette
particule ait pu passer pour dénuée de toute masse. Si Reines a raison

* En 1984, un groupe de physiciens d’Annecy et de Grenoble a obtenu, avec les antineutrinos
fournis par I'E.D.F. dans son réacteur du Bugey, des résultats indiquant des oscillations de
neutrinos. (N.D.T.)
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et §'il y a bien une oscillation de neutrino, celle-ci expliquerait la pénurie
de neutrinos d’origine solaire que jai déja mentionnée dans ce chapitre
et qui intrigue tant les scientifiques. Le systéme utilisé par Davis pour
détecter les neutrinos solaires n’est sensible qu’aux neutrinos électroniques.
Si les neutrinos émis par le Soleil oscillent de sorte qu’ils arrivent sur Terre
a I'état de mélange des trois saveurs en proportions du méme ordre, il
est normal de ne détecter qu'un tiers des neutrinos attendus.

De plus, si les neutrinos ont une petite masse, méme si ce n'est que
1/13 000 de la masse d’'un électron, le calcul montre qu'ils abondent
tellement dans 'Univers qu’ils dominent de beaucoup l'ensemble des
protons et des neutrons. Plus de 99 % de la masse de 1'Univers viendrait
des neutrinos, et ils pourraient facilement rendre compte de la « masse
manquante » dont je parle dans le chapitre 2. Il y aurait en fait une masse
de neutrinos dans I'Univers suffisante pour fermer celui-ci et nous assurer
que finalement I'expansion cessera et que l'Univers se contractera a
nouveau.

Tout cela si Reines a raison. Mais nous ne savons pas encore.

Hadrons et quarks

Comme le muon est finalement une sorte d'électron lourd, il ne peut
gueére jouer le role du liant nuclé