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Introduction

L’étude présentée dans cette thèse concerne les variations à long terme des

spins des planètes telluriques : Mercure, Vénus, la Terre et Mars.

Le mot “spin’’ désigne ici le vecteur rotation de la planète considérée,

c’est-à-dire à la fois sa vitesse de rotation et son orientation dans l’espace.

L’orientation est repérée par deux angles, l’angle de précession et l’obliquité.

Nous nous intéresserons plus particulièrement à l’obliquité qui est l’inclinaison

du plan de l’équateur sur le plan orbital de la planète. Par ailleurs, on entend

par “long terme” des durées couvrant plusieurs milliards d’années.

La principale motivation de ce travail est née des résultats des travaux

récents de Jacques Laskar et de ses collaborateurs du Bureau des Longitudes

(Laskar, 1988, 1990, Laskar et a/., 1993a-b, Laskar et Robutel, 1993). D'une

part, ceux-ci ont montré que les mouvements des orbites des planètes du

Système solaire (essentiellement ceux des planètes telluriques) étaient chao

tiques. D’autre part, ils ont mis en évidence le fait qu’une très grande pro

portion d’états de spin possibles pour les planètes telluriques conduit à des

évolutions de leurs obliquités fortement chaotiques, pouvant aller jusqu’à plu

sieurs dizaines de degrés en quelques millions d'années. Ce phénomène est

causé par une superposition de résonances entre la fréquence de précession et

les fréquences des mouvements lents des orbites des planètes.

Alors que l’on connaissait déjà l’existence de l’effet d’une résonance isolée,

notamment avec les travaux de Ward (1979a-b) et Ward et Rudy (1991), qui

prédirent une amplitude d’oscillation de plus ou moins dix degrés environ pour

l’obliquité de Mars, on sous-estimait les effets possibles d’une telle superpo

sition : l’obliquité de Mars varie en réalité de façon chaotique entre 0 et 60°

(Laskar et Robutel, 1993). Rappelons en outre ce résultat : la Terre serait dans

une situation de ce type en l’absence de la Lune (Laskar et a/., 1993a-b). Ces

découvertes remettent complètement en cause l’idée reçue d’un Système solaire

stable malgré sa complexité, qui fut appuyée par les travaux de la Mécanique

céleste du XIXe siècle, dont les chefs de file furent Laplace, Lagrange et Le

Verrier.
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Si les conséquences du chaos orbital sur la stabilité des orbites du Système

solaire actuel semblent relativement limitées, Mercure et Mars exceptées (voir

Laskar, 1994a), l’existence de variations chaotiques de l’obliquité implique

la possibilité de brusques changements pour les climats planétaires, puisque

l’obliquité est un paramètre déterminant de la quantité d’insolation moyenne

à une latitude donnée et de la différenciation des saisons. Ce fait constitue

un élément nouveau et essentiel dans l’étude des conditions favorables au

développement et au maintien de la vie sur une planète.

Ces notions de développement et de maintien impliquent l’étude des mou

vements sur des durées très longues. Si la description de la dynamique de la

rotation planétaire effectuée par Jacques Laskar a une portée globale, dans le

sens où elle concerne un très grand nombre d’états de spin possibles, elle ne

tient pas compte de la variabilité de ce spin liée à des causes différentes de

celles des perturbations planétaires. Plus précisément, elle permet de savoir si

un état donné est stable ou pas, mais ne préfigure pas des transitions possibles

entre deux états. C’est la raison pour laquelle une étude à long terme nécessite

la prise en compte des phénomènes qui modifient le moment cinétique de ro

tation, tels que les effets de marées et la friction entre le noyau et le manteau

de la planète.

L’association des perturbations planétaires avec les effets non conserva

tifs dans le cadre d’une étude de la dynamique globale vient compléter les

précédentes études de la rotation des planètes. Elle permet en particulier de

déterminer des scénarios plus fiables pour l’histoire des obliquités des planètes

du système solaire.

Notre objectif est double : établir un modèle mathématique adapté à l'étude

des variations de spin à long terme, et déterminer des scénarios plausibles

d’évolution des planètes telluriques dans le passé et dans le futur ou, tout au

moins, améliorer notre connaissance de leur histoire.

Cette entreprise nécessite une revue des principaux mécanismes dissipatifs

et des modèles existants, une mise en équations du mouvement de rotation

planétaire incluant les perturbations dues aux autres planètes, leur forme de

vant être cohérente et suffisamment simple pour permettre des simulations à

long terme. Elle requiert aussi la réalisation d’un programme d’intégrations

numériques adapté, un certain nombre d’expériences numériques destinées à

tester des hypothèses sur les paramètres mal connus, éventuellement à tester

différents modèles, et à obtenir les scénarios recherchés.

Le plan de l’étude se décompose de la façon suivante:

Dans un premier chapitre introductif, nous passons en revue plusieurs as

pects importants de la rotation planétaire: sa représentation, son état initial,

les mécanismes perturbateurs et leurs variations, ce que les observations nous

indiquent sur son évolution, et les principaux travaux dont elle a fait l'objet.
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Intéressés par les problèmes de la stabilité climatique d’une planète, nous ex

poserons également les principales caractéristiques liées au climat : l’évolution

et la circulation des atmosphères, les relations aux variations orbitales et aux

variations de spin.

Le deuxième chapitre est consacré à l’écriture des équations de base de la

rotation planétaire dans un cadre conservatif. Celles-ci décrivent le mouvement

de précession de l’axe de rotation et les variations de l’obliquité dues au Soleil,

à des satellites éventuels, et aux perturbations de Lorbite causées par les autres

planètes.

Dans le troisième chapitre, nous décrivons les principaux effets non conser

vatifs à prendre en compte : les effets de marées gravitationnelles, les effets de

marées atmosphériques, et les effets de frictions à la frontière entre le noyau

et le manteau. En se basant sur des modèles existants, dont nous soulignons

les problèmes et les incertitudes importantes, nous ajoutons aux équations

précédemment déterminées des estimations des contributions de ces effets aux

variations du spin.

En application du modèle ainsi construit, nous effectuons dans le quatrième

et dernier chapitre des simulations numériques sur les spins des planètes tel

luriques. Nous nous intéressons plus particulièrement au cas du système Terre-

Lune, dont certaines observations permettent de réduire appréciablement les

grandes incertitudes sur les coefficients des effets dissipatifs. Dans une étude

sur l’évolution future de ce système, nous montrons, par le biais d’une statis

tique très simple, que l’obliquité de la Terre devrait à long terme subir de

très fortes variations chaotiques, avec une grande probabilité d’atteindre des

valeurs proches de 90°. Nous nous penchons aussi sur l’évolution passée du spin

de Vénus qui a la particularité d’être rétrograde. Nous montrons notamment

que si les effets de marées atmosphériques sont souvent tenus pour respon

sables de ce fait, la prise en compte des perturbations planétaires apporte un

éclairage nouveau à l’histoire de cette planète.

En conclusion, nous ferons un bilan de notre étude en précisant ses contri

butions, et en évoquant les problèmes théoriques persistants. Nous évoquerons

enfin quelques perspectives dans l’optique d’une compréhension plus précise

et plus générale de la dynamique de rotation des planètes telluriques.

i



Chapitre 1

Spins, orbites et climats

planétaires

1.1 Introduction

Parallèlement à la découverte, depuis 1984, de possibles planètes autour

de quelques étoiles (certaines restant à confirmer), on peut assister à l’heure

actuelle à un fort, regain d’intérêt pour la formation des planètes et la possibilité

de vie extra-terrestre. Le développement du programme “Search for Extra-

Terrestrial Intelligence” en est sans doute un bon exemple.

Par ailleurs, l'apparition d'ordinateurs très puissants a permis d’entre

prendre, au cours de ces dernières années, des simulations des équations

de Newton pour toutes les planètes sur plusieurs millions d'années (voir par

exemple Quinn et al., 1991).

Les moyens informatiques ont beau s’accroître, ils restent limités : intégrer

les équations de Newton sur plusieurs milliards d’années pour toutes les planè

tes du Système solaire demeure une entreprise très coûteuse, mais aussi peu

utile car la dynamique du Système solaire est chaotique (Laskar, 1988) : une

seule solution numérique ne peut l’illustrer correctement.

Grâce aux travaux de Jacques Laskar (Laskar, 1988, 1990, Laskar et al,

1993a-b), on a pu se rendre compte de l’intérêt d’un traitement analytique

préalable à l’intégration numérique des orbites ou de la rotation des planètes,

de façon à utiliser une “théorie séculaire”, c’est-à-dire des équations qui ne

modélisent que les lentes variations des orbites et de l’orientation planétaire. Le

pas de temps nécessaire peut alors être choisi beaucoup plus grand (plusieurs

siècles contre quelques jours, au plus, pour les équations de Newton brutes),

ce qui autorise un grand nombre de simulations pour autant de conditions

initiales, et la possibilité d’avoir une vision statistique de la dynamique du

système.

L’importance de la relation entre la stabilité de l'obliquité et les mouve

ments planétaires, et la découverte d’une dynamique fortement chaotique pour

9



10 Chapitre 1. Spins, orbites et climats planétaires

les obliquités des planètes telluriques (Laskar et Robutel, 1993) montrent que

des hypothèses sur la viabilité d’une planète, échafaudées uniquement à partir

de considérations relatives à sa distance au Soleil et à son atmosphère, peut

conduire à des conclusions trop optimistes.

Ce chapitre a pour but d’introduire les notions et les phénomènes liés à la

rotation planétaire qui nous seront utiles (sa représentation, ce que l’on peut

déduire des observations), et de faire une description des relations importantes

entre le spin, les orbites de toutes les planètes et le climat. Cette description est

destinée à renforcer l’intérêt que peut présenter une telle étude sur l’évolution

et la stabilité des climats. En particulier, il nous a paru utile d’effectuer une

revue succincte des principaux mécanismes d’évolution et de circulation des

atmosphères.

1.2 Des spins

1.2.1 représentation

Lorsque l’on se place sur de longues échelles de temps, trois variables suf

fisent à représenter le spin :

• la vitesse de rotation u,

• l'obliquité £,

• l'angle de précession ip.

Le terme “obliquité” désigne traditionnellement l'inclinaison du plan de

l’orbite du Soleil sur le plan équatorial de la Terre. Nous étendons ici sa

définition à une planète quelconque comme étant l’angle entre la normale au

plan orbital et son axe de rotation (voir la figure 1.1). De plus, on convient que

l’obliquité est nulle si le moment angulaire de rotation et le moment angulaire

de révolution autour du Soleil ont le même sens. L’obliquité est responsable

des saisons. Plus elle est forte, plus les saisons seront différenciées.

L’angle repère la position de l’axe de rotation sur le cône qu'il décrit dans

l’espace, comme le fait une toupie libre: prenons par exemple l'angle entre la

direction, supposée fixe pour l'instant, du nœud ascendant N de l'orbite sur un

plan fixe imaginaire, et la direction du point vernal 7 (l’équinoxe de printemps).

Notons bien que cette définition de l’angle de précession est provisoire et sera

modifiée dans le chapitre 2 afin de pouvoir tenir compte des mouvements du

plan orbital.

Ce mouvement de toupie est en effet le principal mouvement de l'axe. En

ce qui concerne la Terre, il a été observé depuis l’Antiquité (en particulier par

Hipparque) et fut clairement identifié par d’Alembert (1749). La vitesse de

parcours du cône par l’axe de rotation est d’environ 50 secondes d'arc par an
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("/an) dans le sens rétrograde, ce qui correspond à une période voisine de 25 800

ans. On l’appelle le mouvement de précession (précession “luni-solaire” dans

le cas de la Terre), et il est dû aux couples qu’exercent le Soleil et d’éventuels

satellites sur la “déformation permanente” de la planète V. Cette déformation

est essentiellement un renflement de masse équatorial qui est dû à la force

centrifuge causée par la rotation de la planète et subie par la matière non

rigide de V. Le couple de précession a tendance à ramener le plan équatorial

dans le plan orbital, mais cette tendance est en permanence contrecarrée par

la force centrifuge.

Figure 1.1 : définition sommaire de l’orientation planétaire.

L’orientation dans l’espace d’une planète de centre O, tournant sur elle-même

à la vitesse lo, est repérée par l’angle d’obliquité e entre l’axe de rotation (porté

par k/ et la perpendiculaire à l’orbite autour du Soleil (portée par K/, et par

l’angle de précession entre la direction d’un point N fixe du plan orbital et

celle du point 7 (le nœud ascendant du plan équatorial sur le plan orbital).

Dans son mouvement de précession, l’axe de rotation décrit un cône autour

de la normale au plan orbital.
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1.2.2 formation

Les mécanismes cTaccrétion planétaire sont, encore aujourd’hui, sujets à

controverse. On peut en trouver une revue dans Wetherill (1980); on peut

également consulter Harris et Ward (1982), Lissauer (1995) et Gaidos (1995).

Les obliquités actuelles des planètes sont environ : 0,1° pour Mercure, 177,3°

pour Vénus, 23,44° pour la Terre, 25,19° pour Mars, 3,12° pour Jupiter, 26,73°

pour Saturne, 97,86° pour Uranus et 29,56° pour Neptune (Yoder, 1995b). On

n’a toujours pas aujourd’hui une bonne connaissance des biais intervenant dans

la détermination des obliquités initiales (Harris et Ward, 1982, Tremaine, 1991,

Lissauer 1995). Les collisions dans les premiers âges du Système solaire sont

des candidats séduisants comme déterminants de leurs obliquités actuelles, en

particulier pour Uranus. Tremaine (1991), quant à lui, propose un mécanisme

d'interaction avec la matière de la nébuleuse primordiale du Système solaire.

A la suite des travaux de Laskar et Robutel (1993) résumés dans la sec

tion 1.2.4, une chose paraît claire: les obliquités actuelles des planètes tel

luriques ont peu de chances d’être primitives. En effet, en supposant que leurs

périodes de rotation initiales n'aient pas excédé quelques jours, Mercure et

Vénus ont très probablement subi de fortes variations chaotiques, comme c'est

le cas actuellement pour Mars. La Terre, quant à elle, a pu subir un important

changement d’orientation lorsqu’elle a capturé la Lune (pour une revue des

différentes hypothèses sur la présence de la Lune, voir par exemple McDonald,

1964 et Melosh, 1990).

Par ailleurs, Laskar et Robutel (1993) montrent aussi que les planètes

géantes ont une orientation très peu sensible aux perturbations planétaires.

C’est la raison pour laquelle elles ne nous intéressent guère dans cette étude.

Les vitesses de rotation initiales ne font pas l'objet d’une théorie beaucoup

plus solide. MacDonald (1964) a observé que les vitesses actuelles de Mars,

Jupiter, Saturne, Uranus et Neptune (pour lesquelles on exclut généralement

un ralentissement significatif depuis la formation du Système solaire) sont telles

que leurs moments cinétiques de rotation par unité de masse sont propor

tionnels à m4/5, où m est la masse planétaire. Si l’on adopte cette loi pour

déterminer les vitesses de rotation initiales u>,-n pour toutes les planètes, on

obtient :

1

où R est le rayon planétaire, ce qui donne des périodes initiales d’environ 19 h

pour Mercure, 13,5 h pour Vénus et 12 h pour la Terre.

Cependant, cette relation n'est pas communément admise. Par exemple,

Burns (1976) propose une période initiale de 8 heures pour Mercure, et

Mignard (1983) mentionne le fait que celle de la Terre a pu être inférieure

à 6 heures. A l’inverse, en se basant sur des résultats de simulation de forma-
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tion des planètes, certains suggèrent que les périodes initiales pourraient être

plus longues (voir par exemple Lissauer, 1995, Dones et Tremaine, 1993).

1.2.3 observations et modèles

Les observations géologiques effectuées dans le sol terrestre permettent

d’affirmer avec une grande certitude que la vitesse de rotation de la Terre

diminue lentement (les moyens de ces observations sont succinctement décrits

en section 4.2.2).

Cet indice de poids en faveur de l’existence d’une faible dissipation systéma

tique de l’énergie de rotation est appuyée par la comparaison des périodes de

rotation actuelles avec ce que donne la loi de McDonald : environ 58,6 jours

pour Mercure, 243 jours pour Vénus, 24 heures pour la Terre et 24,6 heures

pour Mars. Les grandes différences observées pour Mercure et Vénus suggèrent

qu’elles ont dû subir des effets dissipatifs importants.

Il est extrêmement probable que le spin de Mercure ait été ralenti jusqu’à

être “piégé’* aujourd’hui dans une situation bien particulière, appelée “résonan

ce spin-orbite” (voir la section 3.5.3) : sa période de révolution autour du Soleil

(environ 88 jours) vaut, à très peu près, une fois et demie sa période de rota

tion, et il devrait en être de même indéfiniment. L'observation des satellites

naturels des planètes révèle la même évidence : tous les satellites qui ne sont

pas très éloignés de leurs “primaires” ont un état de spin évolué, c’est-à-dire

une rotation lente en résonance spin-orbite. Par exemple, la période de rota

tion de la Lune est égale à sa période de révolution, comme celle de tous les

satellites galiléens de Jupiter (Io, Europe, Ganymède et Callisto), d’un grand

nombre de satellites de Saturne et des cinq principaux satellites d’Uranus.

La cause première de ces évolutions est depuis longtemps bien identifiée. Il

s'agit d’une perte d’énergie par effets de marées d’origine gravitationnelle, dont

nous donnons une description détaillée dans le chapitre 3. Kant en 1754 émit,

peut-être pour la première fois, l’idée que les marées devaient être la cause de

l’allongement de la durée du jour. Laplace, entre autres, effectua à la fin du

dix-huitième siècle un travail important sur la théorie des marées, mais l'on dut

attendre plus d’un siècle avant d’avoir, grâce à George H. Darwin (un fils du

célèbre biologiste Charles Darwin), une théorie développée sur la dissipation

d'énergie dans le système Terre-Lune. Si les modèles employés aujourd’hui

se basent toujours sur la théorie de Darwin, la plupart des représentations

simplifiées expriment la décélération de la rotation comme étant inversement

proportionnelle à une constante Q (Munk et McDonald, 1963). On peut trouver

dans Goldreich et Soter (1969) une revue des fourchettes possibles de cette

constante pour les principaux corps du Système solaire, déduites de leurs spins

actuels.

La théorie des effets de marées a pu notamment prédire avec succès le

volcanisme sur Io (Peale et al., 1979) qui fut observé par 1a. sonde Voyager I
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quelques mois plus tard. Ce volcanisme est une manifestation spectaculaire de

la perte d’énergie par la friction interne engendrée par les effets de marées de

Jupiter. Par ailleurs, Burns (1976) avait estimé auparavant à plus de 100 K

l’augmentation de la température interne de Mercure due aux marées solaires.

Si les marées gravitationnelles sont clairement le principal effet dissipatif

du Système solaire, nous verrons dans le chapitre 3 qu’elles ne suffisent sans

doute pas à expliquer à eux seuls les variations de spin : des phénomènes de

friction entre un noyau liquide et un manteau solide et des effets de marées

sur l’atmosphère de Vénus, dus à un chauffage par le Soleil, peuvent jouer

des rôles importants. Les modélisations de ces derniers effets sont en général

plus récentes, et ont été souvent initiées par le développement des techniques

d’observations depuis ces trente dernières années. Citons par exemple la décou

verte de l’épaisse atmosphère de Vénus, la confirmation de la présence d'un

noyau liquide terrestre par sismologie, et l’observation des petites fluctuations

de la rotation terrestre.

1.2.4 conséquences des perturbations planétaires sur

l’obliquité

Le champ gravitationnel de chacune des planètes induit des perturbations

sur toutes les autres dans leurs mouvements autour du Soleil. Ces perturbations

se traduisent par une lente modification de leurs éléments elliptiques (qui sont

constants pour une orbite non perturbée) : le demi-grand axe a, l’excentricité

e, l’inclinaison i, la longitude du nœud ascendant O sur un plan de référence,

et l’argument du périhélie ü> (compté à partir du nœud ascendant N). Poisson

et Laplace démontrèrent que les variations de a demeurent toujours très faibles

(voir Laskar, 1990). Toutes les autres variables sont sujettes à des variations

plus ou moins régulières, dont les périodes dites “séculaires” sont, en gros,

supérieures à 10 000 ans. J. Laskar a montré numériquement (Laskar, 1988,

1990) que ces variations étaient chaotiques pour les planètes telluriques, avec

un temps caractéristique de 5 millions d’années (5 Ma). En particulier, les

excentricités de Mars et Mercure peuvent dépasser 0,2 et 0,5, et les inclinaisons

peuvent atteindre 10 et 20°, respectivement (Laskar, 1994a).

Dans le chapitre suivant, nous montrons que l’obliquité et la vitesse de

précession d’une planète sont perturbées par une fonction du temps (plus

précisément, de l’inclinaison et de la longitude du nœud de l’orbite de la planète

et de leurs vitesses) qui dépend des fréquences des mouvements séculaires de

l’orbite dus aux perturbations des autres planètes (voir par exemple Laskar,

1988). On voit donc que l'obliquité est indirectement perturbée par toutes les

autres planètes.
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oscillations stables

On peut montrer que ces perturbations planétaires provoquent des pe

tites oscillations de l’obliquité autour d’une valeur moyenne, avec une période

séculaire, lorsque la fréquence de précession n’est pas trop proche d’une combi

naison linéaire à petits coefficients des fréquences fondamentales des orbites du

Système solaire, ces fréquences étant celles du système linéarisé des équations

de variations orbitales séculaires (Laskar, 1990). Dans le cas de la Terre, par

exemple, l’obliquité subit des oscillations de ± 1,3° d’amplitude et d’environ

41 000 ans pour la fréquence principale; c’est effectivement ce que permet

tent de constater les différents relevés géologiques terrestres (voir par exemple

Berger et al., 1992).

variations chaotiques

Lorsque Ton considère de plus longues échelles de temps (plusieurs millions

d’années), on s’approche du temps caractéristique de la dynamique chaotique

du Système solaire, et l’on peut se dire que, par l'intermédiaire de ces fonctions

des fréquences fondamentales dans les équations de la précession, des oscilla

tions peuvent devenir chaotiques. En fait, il n’est absolument pas nécessaire

d'avoir du chaos orbital pour provoquer des variations d’obliquité très chao

tiques (mais le chaos orbital renforce le chaos du spin).

Dans les années 70, William Ward avait montré, à l’aide d’un modèle très

simple, intégrable, qu’il suffit qu’une seule combinaison de fréquences fonda

mentales soit proche de l'opposé de la fréquence de précession pour qu’une

résonance se produise, et conduise à une nette amplification de l’oscillation

de l’obliquité. C’est ainsi qu’il montra que Mars subissait de fortes variations

d’obliquité: entre 15 et 35° actuellement, et de 9 à 46° au maximum dans le

passé (Ward et Burns, 1974, Ward, 1979a-b, Ward et Rudy, 1991) et que, pour

certaines valeurs du demi-grand axe lunaire différentes de la valeur actuelle,

l’obliquité de la Terre subirait elle aussi une excitation conséquente (Ward,

1982). Cependant, un tel modèle ne met pas le chaos en évidence.

Grâce à sa solution La90 pour les orbites du Système solaire, Jacques Laskar

a pu intégrer les équations de la précession planétaire (construites dans le

chapitre suivant) en tenant compte de toutes les fréquences séculaires, pour

un grand nombre de conditions initiales sur le spin. Il a ainsi montré que les re

couvrements de telles résonances peuvent provoquer des variations chaotiques

de très grande amplitude, chose que n’avait pas prédite Ward.

Tourna et Wisdom (1993) effectuèrent un travail du même type mais pour

quelques conditions initiales seulement, ce qui ne permet pas de déterminer

l’amplitude maximale des variations. Laskar et Robutel (1993) ont entrepris

une étude systématique de la stabilité des spins des planètes telluriques en
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simulant leurs variations sur 36 Ma, pour un grand nombre de vitesses de rota

tion et d’obliquités initiales différentes. Ils ont ainsi obtenu des “diagrammes de

stabilité” (voir la figure 1.2) dont la structure est commune aux quatre planètes

telluriques : les spins ont des états chaotiques dans un large ensemble compact

du plan {obliquité, constante de précession}, la constante de précession étant

une quantité étroitement liée à la vitesse de rotation. Nous appelons “zone

chaotique” cet ensemble. Il correspond à un fort recouvrement de résonances

séculaires entre la précession et les fréquences orbitales. Si le spin s’y trouve,

il peut parcourir toute la zone sur une ligne horizontale, et ce parcours peut

s’effectuer en quelques millions d’années seulement. Ailleurs, il ne subit que de

faibles oscillations autour d’une valeur moyenne constante.

Les zones chaotiques s’étendent de 0 à 90° environ, à l’exception de celle

de Mercure qui va au-delà de 100°. Elle délimite deux principales régions

de stabilité : une région pour laquelle la constante de précession est grande

(dans laquelle se trouve la Terre actuellement avec une constante de précession

d'environ 55"/an et une obliquité voisine de 23,44°), et une région dans laquelle

ou bien la constante de précession est petite, ou bien la rotation est rétrograde

(c’est le cas de Vénus avec une obliquité d'environ 177,3°), ou les deux.

Avec une constante de précession valant à peu près 8"/an et une obliquité

proche de 25,2°, Mars se trouve dans sa zone chaotique, et son obliquité “erre”

actuellement entre 0 et 60° environ, pouvant atteindre ces bornes en l’espace

de quelques millions d’années.

Rappelons enfin ce résultat qui concerne la Terre : si la Lune était absente,

la constante de précession de la Terre serait voisine de 20,//an. Cette dernière se

trouverait alors dans la zone chaotique et son obliquité subirait des variations

chaotiques entre 0 et 85° environ (Laskar et al., 1993a-b).
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Figure 1.2 : diagrammes de stabilité des obliquités des quatre

planètes telluriques (tiré de Laskar et Robutel, 1993). Pour chaque con

dition initiale fictive de e (l’obliquité, portée en abscisse, en degrés) et a (la

constante de précession, portée en ordonnée, en secondes d’arc par an), a été

calculé un taux de diffusion chaotique pour la fréquence de précession. Ce taux

a été obtenu par une analyse en fréquence de la précession avec l’intégration

des mouvements orbitaux sur les 36 prochains millions d’années. Chaque point

épais correspond à une diffusion importante qui se produit sur un segment hor

izontal (a est quasiment fixe sur une échelle de temps aussi courte). En or

donnée est également portée la période de rotation. Dans le diagramme de la

Terre, la période est celle qu’aurait cette dernière en l’absence de la Lune.
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1.3 Atmosphères et climats

On fait ici une brève description des hypothèses les plus largement acceptées

concernant la formation des atmosphères planétaires, leurs caractéristiques

physiques et les mécanismes qui les font évoluer sur de longues échelles de

temps.

1.3.1 naissance et évolution

Nous faisons ici principalement référence à Walker (1977), Hunten (1993)

et Kasting (1993).

formation

Il est communément admis que les planètes se sont formées dans un disque

d’accrétion au sein d'une nébuleuse proto-solaire composée de gaz et de poussiè

res (éléments lourds), cette hypothèse étant appuyée par les observations

d’étoiles jeunes (Lissauer, 1995). Une augmentation de la température, due

à la contraction gravitationnelle de la nébuleuse, a contribué à séparer les

matériaux volatils des matériaux réfractaires, qui se sont agglomérés progres

sivement pour former les embryons planétaires. Les mécanismes capables de

constituer les planètes actuelles sont mal connus aujourd’hui encore, mais on

estime que le temps de leur formation est de l'ordre de 10 millions d'années

(10 Ma), peut-être cent (Pollack, 1991).

Par ailleurs, il semble que le Soleil, comme un grand nombre d’étoiles,

ait subi dans le même ordre de temps (de l’ordre de 50 Ma après la fin

de sa contraction) une brève et violente éruption d’énergie, principalement

rayonnée dans l’ultraviolet. Cette phase, appelée “T-Tauri”, est susceptible

d’avoir repoussé le gaz des régions intérieures du Système solaire vers les

régions extérieures, et notamment d’avoir complètement érodé les atmosphères

primitives des planètes telluriques issues de capture gravitationnelle de gaz,

d’un dégazage interne ou de collisions avec des astéroïdes et des comètes.

Elle explique bien l’existence d'atmosphères très importantes sur les planètes

extérieures qui sont essentiellement formées de gaz légers tels que l’hydrogène

(H2), le méthane (CH4), l’hélium (He), et dans une moindre mesure, l’ammoniac

(NH3).

Les atmosphères actuelles de Vénus, la Terre et Mars sont donc supposées

être des atmosphères secondaires ayant lentement évolué, et dont l’origine

principale semble, plus qu’une réaccrétion de gaz ou des produits de collisions

tardives, le dégazage interne de matériaux volatils par volcanisme. L’échelle

de temps de leur formation est estimée à une ou quelques centaines de millions

d’années. Leurs compositions chimiques diffèrent d’une planète à l’autre, et
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les hypothèses émises pour expliquer ces différences s’appuient principalement

sur l’examen des compositions en gaz inertes, tel que l’argon (Ar).

évolution du Soleil et température effective

La principale cause d’évolution chimique des atmosphères secondaires est

la variation de l’énergie émise par le Soleil. On suppose qu’une fois atteinte

la “séquence principale”, c’est-à-dire une loi d’évolution entre la masse et la

luminosité commune à la majeure partie des étoiles, la variation de la lumi

nosité solaire est à peu près linéaire. On suppose que la luminosité du Soleil a

augmenté d’environ 25% depuis la naissance du Système solaire (Newman et

Rood, 1977), c’est-à-dire environ 4,55 milliards d’années (4,55 Ga), voire 30%

ou même 40% (Schwarschild, 1957, Sagan et Mullen, 1972).

La variation de la température effective des planètes, c’est-à-dire la tempé

rature qu’aurait la surface planétaire privée d’atmosphère, a donc subi une

augmentation égale. Sa valeur est donnée par la loi de Stefan qui lie cette

températue 3e au flux d’énergie reçue (ou “insolation”) F0, qui s’écrit pour

un corps noir (voir par exemple Sagan et Mullen, 1972, Pollack, 1979) :

1F0(1 -/!,) = tri4. (1.2)

où A* est l’albedo de Bond (un coefficient de réflexivité compris entre 0 et 1),

e un coefficient d’émissivité en infrarouge (lui aussi compris entre 0 et 1), et a
la constante de Stefan-Boltzmann.

effet de serre et température de surface

La température de surface réelle, est fonction l’épaisseur optique t de

l’atmosphère (Rasool et deBergh, 1970) :

= (l + f^) 7 üe. (1.3)

La variable f est essentiellement fonction de la quantité en gaz absorbants. Ces

gaz ont pour effet d’augmenter la température. Ce phénomène est connu sous le

nom d’“effet de serre”. Il s’explique par le fait que ces gaz réémettent l’énergie

solaire absorbée par des rayonnements de longueurs d’ondes plus faibles (dans

l’infrarouge surtout) qui sont piégés dans l’atmosphère, notamment par la

présence de nuages. Les principaux gaz à effet de serre sont la vapeur d’eau

(H2O), le dioxyde de carbone (CO2), le méthane et l’ammoniac. L’effet de serre

est estimé à environ 500 K sur Vénus, 35 K sur la Terre, et 5 K sur Mars.

Pour les planètes géantes, il faut ajouter à une contribution non négli

geable due à la production de chaleur interne par radioactivité, qui atteint

environ 15 K pour Jupiter (Daniel Gautier, communication personnelle).
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évolution chimique

L’augmentation de la température effective a différentes conséquences sur

la composition chimique de l’atmosphère. Par exemple, certains éléments,

comme l’eau, peuvent passer de la phase liquide à la phase gazeuse. La vitesse

de certaines molécules peut être suffisamment augmentée pour s’échapper de

l’attraction gravitationnelle de la planète et en éjecter d’autres (phénomène de

“drag”), et les conditions de condensation peuvent changer. Enfin, la nature

et la cinétique des réactions chimiques s’en trouvent modifiées, et certaines

espèces, en particulier l’ammoniac, peuvent être complètement détruites par

photodissociation. Toutes ces conséquences entraînent notamment une modifi

cation de la quantité de gaz à effet de serre et de l’albedo, d’où des mécanismes

de rétroaction pouvant aller dans le sens d’un réchauffement supplémentaire

comme dans le sens d’un refroidissement.

Si le sens d'évolution de la température de surface dépend de l’intensité de

l’augmentation du flux solaire et de la composition chimique, il peut aussi être

arbitré par des caractéristiques surfaciques et internes, comme l’importance

de l’activité volcanique rémanente et 1a. capacité de la surface à échanger des

matériaux avec l’atmosphère.

Diverses observations se recoupent pour affirmer que les atmosphères se

condaires de Vénus, la Terre et Mars possèdent toutes, ou ont toutes possédé,

en proportions à peu près similaires, des quantités importantes de CO2 et

de vapeur d’eau et, dans une moindre mesure d'azote (N2), gaz qui sont peu

réactifs. On pense que les autres gaz qui devaient être initialement présents en

abondance, tels que le méthane et l’ammoniac, ont été évacués par photodis

sociation ou dissolution.

Les échanges entre la surface et l'atmosphère d'eau et de C02 se produisent

schématiquement de la façon suivante : l’eau passe de l'atmosphère à la surface

par condensation, puis précipitation. Elle est en grande partie responsable

de la sédimentation du C02 dans le sol Comme l’eau, le C02 peut aussi se

déposer sur la surface sous forme de glace et retourner dans l’atmosphère par

évaporation. Un mécanisme plus long mais potentiellement très efficace de

retour à l’atmosphère est assuré par le volcanisme. Le cycle physico-chimique

du carbone est relativement bien connu pour la Terre et s’explicite par les

principales réactions suivantes :

• dissolution avec l'eau:

CaSi03 + 2C02 -f H20 —* Ca2+ -f 2HCO3 +Si02.

• sédimentation :

Ca2+ -f 2HCO3 —+ CaC03 + C02 -f H20.
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• évaporation :

CaCÛ3 + SiÛ2 + chaleur —* CaSiCU + CO2.

Des processus identiques s’opèrent avec d’autres atomes que le calcium, comme

le magnésium.

Il est une quasi-certitude que la différence d’évolution des atmosphères a

été gouvernée par la quantité de matière qui a pu être ainsi échangée au fur

et à mesure de l’augmentation du flux solaire. L’atmosphère de Vénus est à

plus de 96% constituée de CO2, la part restante étant majoritairement de

l’azote. La pression au sol Ps vaut environ 93 bars. La température sur Vénus

est sans doute devenue assez haute pour empêcher une condensation de l’eau

suffisante pour sédimenter le dioxyde de carbone. Les quantités en vapeur

d'eau et en CO2 ont alors provoqué un emballement de l’effet de serre (Sagan,

1960, Walker, 1975) portant la température à un niveau suffisamment élevé

pour que la plupart de l’eau ait été injectée dans la stratosphère, pour y être

photodissociée.

En ce qui concerne l’atmosphère de Mars, dont la composition est similaire

à celle de Vénus, mais dont la pression moyenne au sol n’est que de 6 mbars,

la topographie du sol témoigne de la présence passée d’une grande quantité

d'eau liquide (une partie a pu être photodissociée, l’autre enterrée). On a

tendance à penser que la masse de la planète étant relativement faible, la

chaleur interne s’est évacuée trop rapidement pour maintenir un volcanisme

suffisamment intensif, afin de réinjecter les gaz à effets de serre au fur et à

mesure de l'augmentation de l’énergie solaire.

Quant à la Terre, il semble que la quantité primordiale de CO2 et son débit

de réinjection aient été bien adaptés à la variation d’insolation pour main

tenir la température et la quantité d’eau à des niveaux relativement constants

(Owen et a/., 1979). Ce phénomène, appelé le “paradoxe solaire”, fut mis en

évidence par Sagan et Mullen (1972), qui pensaient alors que l’effet de serre

était en grande partie contrôlé par l’ammoniac. La majeure partie du CO2, ini

tialement majoritaire, est maintenant enterrée. La grande quantité d’oxygène

est apparue avec le développement intensif des organismes vivants, il y a deux

milliards d'années environ (Hart, 1978) ; il est vraisemblable que depuis ce

temps, la biosphère contrôle largement le cycle du carbone et la composition

de l’atmosphère (Lovelock, 1988).

zones habitables

Un certain nombre de simulations, dont notamment celles de Rasool et

deBergh (1970), Hart (1978) et Kasting et al. (1993), s’accordent relativement

bien pour affirmer que la “zone habitable” du Système solaire est très étroite :

si la Terre ou une planète semblable avait eu un demi-grand axe inférieur à
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0,95 unité astronomique (UA), elle aurait sans doute subi un emballement

d’effet de serre, comme sur Vénus. Les résultats sont plus contrastés quant à

une glaciation irréversible pour un demi-grand axe supérieur (1% pour Hart,

37% pour Kasting et ai).

Par ailleurs, Sagan et Muîlen (1972) suggèrent que si le flux solaire F©

augmente de 30% dans les 3 prochains milliards d’années, alors au bout de ce

temps, la Terre devrait subir un emballement d’effet de serre, et la température

sur Mars devrait être semblable à celle de la Terre aujourd’hui.

1.3.2 structure thermodynamique et circulation

Nous faisons ici principalement référence à Walker (1977).

Outre sa quantité en gaz absorbants, une atmosphère se caractérise aussi

par sa différenciation en couches, par les capacités de changement de phase

de ses gaz constituants, mais aussi par la circulation des masses d’air et la

circulation d’éventuelles masses océaniques (qui effectueraient près de la moitié

des échanges thermiques sur la Terre). Ces circulations ont pour origine la

différence d’insolation sur la surface de la planète. Elles tendent à amoindrir

les gradients de température et sont essentiellement gouvernées par la vitesse

de rotation et, dans une moindre mesure, par l'obliquité. Insolation et spin

sont les déterminants extérieurs (ou “forçages") du climat.

description thermodynamique

Les atmosphères de Vénus, de la Terre et de Mars ont toutes sensiblement

la même structure :

• une couche inférieure, la troposphère, dont la température décroît avec

l’altitude, dans laquelle réside environ 80% de la masse atmosphérique, et

dans laquelle les échanges d’énergie se produisent par convection, c'est-

à-dire par mouvements turbulents,

• la tropopause qui constitue un piège froid dans lequel des nuages se con

densent (provoquant ainsi à la fois un refroidissement par l’augmentation

de l’albedo planétaire et un réchauffement par augmentation de l’effet

de serre),

• la stratosphère, en équilibre radiatif, dans laquelle a lieu la majeure partie

de l’absorption par l'atmosphère du flux solaire, et dont la température

croît avec l’altitude.
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Parmi les quantités et lois thermodynamiques importantes on peut citer :

• les lois de conservation de la masse, de l’énergie et du moment cinétique

global,

la pression P qui avec la température •& suit relativement bien la loi des

gaz parfaits :

p PaM
pa

où fia est la masse moléculaire, pa la densité, et k la constante de

Boltzmann,

• la hauteur d’échelle Pt qui intervient dans l’équation d’équilibre hydro

statique (la force de pression équilibre la force de gravité) :

dP__ P_
H ~ ~n

où z est l’altitude et

g étant l’accélération de la pesanteur à la surface de la planète,

(1.5)

(1.6)

• la loi d’équilibre géostrophique (la force de pression équilibre la force

d’entraînement de Coriolis),

• le taux de perte adiabatique T qui détermine à la fois le gradient de

température dans la troposphère et la vitesse des mouvements convectifs

à l'intérieur de cette dernière:

où cp est la chaleur spécifique à pression constante,

(1.7)

• le temps de refroidissement atmosphérique ra défini par :

maCp Pcp

Ta

(Dave Jewitt, communication personnelle), où ma est la masse atmo

sphérique totale et R le rayon planétaire. ra est le temps caractéristique

nécessaire à l’atmosphère pour perdre sa chaleur. Il détermine donc la

sensibilité atmosphérique aux variations d’insolation diurne ou saison

nière. Pour Vénus, ce temps est d’environ 2 ans, ce qui implique une

faible sensibilité aux variations d’insolation. C’est tout le contraire en ce

qui concerne Mars pour laquelle ra est de 3 jours. La Terre, quant à elle,

a un temps caractéristique de l’ordre de 3 mois.
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rôle du spin dans la circulation

Un régime climatique peut se définir par les fluctuations de température,

de pression, et de précipitations. Si la durée d’exposition (et donc la vitesse

de rotation de la planète) a son importance, les variations thermiques en lon

gitude dépendent essentiellement du mélange thermique dû à la rotation de

l’atmosphère et au temps de refroidissement atmosphérique. En effet, Vénus a

une période de rotation de 243 jours, donc des jours très longs, et pourtant elle

présente une forte circulation atmosphérique et un bon mélange thermique.

La principale cause de mélange en latitude est le gradient d’insolation. L’air

chaud ayant tendance à monter, contrairement à l’air froid, la température

tend perpétuellement à s’équilibrer par un transport latitudinal dans lequel

l’air chaud monte vers le pôle en altitude élevée, tandis que l’air froid descend

vers l’équateur à basse altitude (cela n'étant vrai, bien sûr que pour une planète

ayant une obliquité éloignée de 90°). La rotation planétaire s'oppose aux mou

vements en latitude et provoque une circulation sur des tores d’autant plus

étroits que cette rotation est rapide. Les principaux tores, appelés “cellules de

Hadley”, se situent de part et d’autre de l’équateur et remontent d’autant plus

vers les pôles que la vitesse de rotation est faible. On peut considérer que le

mélange thermique est inversement proportionnel à la vitesse de rotation.

Si la majeure partie des transports de matière et de chaleur s’effectuent

dans la troposphère par l’intermédiaire de larges tourbillons (instabilités “baro-

clines”), la stratosphère peut avoir une circulation tout à fait différente : la “su

perrotation”. Ce phénomène observé sur Vénus, sur Titan et, dans une bien

moindre mesure, sur la Terre, se traduit par une rotation stratosphérique nette

ment plus rapide (dont la période est de 4 jours seulement pour Vénus). On l’a

tout d’abord attribué à un effet de marées atmosphériques (voir la section 3.3),

mais le processus le plus retenu aujourd’hui est celui de Gierasch (1975) : l’air

élevé jusqu’à la stratosphère au-dessus de l’équateur est transporté à de plus

hautes latitudes. Il possède donc un excès de moment cinétique de rotation, ce

qui a pour effet d’accroître sa vitesse tangentielle. L’effet produit est d'autant

plus important que l’atmosphère est faiblement convective, que la stratosphère

absorbe une grande partie l’énergie solaire, mais surtout que la vitesse de ro

tation est faible (Olivier Talagrand, communication personnelle).

régimes saisonniers

L’inclinaison du plan de l’équateur induit lors d'une révolution orbitale une

modification de l’angle moyen d’incidence des rayons solaires et de la durée

d’ensoleillement à une latitude donnée, d’où quatre saisons par révolution.

Le gradient zonal d’insolation ne provoque pas les mêmes effets selon

l’orientation de l’axe de rotation par rapport au Soleil. Pour une planète dont
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l’obliquité est voisine de 0°, il y aura une circulation à peu près constante

tout au long de l’année entre un équateur chaud et deux pôles froids, d'où

des saisons peu différenciées, tandis qu’une planète à haute obliquité, proche

de 90°, aura des régions polaires alternativement exposées en permanence au

Soleil et à l’obscurité, provoquant ainsi des saisons profondément différentes.

Ici encore, le mélange thermique est fortement lié à la vitesse de rotation.

Plus celle-ci est élevée, plus les cellules de circulation sont étroites et moins

les tranferts de chaleur sont importants.

1.4 Interrelations et stabilité climatique

1.4.1 théorie astronomique des paléoclimats

Outre les propriétés physiques de l’atmosphère, le climat dépend fortement

de la vitesse de rotation et de la distribution de la quantité d’énergie solaire

reçue en haut de l'atmosphère à chaque latitude. L’insolation moyenne globale

de la Terre est actuellement de 342 Wm“2 (voir par exemple Ramanathan

et al., 1989). L’insolation à une latitude donnée étant directement fonction

de l’excentricité et de l’obliquité (voir par exemple Laskar et al., 1993a et

Rubincam, 1994), on peut s’attendre à quelque corrélation entre les variations

orbitales et les variations climatiques.

Depuis longtemps, on a observé que les périodes glaciaires présentaient des

cycles réguliers. Probablement inspiré par les travaux de Croll et Adhémar au

milieu du XIXe siècle, Milankovitch (1930) a établi des corrélations entre ces

périodes et les variations de l’orbite et de l'obliquité de la Terre.

Les conséquences de ce forçage sont l’objet de la “théorie astronomique des

paléoclimats”(voir par exemple Held, 1991, Imbrie, 1982, Berger et al., 1992).

Si elle n’explique pourtant toujours pas les différences de périodes de glaciation

entre celles de l’Ere quaternaire et celles des ères précédentes, cette théorie est

aujourd’hui très largement admise.

Grâce à la précision des analyses géologiques, comparée par exemple avec

la solution orbitale La90 pour la Terre (Laskar et al., 1993a), les corrélations

semblent aujourd’hui bien confirmées (voir Lourens, 1994, Lourens et Hilgen,

1994), l’alternance des périodes glaciaires et des périodes plus chaudes étant

principalement gouvernée par les variations de l’obliquité (plus ou moins 1,3°

avec une période principale d’environ 41 000 ans) et modulée par les variations

de l’excentricité (de 0 à 0,06, avec une période d’environ 100 000 ans). Des rôles

moindres mais significatifs sont joués par des fluctuations de la “précession cli

matique” (variation de la quantité esin où Wd est définie en section 2.2.3),

dont les périodes principales sont 23 000 et 19 000 ans (voir par exemple Imbrie,

1980).
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effets des poussières interplanétaires

Une variation climatique substantielle pourrait être due au changement de

concentration en poussières interstellaires dont la corrélation avec les varia

tions de l’inclinaison orbitale a été mise en évidence, notamment par Farley et

Patterson (voir Brownlee, 1995).

S’il est possible de mesurer les variations de quantité de poussières cap

turées par la Terre sur les dernières centaines de milliers d’années (en parti

culier grâce à l’examen des glaces), les variations du flux solaire incident F®

qui en résultent demeurent difficiles à estimer.

1.4.2 rétroactions climatiques

Une période glaciaire augmente le volume de glaces au pôle et diminue

la masse d’eau liquide, ce qui change l’ellipticité dynamique Ed (définie dans

le chapitre suivant) de la planète. Selon Thomson (1990) (voir aussi Bills,

1994), cette variation pourrait atteindre 1%, mais des études récentes (comme

Mitrovica et Peltier, 1993) limitent cette valeur à un pour mille. Comme la

fréquence de précession est généralement proportionnelle à cet aplatissement,

les oscillations de l’obliquité peuvent s’en trouver modifiées, et par conséquent

le climat aussi. En particulier, la fréquence peut être amenée au voisinage de

résonances séculaires avec les fréquences orbitales (Laskar et al., 1993a).

On voit donc que les variations climatiques peuvent subir des effets de

rétroaction (ou “feedback”) d’origine astronomique. Comme le montrent

Rubincam (1994, 1995) et Bills (1994), cette rétroaction lié à la variation de

l’ellipticité dynamique peut avoir un effet systématique sur les variations de

l’obliquité. Selon Rubincam qui nomme ce phénomène “friction climatique”, la

variation séculaire résultante pourrait atteindre quelques degrés par milliard

d’années pour Mars (via la fluctuation de la masse de CO2 gelé à ses pôles), et

au maximum une soixantaine de degrés pour la Terre sur 4,5 milliards d’années

(4,5 Ga).

Cet effet sera brièvement discuté en section 3.5.1.

1.4.3 de la viabilité d’une planète

conséquences du chaos

La seule constatation de la distribution en latitude de la température

moyenne à la surface de la Terre donne une idée de l'importance des variations

de l’obliquité sur cette température à une latitude donnée.

Laskar et al. (1993a) ont par exemple montré que si la Terre était actuelle

ment privée de la Lune, son spin étant alors dans la zone chaotique du dia

gramme de stabilité, l’obliquité subirait une variation irrégulière de 15 à 32°

au cours du prochain million d’années, ce qui induirait à 65° N des variations
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d’insolation irrégulières de ±25%, tandis que l’insolation globale resterait bien

sûr constante. Cet exemple laisse bien préfigurer des changements énormes

de l'insolation si l’obliquité variait irrégulièrement entre 0 et 85° pendant

longtemps.

En conclusion, si les variations d’obliquité sont chaotiques avec de larges

amplitudes, on peut imaginer des conséquences rédhibitoires pour un éventuel

développement de la vie. Les perturbations planétaires sont donc un facteur

déterminant du climat et de la viabilité planétaire. Or ce point a été négligé

jusqu’à présent, car on ne soupçonnait pas l’importance du phénomène.

simulations

Il semble alors très intéressant de savoir comment peuvent réagir les atmo

sphères planétaires à de fortes variations d’obliquité, et ce que deviendraient

les climats actuels sur Vénus, la Terre et Mars à haute obliquité. On peut

supposer que les changements seraient d'autant moins nets que le temps de

refroidissement atmosphérique ra est grand.

Williams (1993) suggère que si l’obliquité de la Terre dépassait 54% (valeur

pour laquelle l’insolation moyenne serait partout identique), les conditions

climatiques deviendraient dramatiques.

Depuis une vingtaine d'années, avec l'apparition d’ordinateurs puissants, se

sont développés des modèles élaborés et des programmes puissants de simula

tion tridimensionnelle. Ces modèles climatiques globaux (“General Circulation

Models”) exposés par exemple dans Schlesinger (1988), permettent de simuler

le climat sur toute la surface planétaire. S’il ne peuvent prédire de façon très

précise le climat à long terme, ils sont capables de bien simuler les tendances.

C’est en particulier vrai pour Mars dont l’atmosphère est peu massive et dont

les caractéristiques sont assez bien connues (Hourdin et a/., 1993, Haberle et

ai, 1993).

Mars, dont l’obliquité est de 25,2° et le temps de refroidissement atmo

sphérique de 3 jours environ, a fait l’objet de simulations à 0 et 60° par Haberle

et Schaeiïer en 1995, ces deux valeurs étant les maxima que peut actuellement

atteindre Mars dans la zone chaotique (Laskar et Robutel, 1993). Les résultats

montrent notamment que, pour une obliquité de 60° et si la quantité de C02

condensable était suffisante, les calottes polaires s’étendraient en hiver jusqu’à

l’équateur. Ils montrent aussi que la température serait plus importante en

été, pouvant atteindre 22°C dans l’hémisphère sud, d’où la possibilité d’avoir

de l’eau liquide.
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Chapitre 2

Les équations conservatives de

la précession

2.1 Introduction

Ce chapitre est consacré à la mise en équations de la rotation planétaire

dans un cadre conservatif. Elles seront nos équations de base. Etant donnée la

faiblesse supposée des effets dissipatifs, ces derniers seront introduits comme

des perturbations de ces équations. La construction d’équations différentielles

rapidement intégrables nécessite d’éliminer tous les mouvements à courtes

périodes et d’amplitudes constamment faibles, tels que les nutations, de faire

des hypothèses simplificatrices sur la planète (rigidité, homogénéité, rotation

en axe principal), et de calculer des variations moyennées sur une période de

révolution orbitale, d’où une théorie “séculaire”. De plus, les orbites d'éventuels

satellites sont supposés avoir des mouvements réguliers avec une faible excen
tricité.

Dans un premier temps, en l’absence fictive d’autres planètes, le seul mou

vement représenté est celui de précession “luni-solaire” (voir la section 1.2.1).

On peut citer par exemple le Traité de Mécanique céleste de Tisserand (1891)

comme référence historique de sa modélisation dans le cadre d’une théorie

générale de la rotation planétaire. Si les variables d’Euler (voir par exemple

Borderies, 1982) sont couramment utilisées dans la description du mouvement

d’un solide rigide dans l’espace, nous choisissons d’employer ici les variables

d’Andoyer (Andoyer, 1923, Kinoshita, 1977). Ces variables ont l’avantage d’être

canoniques : les équations du mouvement sont obtenues simplement à partir

de la fonction d’Hamilton de l’énergie totale de rotation de la planète, et cette

formulation hamiltonienne donne accès à un certain nombre de méthodes ef

ficaces pour analyser les mouvements dans l’espace des phases du système.

Nous choisissons une formulation scalaire, mais on pourrait très bien utiliser

une méthode vectorielle comme l’a fait par exemple Goldreich (1966).

Dans un second temps, nous ajoutons aux équations obtenues les termes de

29
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perturbations planétaires qui modifient l’obliquité par l’intermédiaire de leur

lente action sur l’orientation de l’orbite de la planète autour du Soleil. Nous

expliquons enfin le phénomène de recouvrement de résonances séculaires qui

est responsable des variations chaotiques de l’obliquité.

Nota bene : les lettres en caractèrent gras désignent des vecteurs.

2.2 Equations sans perturbations planétaires

2.2.1 hypothèses et choix de représentation

hypothèses

Comme on ne s’intéresse ici qu’aux variations moyennes et relativement

grossières de l’orientation de la planète, on doit faire des hypothèses simplifi

catrices, en admettant les propriétés suivantes :

• rigidité : la planète est représentée par un ellipsoïde rigide de moments

principaux d’inertie A,B,C tels que

A < B < C. (2.1)

Dans le cadre conservatif de ce chapitre, ces quantités sont supposées

constantes.

• homogénéité : on ignore la discontinuité de structure (graine, noyau, man

teau, croûte, couches fluides superficielles). Seule est prise en compte

l’inhomogénéité radiale de la distribution de masse dans l’expression du

moment principal d’inertie maximale. Cette non-uniformité de structure

s’exprime par le biais d’une constante AC, appelée “constante de struc

ture” ou “facteur de condensation” :

C = K,mR2. (2.2)

• rotation en axe principal : l’axe de rotation instantané est à tout instant

confondu avec l’axe de principale inertie. On néglige de ce fait tout mou

vement du pôle de rotation par rapport à l'axe de figure (qui est l’axe

perpendiculaire au plan de l’équateur), dont le plus important pour la

Terre est le “Chandler wobble” de période 435 jours, d’amplitude 0, 3"/an

environ (Lambeck, 1980).

Enfin, on ignore ici tout phénomène de nutation, c’est-à-dire les petits

mouvement à moyennes périodes (de l’ordre de l’année) de l’axe de rotation

dans l’espace et, a fortiori, à plus courtes périodes. Pour la Terre, la nutation

principale a une période de 18,6 ans et une amplitude de 17" environ. Les

plans de référence définis ci-après sont donc des plans “moyens”.
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variables et systèmes de références

Le cadre de base étant celui d’une dynamique conservative, on cherche à

établir les équations du mouvement à partir d’une description hamiltonienne

de l’énergie de rotation. On doit donc définir des référentiels spatiaux et des

variables rattachées à ces référentiels, dont un système de variables canoniques

décrivant le spin de la planète, puis exprimer avec ces variables les énergies

cinétique et potentielles qui constituent le hamiltonien H.

Soit (i, j, k) la base de référence liée à la planète, qui est la base de vecteurs

propres de la matrice d’inertie J :

(A
0 °\

J = 0 B 0

v° 0 c)

k portant l’axe de rotation, c’est-à-dire que la vitesse de rotation est :

(2.3)

lü = o;k, (2.4)

et i portant l’axe d’inertie minimale.

Soit 70 la direction fixe du point vernal (l'équinoxe de printemps) au temps

initial t = 0 dans le plan de l’écliptique initial fixe (l'écliptique J2000 par

exemple), fl est la longitude du nœud ascendant N de l'écliptique moyen ECt

de la date t sur l'écliptique E^ (voir figure 2.1). Soit ensuite (I, J, K) une base

de référence de l’écliptique ECt, K portant la normale à l'écliptique et I la

direction du nœud N.

Des variables canoniques adaptées à la définition du spin sont quatre vari

ables d'Andoyer (Andoyer, 1923, Kinoshita, 1977):

• L = Ca>, le module du moment cinétique de rotation L = Zk,

• X = L cos e, la composante de L sur la normale à l’écliptique,

et leurs variables conjuguées respectives:

• t, 1’“angle sidéral moyen”, angle entre l’équinoxe 7 et la direction de

l’axe de minimale inertie,

• — ip, i/> étant l’angle de “précession générale” : ip = —<p — fl, où y? = N7.

On ajoute l’adjectif “générale” pour la précession car il tient compte du

mouvement de ECt par rapport à E^. Mais on considère pour l’instant que

l'écliptique ECt est fixe.

Les variables d’Andoyer sont en fait au nombre de 6, puisqu’un solide en

rotation quelconque possède 3 degrés de liberté. Ici, l’hypothèse de rotation
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en axe principal réduit le système à quatre variables, c’est-à-dire à 2 degrés de

liberté : l’angle définissant la position de l’axe de figure par rapport à l’axe de

rotation ne peut être exprimé, puisque les deux axes sont confondus, et son

angle conjugué est nul.

K

Figure 2.1 : variables canoniques d’Andoyer. On définit précisément le

spin planétaire par L, le moment cinétique de rotation, X sa projection sur

l’axe porté par K, et leurs deux angles conjugués respectifs: l’angle sidéral

moyen £, angle entre la direction OA de minimale inertie dans le plan de

l’équateur et la direction du point vernal 7, et l’angle de précession générale

if = 7A + A70. La direction de 70 est dans un plan fixe Ec0, et celle de 7 se

situe dans le plan orbital (ou écliptique) moyen Ect de la date t.

Les équations canoniques du mouvement sont alors données par les équa

tions d’Hamilton :
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'dL ÔH

dt dé

dX _ dH
dt di\)

dé dH

dt ~ dL

dip dH

1 dt dX

2.2.2 énergie cinétique

Ayant supposé que les moments d’inertie étaient constants,

tique de rotation T est constante et se réduit à :

l'énergie ciné-

T=~Z?-JU, (2.6)

c’est-à-dire :

T _ C-’2
2

(2.7)

ou, avec les variables d’Andoyer :

/2
T = —.

2C
(2.8)

2.2.3 énergie potentielle du couple de précession

Nous devons déterminer le potentiel du couple qu’exerce la déformation

permanente sur le corps perturbateur. Il s’agit là d’un calcul classique, effectué

par exemple par Tisserand (1891) et Smart (1953).

Nous n’aurons besoin de garder que les termes qui apporteront une con

tribution aux équations d’Hamilton (2.5), c’est-à-dire les termes qui ne sont

fonctions que de rp et X. On pourra donc éliminer tout terme à symétrie

sphérique.

Résumons le calcul de Smart. L’énergie potentielle de la force gravitation

nelle qu'exerce la planète sur le corps perturbateur de masse Ai s’écrit :

où G est la constante de la gravitation. Dans l’équation précédente, dp désigne

un élément de volume planétaire au point Q multiplié par sa densité de masse,

A est la distance entre Q et le centre du corps perturbateur et l'intégrale porte
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sur tout le volume de la planète. Notons (x,y,z) les coordonnées de Q dans la

base (i, j, k). Alors

A = J (y2 + z2)dp

i B = J(x2 + z2)dp

C = J {x2 + y2)dp

(2.10)

Soit maintenant O le centre planétaire, p la distance de Q à O, et r la

distance entre les centres des deux corps. Notons (£, 77, £) les coordonnées de Q

dans un repère orthonormé direct dont l’axe d’abscisse est porté par la droite

joignant les deux corps, puis développons 1/A en puissances de 1/r :

_1_ _ 1
A r

2tr-fY1'2 1 3
= ~ + — + + 0(l/r4) (2.11)

Soit X le moment d'inertie de la planète par rapport à la droite joignant les

deux corps :

1 = J(V2 + Ç2W- (2.12)
Supposons que le corps perturbateur soit suffisamment loin de la planète,

c’est-à-dire à un certain nombre de rayons planétaires. On obtient :

U =
GM

1 +
A + B + C - 31

2r2
+ 0(«3/r3)

où R est le rayon de la planète.

X s’écrit aussi :

I = A +-(B - 4)(r • j)2 + - A)(r k)2,

(2.13)

(2.14)

L’énergie potentielle Uv du couple qui engendre la précession est obtenue

en ne conservant dans U que les termes sans symétrie sphérique :

UP = [(B - A)(r • j)2 + (C - A)(r k)2 (2.15)

où l’on néglige le terme 0(^R3/r3), cette approximation étant a priori suffisante
pour les variations moyennes et relativement grossières qui nous intéressent.

Enfin, le mouvement du corps perturbateur autour de la planète est déter

miné par ses éléments elliptiques définis par rapport à l’écliptique fixe

avec comme origine l’équinoxe fixe 70. Posons

• u) : l’argument du périgée,

• v : son anomalie vraie,
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• Wd : sa longitude vraie de la date,

où fî est le nœud ascendant de l’orbite de la planète dans le même système de

référence. Wd = + v, où zuj = Q + ip + ü> est la longitude du périgée de la

date (voir la figure 2.2).

Figure 2.2 : définition des angles orbitaux. L’écliptique Ect et l’orbite

de la Lune sont inclinés sur le pan fixe Ec0 avec un angle i et un angle ii,

respectivement. Leurs nœuds ascendants sont respectivements N et Ni, à partir

desquels sont comptés les arguments ü et du des périgées 7Tq et tti du Soleil et de

la Lune : û = Ntt@ et ûi — AV/. Les longitudes 0. et Lli des nœuds ascendants

sont comptées à partir du point 70. Enfin, les positions de ces derniers sur

leurs orbites sont repérés par les anomalies vraies v et vi, comptées à partir

des périgées.

précession solaire

Construisons d’abord le hamiltonien de la précession due au Soleil (in

dice O). Son rayon vecteur s’écrit

r = r( cos(o? -f v)l + sin(cj + v)J) (2.16)
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et la transformation de passage du repère équatorial (i, j, k) au repère écliptique

(I, J, K) s’écrit :

'K© = ps[-^ - n] Pi[e] p3[£] (2.17)

où les rotations p\ et p3 sont définies par :

fl
0 0 ï / cos 9 — sin 9 °\

Pl[01 =
0 cos 9 — sin 9 et p3[0] = sin 9 cos 9 0

1° sin 9 cos 9 ^ 0 0 b

On obtient

-^-(r-j)2 = ~j(r • 7£®(J))2 = \[{l - cos2£cos2wd)(l 4-cos2 £ )

< +(cos 2wd — cos 2£) sin2 e — 2 cos e sin 2£sin 2wd] (2.19)

-(r • k)2 = -Lr 7?0(K))2 = 1 sin2 £ (1 - cos2wd)
^ Y» z rp z ^

d’où la fonction recherchée, exprimée en variables d’Andoyer :

ure = {<c - Aî (1-7j) (1 -cos2^)
+

B - A

2wd)
/ A'2

(1 + I^
X2\

-fL2 J

(2.20)

+ ( cos 2wd — cos 2^) |^1 —
On retrouve là des équations équivalentes à celles de Peale (1969).

On souhaite maintenant déterminer les variations moyennes engendrées par

ce potentiel hamiltonien. Les angles rapides l et v sont éliminés en prenant la

moyenne de UPQ par rapport à l’angle sidérai £ et à l’anomalie moyenne M :

où M = nt -f M0, n étant le moyen mouvement orbital, et où dM vérifie la

relation: dv = yf\ — e2(a2/r2)dM. On obtient alors:

= (2.22)

où
2C — A - B

2C
(2.23)

est appelée 1’“ellipticité dynamique”, et où a et e sont respectivement le demi-

grand axe et l’excentricité de l’orbite de la planète autour du Soleil.

Ed est aussi égal à J2//C, où J2 est classiquement utilisé pour définir la

déformation principale du champ gravitationnel.
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résonance spin-orbite

Lorsque Ton développe le potentiel f/P0 par rapport à M, il apparaît des
termes de la forme cos(^— |M) et sin(^ — |M), où s G Z, et où n est le moyen

mouvement du Soleil autour de la planète. Tant que les fréquences u> et |n ne

sont pas voisines pour une valeur donnée de s, le potentiel UPQ représente bien
le mouvement moyen du système. Dans le cas contraire, ce n’est plus vrai, et il

ne faut pas éliminer du hamiltonien l’argument é—^M qui, au contraire de t et
de M, est un angle lent. La planète est alors en “résonance spin-orbite”, comme

le sont Mercure avec le Soleil ou la Lune avec la Terre (voir la section 1.2.3).

Pour un traitement de ce cas particulier, on peut se référer par exemple

à Goldreich et Peale (1966). On suppose dans la présente étude que cette

situation ne se produit pas ou représente un état final pour l’évolution du

spin, et nous reparlerons en section 3.5.3 de son occurrence et de ses effets

possibles.

précession due à un système de satellites quelconque

La contribution d’un satellite à la précession de la planète n’a pas la même

expression selon l’éloignement des deux corps. Il existe une valeur dc du demi-

grand axe, appelée “distance critique”, qui distingue les deux cas mentionnés

dans la définition suivante :

on appelle “satellite extérieur” un satellite dont le mouvement orbital au

tour de la planète est plus perturbé par la présence du Soleil que par la

déformation permanente de la planète (la distribution de masse non sphérique

perturbe l'orbite du satellite), et “satellite intérieur” un satellite pour lequel la

perturbation causée par le Soleil est plus petite que celle due à la déformation

permanente de la planète.

D’après Goldreich (1966), cette distance critique, comptée en rayons plané

taires, vaut :

/ 2J2ma3\ 1^5

\ rn®R3 J
(2.24)

Elle vaut un peu moins de 10 pour la Terre, ce qui fait de la Lune actuelle un

satellite extérieur, avec un demi-grand axe d’environ 60,3 rayons terrestres.

Goldreich (1966) a montré que l’orbite d’un satellite extérieur garde une

inclinaison sur le plan de l’écliptique à peu près constante, tandis qu’un satellite

intérieur garde une inclinaison à peu près constante sur le plan de l’équateur,

et l’expression de la contribution à la vitesse de précession planétaire diffère

d’un cas à l’autre.

Toujours d’après Goldreich (1966), la contribution à la constante de préces

sion (qui est définie dans le section suivante 2.2.4) d’un satellite intérieur est :

as = -Gm®ra.
Cuüa3

(1-eT3/!(l-e.2)(l fsin2 i,), (2.25)
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où ms, as et es sont respectivement la masse, le demi-grand axe et l’excentricité

du satellite, et où is est l’inclinaison du satellite sur le plan de Laplace. Ce

dernier est normal au vecteur a somme des moments cinétiques de rotation

de la planète et de révolution de tous les satellites intérieurs (voir par exemple

Mignard, 1983, Tremaine, 1991). Planète et satellites intérieurs “précessent”

autour de ~a, qui se confond avec k dans le cas où les satellites intérieurs ont

des masses négligeables devant celle de la planète.

La contribution d’un satellite extérieur est donnée dans le paragraphe sui

vant. Cette “précession lunaire” sera la seule prise en compte dans cette étude

puisque les seuls autres satellites des planètes telluriques sont les cailloux mar

tiens Phobos et Deimos, satellites intérieurs dont les masses sont négligeables.

précession lunaire

La contribution de la Lune (indice /) au hamiltonien suit la même procédure

que précédemment avec :

r = ri1Zi(I) (2.26)

où

Lli = p3[fti] pi[ii] P3[üi + Vi], (2.27)

z/, fb, to\ et vi étant respectivement l’inclinaison de l’orbite de la Lune et la

longitude de son nœud ascendant sur le plan de l’écliptique, l’argument de son

périgée et son anomalie vraie (voir la figure 2.2).

En supposant constantes les vitesses de précession du nœud et du périgée

lunaires , on obtient la contribution moyenne recherchée en moyennant l’énergie

potentielle de précession due à la Lune UPl sur C M\ et sur fb :

3Gm/ ^>/i 2\-3/2/-i 3 • 2'\p^_
— ^ 3 M ) ( 1 2 ) L>d 2

où ei est l’excentricité de l’orbite lunaire.

(2.28)

2.2.4 hamiltonien moyen

Le hamiltonien complet du mouvement moyen de rotation de la planète

rigide avec nos hypothèses et sans résonance spin-orbite, s’obtient en addi
tionnant chacune de ces contributions. Dans le cas de la Terre :

Î7 = 71 -f Z7P@ + ÏÏPl, (2.29)

2 L

c’est-à-dire

(2.30)
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où oc est la “constante de précession” :

a =

3G

2LJ

m©
+

mi

(a y/1 — e2)3 (cliV1 — ci2)3
(1 - | sin2 i{) Ed. (2.31)

Les équations du mouvement, très simples, sont celles du mouvement d’une

toupie libre :

' dl_
dt

dX_
dt

<U_ L aX^
dt ~ C + 2 L2

dtl> X

(2.32)

Les quantités u>, e et ip sont donc constantes.

L’angle sidéral moyen £ ne nous intéresse pas puisqu’on l’a éliminé du

hamiltonien. Par ailleurs, les perturbations planétaires (que nous estimons

dans la section suivante) n'affectent pas dL/dt. On se restreint donc au système

à 1 degré de liberté :

I dtp X
— = a—

^ dt L

2.3 Equations avec perturbations planétaires

2.3.1 énergie d’entraînement

On considère maintenant la présence des autres planètes. Le plan de l’éclip

tique ECt subit des perturbations. Nous l’avions supposé fixe dans la section

précédente ; il est en réalité mobile. Un référentiel lié à ce plan ne peut donc être

un référentiel inertiel et il faut déterminer l’énergie cinétique E d’entraînement.

Nous employons ici la même approche que celle de Kinoshita (1977).

Soient (L*, X*, xp*) les variables d’Andoyer définies par rapport à l’éclipti

que fixe de référence ECo (par exemple, le plan normal au moment cinétique du

Système solaire complet). Soient (L,AA, £, ip) les variables d’Andoyer définies

par rapport à l’écliptique ECt de la date. Alors (voir par exemple Kovalevsky,

1963), si l’on appelle K le hamiltonien du système exprimé en fonction des nou

velles variables (L,X, £, ip) dans le référentiel mobile ECt, et F le hamiltonien
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exprimé en fonction des anciennes variables (L*, X*, £*, x/>*) dans le référentiel

inertiel , la transformation

r : (L,x-,e,-ti>) (2.34)

est une transfomation canonique si, et seulement si, il existe une forme différen

tielle totale dW telle que

Ldi + Xd{-^) - L*d£* - - {K - F)dt = dW. (2.35)

Par définition, l’expression K — F n’est autre que l'énergie E d’entraînement

recherchée.

Dans la section précédente, nous avons déterminé H qui est l’expression

du hamiltonien F dans les nouvelles variables (L, X,i,ip). On voit donc que

le nouveau hamiltonien K = E + H peut s’obtenir par l’identification de E et

de dW dans l’équation

Ldi - Xdÿ - L*d£* + X*dÿ* - Edt = dW. (2.36)

Calculons pour cela l'expression Ldi — Xdip — L*di* + X*d^>*.

Posons p = —ip — Ll et p* = —ip* — D, et soit i l'inclinaison de l’écliptique

ECt sur l’écliptique de référence ECo. Considérons ensuite les quatre relations

de trigonométrie sphérique (voir la figure 2.3) que l’on peut trouver dans

Danjon (1959):

cos(C — i) = cos p cos p* + sin p sin p* cos i (2.37)

sin(f* — i) cos e = cos p* sin p — sin p* cos p cos i (2.38)

sinff* — i) cos(7r — e*) = cos p sin p* — sin p cos p* cos i (2.39)

sinfC* — i) sin p*

sin i sine

L’usage veut que l’obliquité soit orientée de l’axe de rotation vers la normale à

l’écliptique, contrairement à ce que nous avons défini initialement. Le change

ment de e en — e change (2.40) en :

sin(Cr — i) sin p*

sin i sin e

La différentiation de (2.37) entraîne:

— sm(£* — i) d(£* — i) = (— sin p cos p* -f cos p sin p* cos i) dp

+(— sin p* cos p -f cos p* sin p cos i) dp* (2.42)

— sin p sin p* sin i di

(2.41)

(2.40)
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Les équations (2.38), (2.39) et (2.41) entraînent alors:

— sin(£* — £) d(£* — £) = — s\n(£* — £) cos e dp

— sin(£* — £) cos(7r — e*) dp* (2.43)

-f sin(é* — £) sin p sin e di

d’où

d(£* — £) — cos e dp> — cos e* dtp* — sin p sin e di (2-44)

c’est-à-dire :

di* — cos e*dfi* — di -f cos z dfi + (cos £ — cos £*)dÇt + sin p sin £di. (2.45)

Figure 2.3 : anciens et nouveaux angles d’Andoyer dans la

détermination de l’énergie d’entraînement de l’écliptique par les per

turbations planétaires. Les angles £* et p* = —fi* — ü ont des définitions

similaires à celles de i et fi, mais ils sont rapportés à Ec0 alors que £ et fi sont

rapportés à Ect.

On a aussi (Danjon, 1959) :

cos £* = cos £ cos i + sin £ sin i cos p (2.46)

où £* est l’obliquité de l’écliptique fixe E^. Le moment cinétique de rotation

étant indépendant du mouvement de l’écliptique, nous avons L = L*. Alors
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X — L* cos £ , et l’équation (2.45) devient, après multiplication des deux mem

bres par L* :

[Ldi - Xdip) - (L*dt - X*dÿ*)

— [(A"(l — cos i) — L sin e sin i cos q?\ dQ

—L sin e sin j>di = 0

On a donc :

dW = 0

et

E = [(X(1 — cos z) —L\j1 — jj sin i cos(Çl -f ip)

-LyJ\ - jj sin(fî + ^) ^

dLl

dt

(2.47)

(2.48)

(2.49)

Les mouvements de l’écliptique sont calculés par l’intégration numérique

du mouvement des planètes. Les solutions numériques de i,Cl,di/dt et dQ/dt

nous seront fournies par des suites temporelles des variables q1 p. q et p, les

variables q et p étant définies par :

j q = sin(z/2) cos Q

(p = sin(z’/2) sin Q

Il convient donc d’exprimer E dans ces variables. Posons les fonctions :

2

(2.50)

Alors

y/1 — p2 — q2

2

.4(0 =

m= n T T
v i - p - r

IC(0 = qp-pq

[q + p(qp-pq)\

[p - q{qp - pq)\

... ^di . . . dQ
Alt) = cos II-— sin i sin 11 ——

w dt dt

. di . . dfï
oit) — sin il— -f sm i cos il——
w dt dt

lC(0 =
I — cos i dCt

2 Ht

On obtient alors :

(2.51)

(2.52)

E = 2C(t)X — L\J1 — [A(t) sin ^ -f B(t) cos0]. (2.53)
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2.3.2 équations générales

Les équations canoniques conservatives générales pour la précession plané

taire sont données par :

' dX _dK

i dt di\)

d^_ _ d~K
dt ~ ~dX

où K = H + E, c’est-à-dire :

r dX i ;—

-jj- = LyJ 1 — jj \B(t) smip — A(t) cosxf>]

7Ù=^ÿ[-4(<)sini/’ + S(0cost/>]-2C(«)
1 ~ TJ

On retrouve là les équations de précession sous la même forme que Laskar

et al.( 1993a-b). Il s’agit d'un système à 1 degré de liberté perturbé par des

fonctions du temps. Comme A, B et C, e dépend des fréquences fondamentales

du Système solaire et est donné implicitement par des suites temporelles issues

de l'intégration des orbites planétaires.

Rappelons que ces équations ne prennent pas en compte l’effet d’une éven

tuelle résonance spin-orbite.

2.3.3 résonances séculaires

Le système (2.55) met en évidence le fait que les perturbations planétaires

font osciller l’obliquité. Actuellement, pour la Terre, cette oscillation est régu

lière, avec une période dominante d’environ 41 000 ans et une amplitude voisine

de 1,3° (Laskar et al., 1993a). Pour Mars, la période dominante est d’un peu

plus de 100 000 ans (voir par exemple Ward, 1979a) et l’obliquité évolue de

façon chaotique entre 0 et 60° (Laskar et Robutel, 1993).

Afin de mieux visualiser les interactions entre les fréquences qui sont à

l’origine de ces variations, on peut approcher la fonction A(t) -f iB(t) par

une fonction quasi-périodique (dont la série correspondante ne converge pas

puisque les mouvements orbitaux sont chaotiques) :

N

A(t) + i B{t) =Y. (2-56)
k=1

En figure 2.4 est représenté le spectre de cette fonction pour chacune des

planètes.
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Figure 2.4 : spectres des fonctions A(t) 4* i#(t) (tiré de Laskar et Robutel,

1993). Pour chacune des planètes du Système solaire (Pluton exceptée) sont

portées en abscisses les fréquences Uk de la perturbation planétaire A(t) + iB(t),

et le logarithme décimal de leurs amplitudes Nk en ordonnées. La densité

du spectre des planètes telluriques explique les nombreux recouvrements de

résonance avec la fréquence de précession.
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Le hamiltonien s’écrit alors:

K = — - a—7 + VL2 - Jk sin(vkt + 'ip + <pk) + 2C(t). (2.57)
fc=i

En premier lieu, considérons uniquement le terme principal. I\ devient :

l? l?

K = — - a— + VL2 - X2Jl sin(ip + v\t -f <^i) + 2C(t). (2.58)

On voit que l’argument xf) -f- v\t -f peut être rapide ou lent, selon que la

fréquence orbitale V\ est plus ou moins éloignée de —d'ip/dt. Dans le second

cas, il se produit une résonance (que l’on qualifie de “séculaire” du fait de la

longue période des mouvements de précession concernés).

Lorsque l’on considère les autres termes, certains d’entre eux peuvent égale

ment avoir une fréquence associée qui est voisine de —dip/dt. Il se produit alors

un recouvrement de résonances. C’est le phénomène responsable des variations

chaotiques de l'obliquité (Laskar et al., 1993a-b, Laskar et Robutel, 1993).

Comme on peut le voir dans la figure 2.4, les planètes telluriques sont bien plus

susceptibles de subir de tels recouvrements que les planètes extérieures, car

leurs fonctions A(t)-\-\B(t) possèdent toutes plusieurs ensembles de fréquences

proches avec de grandes amplitudes associées.

états de Cassini

Mentionnons enfin le cas particulier d’une représentation simplifiée qui a

fait l’objet d'un certain nombre d’études (Colombo 1963, Peale, 1973, 1976 et

Henrard, 1982, essentiellement) : si l’on restreint les effets des perturbations

planétaires sur l’orbite de V à un seul terme, correspondant à un mouve

ment régulier du nœud ascendant N, on obtient un système intégrable (appelé

“toupie de Colombo” par Jacques Henrard) qui, selon les valeurs des constantes

physiques du problème, possède 2 ou 4 points d’équilibre; dans le second cas,

l’un de ces équilibre est instable. Chaque voisinage de ces points correspond à

ce qui est classiquement appelé un “état de Cassini”.
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Chapitre 3

Contributions des effets

dissipatifs

3.1 Introduction

Ce chapitre est consacré à l’estimation des contributions aux équations de

la précession des principaux phénomènes dissipatifs d’énergie dans les planètes

telluriques. Il est à noter que tous ces effets ont essentiellement pour origine

l’action gravitationnelle d'un autre corps céleste. Parmi les nombreux ouvrages

qui traitent de ces effets, deux d’entre eux font figure de références historiques :

“The rotation of the Earth” (Munk et MacDonald, 1960), et “The Earth-Moon

System” (édité par Marsden et Cameron, 1963).

Citons tout d’abord les effets de marées auxquels on attribue le premier

modèle élaboré à George H. Darwin à la fin du XIXe siècle. Les marées sont

un ensemble de déformations inélastiques de la planète V causées par un corps

perturbateur. Leurs effets se traduisent notamment par un échange de moment

cinétique avec ce corps perturbateur ou avec un autre corps éventuel (le Soleil

ou un satellite de masse importante). Ils ont deux origines distinctes:

• une origine gravitationnelle : la déformation est provoquée par une at

traction gravitationnelle différentielle sur chaque couche planétaire, du

noyau à l’atmosphère.

• une origine thermique : la déformation est provoquée par le chauffage de

l’atmosphère par le Soleil.

Ensuite, les diverses couches planétaires effectuent des échanges de moment

cinétique de rotation. Pour une étude détaillée de la dynamique planétaire

interne, on peut par exemple se référer à Legros (1987) et Hinderer (1987).

Le principal phénomène dissipatif d’énergie se produit lors d'une interaction

systématique entre le noyau et le manteau dont l’origine est la différence des

47
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couples de précession qui leur sont appliqués. Il est vraisemblable que toutes

les planètes telluriques possèdent un noyau externe liquide (voir le chapitre 4).

On peut donc supposer que toutes ces planètes sont potentiellement concernées

par cet effet de “friction noyau-manteau”. Il existe deux types de friction :

• une friction visqueuse du noyau liquide externe sur le manteau, qui peut

être laminaire ou turbulente.

• une friction électromagnétique entre le noyau externe et le bas du man

teau.

Précisons qu’il ne s’agit pas ici de quantifier très précisément les contribu

tions de ces effets, car si les mouvements de précession peuvent se formuler

de façon relativement rigoureuse, les phénomènes décrits ici concernent des

processus physiques complexes, et les quelques paramètres qui tentent de les

représenter sont sujets à des incertitudes relativement importantes. Le princi

pal problème relatif à leur modélisation est la pauvreté des contraintes obser

vationnelles, les variations concernées n'étant significatives que sur plusieurs

dizaines ou centaines de millions d’années. Tous les modèles de dissipation

présentés dans ce chapitre sont à considérer avec prudence, en particulier ceux

concernant les effets de marées : ils sont plus des propositions que de fiables

approximations.

Notons que l’on utilise parfois le terme “dissipatif” de façon abusive (les

marées atmosphériques fournissant de l’énergie à la planète). Nous l’emploie

rons tout de même pour des raisons d'économie de langage.

Les deux premières parties de ce chapitre sont consacrées à la description

de modèles d’effets de marées d’origines gravitationnelle et thermique, et au

calcul de leurs contributions moyennées sur les courtes périodes (de révolution

orbitale, et de précession orbitale lunaire dans le cas de la Terre). Nous es

timons les variations induites sur le spin mais aussi sur l’orbite du corps in

teragissant. Cela est nécessaire puisque dans le cas de la Terre, les éléments

orbitaux de la Lune importent dans l’expression de la vitesse de précession

terrestre.

Ces deux types d’effets peuvent se modéliser de façons similaires, aussi

bien dans une approche scalaire que vectorielle des couples perturbateurs.

Dans l’approche scalaire initiée par Darwin (1880) et sur laquelle se basent

la plupart des études précédemment effectuées, le potentiel de la redistribu

tion de masse est développé en une série de Fourier dont chaque argument est

lié à une fréquence de marée donnée et dont la phase est retardée, à cause

du temps que nécessite cette redistribution. L’approche vectorielle de Mignard

(1979) exprime le couple induit à partir d’un décalage idéalement simple de

l’orientation de la planète pendant ce même temps. Dans un cas comme dans

l’autre, il faut faire des choix sur les relations de ce déphasage aux diverses
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fréquences mises en jeu. Mais ces choix sont souvent arbitraires, notamment

parce qu’il s’avère très difficile de leur trouver des supports expérimentaux.

Nous exposons explicitement les modèles de marées de Mignard (1979) et

de Dobrovolskis (1980), et nous proposons un modèle simple pour les marées

atmosphériques.

En ce qui concerne les interactions à long terme entre le noyau et le man

teau, pour lesquelles il y a peu de modèles différents, les incertitudes concernent

surtout la nature et la quantification de la friction visqueuse. Nous faisons une

distinction schématique entre une rotation en régime rapide et une rotation

en régime lent pour lequel disparaît le couplage de pression dû à l’ellipticité

de la frontière noyau-manteau. Nous faisons de plus l’hypothèse que cette in

terface est en équilibre hydrostatique, et que noyau et manteau n'ont pas de

mouvement de nutation libre. Le modèle de régime rapide est essentiellement

celui de Rochester (1976), et le modèle de régime lent se base sur ceux d'Aoki

(1969) et de Goldreich et Peale (1970).

En outre, nous évoquons brièvement quelques autres effets possibles : des

couplages de pression atmosphérique, des frictions stratosphérique, magnétique

et climatique, et un couplage spin-orbite.

Il faut enfin souligner une hypothèse commune aussi bien aux modèles

d’effets de marées que de friction noyau-manteau : tous les coefficients de dis

sipation sont supposés constants dans le temps. Si les propriétés physiques de la

planète concernées par les phénomènes de friction sont certainement variables

sur de longues échelles de temps, en particulier dans les premières centaines

de millions d’années à cause des transformations des différentes couches (con

densation du noyau, évolution des océans et de l’atmosphère), il nous paraît

raisonnable de leur associer des valeurs moyennes. Cela est particulièrement

nécessaire dans le cas de la Terre, puisque l’on sait que la majeure partie (au

moins 90%) de la dissipation due aux marées gravitationnelles s’effectue dans

les parties peu profondes des océans.



50 Chapitre 3. Contributions des effets dissipatifs

3.2 Effets de marées gravitationnelles

3.2.1 théorie générale

On se base ici sur Lambeck (1980, 1988).

description

Entre deux corps s’exerce une attraction gravitationnelle différentielle : la

grandeur de l’attraction de chaque élément de masse du premier corps sur

chaque élément de masse du second varie selon la distance entre ces deux

éléments. Nous considérons ici l’action sur la planète V d’un “corps perturba

teur” (le Soleil ou un satellite). On suppose que la planète est homogène et

incompressible, et que le corps perturbateur est suffisamment loin pour être vu

de V comme ponctuel. On ne considère plus ici que V est rigide. L’attraction

gravitationnelle différentielle modifie l’équilibre des forces exercées sur tout

élément de masse de la planète, ce qui engendre une déformation de cette

dernière, c’est-à-dire une légère modification de sa distribution de masse.

On peut illustrer schématiquement ce phénomène en considérant que cette

attraction différentielle produit une déformation ellipsoïdale de la masse de V

suivant la direction de la droite joignant les deux corps (voir la figure 3.1). Du

fait de la rotation planétaire, il apparaît une onde de marée principalement

semi-diurne (il y a deux oscillations par jour). Les marées océaniques sur la

Terre, qui sont une combinaison des marées lunaires et solaires, en sont, à sa

surface, une manifestation spectaculaire.

Figure 3.1 : marée gravitationnelle lunaire. La différence de force gravi

tationnelle exercée par la Lune entre un point de la surface terrestre et le

centre planétaire est schématisée par une flèche. La Terre se déforme selon les

équipotentielles de toutes les forces en présence.
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La théorie universelle des effets de marées se fonde essentiellement sur

l’étude de la déformation élastique des planètes par lord Kelvin au milieu du

XIXe siècle, G.H. Darwin, et A.E.H. Love au début du vingtième. Cette théorie

propose que le potentiel gravitationnel de la planète subisse une déformation

linéaire : si r* est le vecteur position du corps perturbateur dans un repère

d’origine 0, le centre de la planète V, le potentiel de marées gravitationnelles

vaut, en tout point E de la surface de V situé à la distance R de 0,

Vms(r*,R) = 2>V5(r*,R), ' (3.1)
t>2

où R = OE , k{ est le ieme nombre de Love (Love, 1908), et Vx le ieme har

monique sphérique du potentiel gravitationnel de V :

V*(r*,R) = [(R ' r-)/(Rr*)], (3.2)

où P{ est le polynôme de Legendre de degré z, et où r* est la norme de r*. Vmg

est donc le nouveau potentiel gravitationnel de la planète auquel on a soustrait

le terme à symétrie sphérique —Gm',/r*.

Il importe de préciser ici la nomenclature. On nomme “marée** le phénomène

précédemment décrit et “effets de marée” ses conséquences dynamiques.

Il y a deux sortes d’effet de marées : une variation de spin de V et une

variation de l’orbite autour de V du corps perturbateur ou d’un corps tiers, que

nous appelons “corps interagissant”. Elles ont toutes deux la même cause: la

force gravitationnelle entre le corps interagissant et la différence de distribution

de masse de V. Elle se déduit du potentiel de marées exprimé à la position du

corps interagissant, potentiel que nous calculons maintenant.

Comme il a été fait pour le calcul de l’énergie potentielle du mouvement

de précession (voir la section 2.2.3), nous allons nous restreindre au premier

terme du développement, ce qui suffira à l’estimation des variations à long

terme. Ainsi,

Vms(r*,R) = *2V2(r*,R) = ~—^(3(R • r')2 - fi2r*2) (3.3)

Pour un corps homogène incompressible, selon le modèle de Kelvin,

3/2

1 + \2pl(2pgR)
(3.4)

où p et p sont respectivement la rigidité et la densité moyennes de la planète

et g l’accélération de la pesanteur à sa surface. k2 quantifie l’ampleur de la

déformation élastique principale. Pour la Terre, k2 — 0,3.
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Soit r' le vecteur position du corps interagissant. Le potentiel Vmg en

n’importe quel point situé à une distance r' supérieure à R est la solution

d’un problème “de Dirichlet”, c’est à dire qu’il vérifie l’équation de Laplace:

AVmg = 0 (3.5)

et que son expression Vm£,(r*, R) sur la frontière intérieure du domaine {r' >

est connue et donnée par l’équation (3.3). Ce problème a une solution unique

qui est la fonction “potentiel d’effets de marées” :

r'^K,3(r%r') = fc2(-) V2(r\r')
Gm*R5

= —

2r*5r/5
(3(r' • r')2 - r'V2).

(3.6)

Supposons pour l’instant que corps perturbateur et corps interagissant ne

fassent qu’un. Le fait que la déformation soit symétrique par rapport à l’axe

planète-corps perturbateur devrait entraîner que la force qui dérive du poten

tiel d’effets de marées soit nulle. Il n’en est rien, pour la raison suivante:

les matériaux de V ont des différences de phase et sont inélastiques, ce qui

provoque des phénomènes de friction lors de la déformation. Cette dernière

n’est alors pas instantanée, et il faut un certain temps At avant que V n’ait

atteint un état d’équilibre. Pendant cette durée, V tourne avec une vitesse w

et entraîne l’axe principal du renflement hors de la direction du corps pertur

bateur, tandis que pendant le même temps, ce dernier s’est déplacé sur son

orbite à une vitesse proche de n (son moyen mouvement). C’est la perte de

symétrie résultante qui engendre les effets de marées.

Notons qu’on ne s’intéresse ici à aucun phénomène transitoire correspon

dant à ce processus : on suppose que l’état d’équilibre est permanent.

En figure 3.2 est représenté schématiquement ce processus entre la Terre

et la Lune, pour une obliquité nulle. La direction de l’axe du renflement de la

Terre est décalé d’un angle f ~ (u> — rq)A/, où ni est le moyen mouvement

lunaire.
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Figure 3.2 : déphasage de marée gravitationnelle (cas où e=0). La

déformation prend en permanence un temps At pour atteindre Véquilibre, pen

dant lequel la Terre a tourné de u:At et la Lune s’est déplacée de ||vj||Af.

( ~ (w — ni)At est le “décalage géométrique” du renflement.

développement du potentiel d’effets de marées

Nous nous basons ici sur une formulation générale qui fut développée par

Kaula (1964). Comme on ne l’utilisera pas telle quelle pour calculer les contri

butions aux équations de précession, on n’explicite pas toutes les expressions

intervenantes et l’on se permet quelques simplifications.

Dans ce qui suit, les variables primées font référence au corps interagissant

avec la déformation de marées. Les autres variables font référence au corps

perturbateur qui engendre cette déformation. Parmi ces dernières, les variables

étoilées sont définies à un instant t — At, c’est-à-dire que pour toute variable

y relative au corps perturbateur :

y* = y(t-At). (3.7)

Considérons le potentiel V, de la formule (3.2) exprimé en r'. Un développe

ment de ce potentiel par rapport à la latitude et à la longitude équatoriales

(9 et À) des corps perturbateur et interagissant s’écrit (Kaula, 1964, Yoder,

1995):

VS(rV) =
Gm'

E
r +1 fr0(

(2—S0j)Pij(sm 9m)Pij(sin 9') cos j(A* —À'), (3.8)



54 Chapitre 3. Contributions des effets dissipatifs

où Pij sont les polynômes de Legendre associés (voir Lambeck, 1988). Le pre

mier terme du potentiel de marées sécrit alors, d’après l’équation (3.6) :

R5 Gm*r'2 2 (2 — i Y

^)P2j(sinr)P2j(sinô')cos>(r - A').
r r t=o yï + Jr-

(3.9)

où est le symbole de Kronecker : <5oo = 1, et Vj ^0, Soj = 0.

Pour simplifier, supposons que le corps perturbateur et le corps interagis

sant ne fassent qu’un. Exprimé en fonction des éléments orbitaux, le potentiel

de marées prend, à très peu près, la forme suivante :

Vmg = -h Gm6R- Y, /jq(CQS £ )flpg(e) C0S{^jpq ~ <t>jpq), (3-10)
a J=0 p,g

où <f> est une combinaison linéaire des éléments orbitaux M, et des angles

l et tj). Cette combinaison dépend de j, p et q, p et q étant des entiers compris

entre 0 et 2, et entre —2 et 2, respectivement.

L’énergie potentielle Umg = —m'Vmg du couple de marées exercé sur la

planète par le corps interagissant de masse m' s’écrit alors :

Cm'2 05 2

Umg = k2 ^—'52'52fjq(cose)gpq{e)cos(<l>*jpq - 4)jpq), (3.11)
a J=0 p,q

et Ton obtient les contributions aux variations de L et X :

fdL = dUmg
dt ~ dt

^2 6 ^2 ^2 fjq{^/U)gPq(e)h\(j, p, q) sin(d> jpq ^jpq)
a j=o p,g

dX_ = ÔUmg
dt dih

(3.12)

Cm'2 R5 2

fjq(X/L)gpq(e)h2(], p, q) sin(<f>m jpq 4*jpq ,
a j=o p,g

On peut exprimer ces contributions uniquement à l'instant t en introduisant

dans chacun de ses arguments un déphasage 6jpq qui exprime le retard de la

déformation :

où

et où l’on a posé :

4jpq ~ $jpq ~b ^jpg’

àjpq = jpq^tjpq

d(f)jpq

(3.13)

(3.14)

(3.15)
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On obtient donc des effets de marées décomposés en plusieurs termes, facteurs

des quantités sin 6Jpq. La fréquence crJpq associée à chacun de ces termes est

appelée “diurne1' si elle contient co, “semi-diurne” si elle contient 2u>, “annuelle”

si elle vaut n, et “semi-annuelle” si elle vaut 2n.

L’essentiel du problème théorique est maintenant de déterminer les dépha

sages 6jpq. Avant toute chose, on fait l’hypothèse simplificatrice que chaque

terme sinéjpg exprime un taux lié à la quantité globale d’énergie perdue par

tous les mécanismes de friction. Il est en effet inutile, sinon vain, de vouloir

séparer ces différents mécanismes: la prise en compte d’hétérogénéités telles

que celle du manteau et surtout d’une éventuelle couche fluide superficielle

(océans ou atmosphère) entraînerait une formulation trop complexe par rap

port au peu de précision à long terme que l'on pourrait en tirer (voir par

exemple Zschau, 1978).

Le choix le plus simple consiste à exprimer la perte d’énergie globale à

l’aide d’un quantité unique. Le facteur de dissipation spécifique Q (Munk et

MacDonald, 1960) est souvent utilisé. Il est défini comme étant le rapport

27rE0jpq/&EjPq où AEjpq est l’énergie dissipée pendant la période de marée

2?r/crjpq et EoJpq le maximum d’énergie emmagasinée pendant la même période.

MacDonald (1964) a montré que

Qjpq — tan 6jpq. (3.16)

Quelle que soit la fréquence de marée, on considère généralement que Q est

compris entre 10 et 500 pour les planètes telluriques (Goldreich et Soter, 1966),

la borne supérieure étant beaucoup plus grande pour les planètes géantes. Q~l

est donc petit devant 1 et l’on peut écrire :

tan 6jpq ~ sin 6jpq, (3.17)

et donc

Sin èjpq — Qjpq • (3.18)

3.2.2 différents modèles

Nous faisons ici référence à Munk et MacDonald (1960), Melchior (1966)

et Lambeck (1979).

Dans la théorie générale que nous venons de décrire, les contributions des ef

fets de marées gravitationnelles à dL/dt et à dX/dt sont donc proportionnelles

aux termes sin 6Jpq, ou encore aux l/QJpq. Les modèles couramment utilisés

se distinguent sur la relation entre chaque coefficient QJpq et la fréquence de
marée associée.
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Tout choix d’une telle relation est relativement arbitraire compte tenu

du manque de connaissance des lois de comportement des planètes. Dans

l’approximation d’une loi de comportement linéaire, on peut écrire:

Cl C’jpg
(3.19)

Pour une fréquence élevée, Q sera donc à peu près proportionnel à la fréquence

de marée, tandis que pour une basse fréquence, Q lui sera inversement pro

portionnel, cela étant modulé par les valeurs des coefficients Ci et C2, qui sont

mal connues.

• Le facteur Q est généralement considéré comme indépendant de la fré

quence de marée associée, un certain nombre d’expériences en laboratoire

ou d’études sismiques ayant appuyé cette hypothèse (Knopoff, 1964).

Dans ce cas, pour tout triplet {j,p, q] :

sin 6jpq ~ Q~l (3.20)

qui est une constante. Nous qualifierons de “Q constant” un tel modèle.

Dans ce cas,

Atjpg — n
QcrJPQ

(3.21)

le temps de retard At est inversement proportionnel à la fréquence de

marée.

• Une deuxième classe de modèle décrit un comportement de type "visco-

élastique” (appelée aussi rhéologie de Maxwell), pour lequel Q est pro

portionnel à la fréquence de marée. On a alors :

sin 8Jpq oc —. (3.22)
O'jpq

• Une troisième classe de modèles décrit un comportement de type ” vis

queux” ou “firmo-visqueux” (appelée aussi rhéologie de Kelvin-Voigt),

pour lequel Q est inversement proportionnel à la fréquence de marée.

C’est alors le temps de retard

A* = l/(QjpqCrjpq) (3.23)

qui est constant, quelle que soit la fréquence de marée crJpq. On a alors:

sin Sjpq = (TjpqAt. (3.24)
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Pour illustrer chacun de ces trois modèles, reprenons le schéma de la fig

ure 3.2, qui représente l’effet de marée le plus “visible”, qui est associé à la

fréquence semi- diurne crsd = 2(u> — ni). Imaginons pour simplifier que la Lune

est le seul corps perturbant la Terre, et qu’elle se déplace sur une orbite cir

culaire dont le plan est confondu avec celui de l’équateur. Supposons de plus

que lj est grand devant n/, comme c’est la cas actuellement (lj/ui ~ 27,3). Le

décalage géométrique ( vaut (lj — n/)At, c’est-à-dire asdAt/2.

Pour le modèle visqueux, At est constant, comme l’amplitude de la déforma

tion. ( est d’autant plus grand que la Terre tourne vite, et les contributions à

dL/dt et à dX/dt sont proportionnelles à u?, dans les limites imposées par la

relation (3.19).

Pour le modèle Q constant, l'amplitude de la déformation décroît lorsque la

vitesse de rotation augmente, de façon à ce que la diminution de la fréquence

de stress contrebalance exactement l’augmentation de l’amplitude: les contri

butions dL/dt et à dX/dt ne dépendent pas de cette fréquence (donc pas de

lj). On peut aussi se figurer, pour simplifier, que l'amplitude de la déformation

et que Ç sont tous les deux à peu près constants, Ç valant alors 1/(2Q).

Le cas du modèle visco-élastique est similaire à ce dernier, en ce sens que

moins la fréquence de marée est grande (plus simplement, moins la planète

tourne vite), plus l'axe du renflement reste longtemps proche de la direction du

corps qui crée 1a. marée. Plus grande est alors la contrainte, et plus grande est la

déformation. Mais dans le cas présent, il n’y pas d’équilibre: les contributions

à dL/dt et à dX/dt sont d'autant plus grandes que lj est faible, là encore, dans

les limites imposées par la relation (3.19).

Nous explicitons maintenant les contributions aux effets de marées pour les

modèles Q constant et visqueux qui sont les plus utilisés parmi les trois que

nous venons de présenter.

3.2.3 modèle UQ constant”

Reprenons les équations des contributions des effets de marées aux varia

tions de spin données par le système (3.12). Dans le cas présent, chacun des

termes sin 6jpq est égal à la constante Q.

En utilisant les variables et les équations d’Euler au lieu du système que

nous avons écrit avec les variables d’Andoyer, Dobrovolskis (1980) trouve les
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contributions suivantes :

3Gm%R5

4 QCa6
sin2 £ cos2 £ -f ^sg(u? — 2n) sin2 e (1 -f cos e )2

-f \ sin2 e ( 1 — cos £ )2 + \ sin4 £

+ gsg(u? — n)(l -f- cos £ )4 + §(1 - cos £ )4

d£

dt

3Gm|i?5

4QCum6
— | sin3 £ + sin e cos3 £

+ ^sg(u? — 2n) sin e(l + cose )2(2 — cos £ )

— ^ sin £(1 — cos £ )2(2 + cos £ )

— ^ sin3 £ cos £ + gsg(iu — n) sin £ ( 1 + cos e )v

— - sine (1 — cos£ )3]

(3.25)

où “sg" est la fonction signe. On obtient alors les contributions à dL/dt et

dX/dt grâce au système

' dL_ _ cduj_
< dt dt

dX dL d£
—— = cos £ — Gu? sm £ —

(3.26)

Pour l’étude des variations de u? et de £ qui en découlent, on pourra se reporter à

celle de la section suivante (modèle visqueux) qui donne des résultats similaires.

Ce modèle Q constant est celui qui a le plus servi a décrire le ralentissement

de la rotation des planètes et des satellites (voir par exemple Goldreich et Soter,

1966, Peale, 1973). Il a la particularité de donner une décélération constante

pour une obliquité très faible (qui donne une dissipation maximale) :

du?

— ~ -sg(u>
,3GrnlR5

n)~2oc^r- (3.27)

3.2.4 modèle visqueux de Mignard

L'idée que l’énergie globalement dissipée soit proportionnelle à un temps

de retard At constant entre la contrainte et la déformation de marée vient

probablement de Darwin (1879). Pour une planète dépourvue d’océan, A t

peut sans doute s’exprimer en fonction de la viscosité du manteau (Mignard.

1983), mais nous ne connaissons pas de formule ad hoc.

C’est sur cette idée que se fonde le modèle de François Mignard, qu’il a

utilisé dans son étude sur l’évolution du système Terre-Lune (Mignard, 1979,
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1980, 1981). Dans ce modèle, les contributions des effets de marées aux va

riations de spin et de l’orbite du corps interagissant ne sont fonctions que

du seul décalage géométrique ( illustré par la figure 3.2, ce qui permet de

construire une formulation vectorielle du couple de marées puis de déduire les

variations moyennes recherchées de façon agréable.

calcul du couple

Pour calculer les contributions aux variations de spin, reprenons l’expression

vectorielle (3.6) du potentiel de marées limité au terme d’ordre 2 et cherchons

une approximation pour la force F = — m'gradr/ Vmg et le couple r = r' A F

subis par le corps interagissant.

Effectuons tout d’abord quelques calculs préliminaires. On rappelle que

seules les variables primées font référence au corps interagissant et que l’attribut

“ * ” associé au corps perturbateur signifie que la quantité est considérée au

temps t — At. Le développement qui suit permet de ne manipuler que des

quantités définies au temps t.

Soit r la position du corps pertubateur au temps t. Considérant que At est

petit devant 1a. période diurne, une approximation de la position qu’avait le

corps perturbateur à la date t — At dans un référentiel lié à la planète V au

temps t est, au premier ordre :

r' ~ r -f (w A r — v)At (3.28)

où v est la vitesse orbitale du corps perturbateur et Ta le spin de V .

Ensuite,

r* • rA r r - 2r vAt (3.29)

donc

r* ~ r(l — 2r~2r • vAt) (3.30)

et

r*-5 ~ r"5(l -f 5r"2r • vAt). (3.31)

Par ailleurs,

V/c G Z, gradr/(r//c) = kr,h~2r (3.32)

et

gradr/(r' • r*)2 = 2(r' • r*)r*. (3.33)

On obtient alors :

- m'gradr,Vm5 = f0 + fiAt (3.34)

avec

fo = ~k
3Gmm'R5

{2(r • r')r +
2r5r/5

r2 - 5r'-2(r • r')2] r'} (3.35)
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et

fi =
SGmm'R5

2 2r5r'5
2r • r' (~üj A r — v)

+ [2r7 • (a? A r — v) + lOr 2(r • r')(r • v) r

+ [(3 — 25 r 2r 2(r • r')2) r v-10r' 2(r • r')r' • {ffo A r —

(3.36)

fo est la force exercée lorsque At = 0, c’est-à-dire pour une déformation par

faitement élastique. Si le corps pertubateur et le corps interagissant ne font

qu’un, il est clair que cette force n’exerce aucun couple. Si les deux corps sont

différents, le couple alors exercé par le corps perturbateur sur la déformation

élastique de V vaut :

r' A f0 =
3 Gmm'R5

k2 r5r,s (r • r') r A r'. (3.37)

Ce couple n'a aucun caractère dissipatif. Il n’est rien d'autre qu’une petite

perturbation du couple de précession moyen, qui s’écrit Ca(k - K) k A K

(Goldreich, 1966) avec les définitions de la section 2.2.3; la déformation de

marées est supposée très inférieure à la déformation permanente (par exemple

pour la Terre, la différence entre le diamètre aux pôles et à l'équateur due à

la force centrifuge créée par la rotation est voisine de 21 km, contre environ

moins d’un mètre à l’équateur pour la différence due au renflement de marées).

On peut donc négliger ce couple.

La force responsable des effets de marées est donc :

F = fiAt,

et le couple exercé sur le corps interagissant est :

r = r' A F = -
ZGmm'R5 k2At

[r • (Te A r') + r' • v] - 5
r • v

* (r'-r)

(3.38)

(r' A r)

+ (r' • r) (r' • ü/)r — (r' r) w + r' A v

(3.39)

variations de spin

La détermination de F donne les contributions recherchées aux variations de

spin. En effet, le théorème du moment cinétique dit que la dérivée du moment

cinétique par rapport au temps est égale à la somme des couples appliqués.

Cela se traduit par :
dL

- = -F, (3.40)
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le signe u—” se justifiant par le fait que Ton considère l’action du corps in

teragissant sur la planète et non l’action opposée. Les variations de L et X

s’obtiennent en projetant respectivement l’équation (3.40) sur l’axe de rotation

k = ~u /lj et sur la normale à l’écliptique K :

'dL

dt

dX_
k dt

-r-k

-r k

(3.41)

Nous avons calculé T à l’aide du manipulateur algébrique TRIP (Laskar,

1994b), en écrivant tous les vecteurs en coordonnées écliptiques et en moyen

nant sur l’anomalie moyenne, la longitude du nœud ascendant et l’argument

du périgée du corps interagissant (et du corps perturbateur dans le cas où ce

n’est pas le même). Pour simplifier, nommons ces corps le Soleil et la Lune.

On obtient après une troncature à l’ordre 3 en excentricité (suffisante dans

cette étude car on suppose toutes les excentricités petites) :

• contributions des marées solaires (r' = r = r©) :

'dL _ 3GmlR5k2At '
dt 2a6

dX ZGttRqR^ k2At '
k dt 2a6

(l + ^e2)(l + —)--2(l +

2(l + ^e2)|-2(l + ?e2)n

f'V) »
(3.42)

où n est le moyen mouvement du Soleil par rapport à V (ou le contraire, c’est

comme le lecteur le souhaite).

• les contributions des marées lunaires (r' = r = r/) :

d_L
dt

dX_
. dt

?>Gml Rbk2At

2ai(
|(1-1- -e/2) 3 - cos2 ii + (3 cos2 i\ — 1) —

X2) L

L2 C

X

-2(1 + ^Yjniœsu

3Gm2 R5 k2At

2a,6

X

(1 + -C| )(l + cos il)— - 2(1 + 2ei) ni cos il

(3-'

où m est le moyen mouvement du satellite extérieur par rapport à V.

3)

• les contributions des marées croisées (r' = r/ et r = r®, ou bien r' = r@ et

r = r/, le cas où la Lune est le corps perturbateur donnant la même expression
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que le cas où elle est le corps interagissant) :

' dL

dt

SGmQmiR5 k2At

4a3ai3
(1 + |e2)(l -f |e/2)(3cos2ù - 1)

et il n’y a pas d’effet sur l’orbite lunaire.

&\ L

L2 J C

(3-44)

étude de variation

Regardons maintenant les effets de ces différentes contributions à l'aide

d’une étude sommaire, en négligeant, pour simplifier, les excentricités.

Remarquons tout d’abord que, pour une Terre sans Lune, tant que la con

dition
2 cos s \

co > | 7— ) n (3.45)
1 + COS2 £

est vérifiée, dL/dt est négative, donc la Terre est ralentie. Dans le cas contraire,

elle est accélérée. En présence de la Lune, une condition similaire existe.

Par ailleurs, la variation d’obliquité due aux marées solaire ou lunaire di

rectes, avec une inclinaison négligeable de l’orbite lunaire sur l’écliptique, a la

forme suivante :

dx

~dt
= c(x2 — (3.46)

où x = cos £ et c est une constante positive. Cette équation a pour racines

— 1, 2n/co et 1. D’autre part, en posant xc = 2n/uo ,

Vx < xc,

<

Vx > xc,

dx

~dt

dx

dt

> 0

< 0

(3.47)

Cela implique que e — 0° et £ — 180° sont deux positions d'équilibre insta

ble pour l’obliquité, et que £c = arccos xc est une position d’équilibre stable

vers laquelle l’obliquité tend, mais il s’agit d'une stabilité relative puisque la

variation de L la fait tendre vers une limite d’obliquité nulle.

Un peu plus loin, nous montrons que l’inclinaison de la Lune ù tend

toujours vers 0. A cette limite, la variation de x prend alors exactement la

forme (3.46), et le seul point fixe absolu vers lequel le spin tend toujours est le

spin d’obliquité nulle (avec ou sans Lune), et une certaine vitesse de rotation

qui, en l’absence de la Lune, est la rotation synchrone co = n.

Ensuite, on voit que si ?/ < arccos(l/\/3) (c’est-à-dire 54° environ), les

marées croisées ont pour effet de ramener l’obliquité vers 0. Cet effet manque
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dans les articles de Mignard, mais Tourna et Wisdom (1994) ont montré leur

importance relative. Pour être précis, le rapport de sa magnitude avec celle

des effets de marées solaires directes (qui vaut, pour le cas de la Terre, 21.6%

des effets de marées lunaires directes) est :

m/a3

2m©a/3
(3.48)

Comme dL/dt est proportionnel à sin2 e , on voit que ce terme est important

dès lors que l’obliquité atteint de fortes valeurs.

variations orbitales

A présent, nous déterminons à partir de F les variations orbitales du corps

interagissant de masse m!. Elles peuvent être obtenues en déterminant les com

posantes R', S1 et W' de F dans un référentiel osculateur (le premier vecteur

de base est le rayon vecteur unitaire, le second lui est orthogonal dans le plan

orbital, et orienté dans le sens du parcours de cette orbite, et le troisième est

leur produit vectoriel). Ces composantes valent :

R’ = —F • r',
\jr

S' = ——F • (H' A r')
Hffr' K ’

(3.49)

W' =

H'g
F H'

où g est la “masse réduite’’ du système planète-corps interagissant, et H' le

moment cinétique orbital du corps interagissant :

V =

mm

m + m'

et

H' = m'n'a'2\/1 — e'2.

(3.50)

(3.51)

Les variations orbitales s’obtiennent grâce aux équations planétaires de

Lagrange modifiées (voir Brouwer et Clemence, 1961) :

da'

dt n1 vl — e
a

R'e sin v' + S'—(1 — e2)

de' \/\ — e'2

dt

di'

n'a'e'

o/ / • / , c/ (a> n /2\ rr
R e sm v + b — 1 — e

V r' v g'

r' cos w'

' dt n'a,2\J\ — e/2
W

(3.52)
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où v\ w\ et i' sont respectivement l’anomalie vraie, l’argument de la latitude

(w = û) -f u) et l’inclinaison sur l'écliptique du corps interagissant.

Après avoir développé et moyenné ces équations, puis pris une troncature

en excentricité (à l’ordre 3 pour da'/dt et pour di'/dt, et à l’ordre 2 pour

de1 /dt), nous trouvons pour la Lune:

r dai

dt

dei

dt

Ç,Gmi2R5k2At
(1 -f Tei2)-pr~ cos ii — (1 4- 23e/2)

X

pai7

3Gm2R5k2At e/

par

d cos ii 3Gm2R5k2At

il *

Cm

Cru

cos ii — 9

X

(3.53)

dt

et pour le Soleil :

2paf
(1 + 8e/ ) —— sin it

G ni

' da

dt

de

< dt

QGrriQ2R5k2At

pa~

3GrriQ2R5k2At

pa8

(l + fe2)~(l + 23e2)‘

e [ni
,2 Cn

9

(3.54)

mais ces deux dernières variations sont négligeables : environ 3 mètres par

million d’années pour da/dt et 10“12 par million d'années pour de/dt (pour la

Terre).

Deux contributions manquent encore : celles des marées produites respec

tivement par la planète et par le Soleil sur la Lune. Comme on s’intéresse plus

particulièrement au cas de la Terre, les premières peuvent s’obtenir grâce aux

hypothèses suivantes :

1. L’inclinaison du plan équatorial de la Lune sur son orbite est d'environ

6°41 (Danjon, 1959); on peut donc poser en première approximation:

Si = 0 et i1 — 0.

2. La Lune est piégée en résonance spin-orbite 1 : 1 avec la Terre, ce qui

implique u)i = ni .

Les variations dues aux marées produites sur la Lune par la Terre s’obtien

nent en échangeant la Terre et la Lune dans le système (3.53) et grâce aux

simplifications ci-dessus :

' dai hlGm2Ribk2[Atiei2

dt pai7

dei 2lGrn2 Ri5 k2iAtiei

- dt 2pat8

(3.55)
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Elles représentent actuellement 1,2% de dai/dt total et 30% de dei/dt total

pour la Terre. Comme Mignard l’avait remarqué, les marées terrestres sur la

Lune n’ont pas d’effet très significatif sur l’orbite de la Lune tant que celle-ci

n’est pas trop proche de la Terre (quelques rayons terrestres) et que le rapport

k2lAti/(k2At) n’est pas très supérieur à 1. Avec les données du modèle des

éphémérides DE245, ce rapport avoisine 1,1.

Notons que l’on ne s’intéresse pas ici à ce qui a pu se passer lorsque la Lune

était encore très proche de la Terre (voir Mignard, 1979, 1980, 1981).

Enfin, les effets de marées solaires sur la Lune peuvent être négligés car le

rapport de leur magnitude à celle des effets de marées terrestres sur la Lune

est :

/m®xA—)
' m ' ' ai '

~ 3,2 x 10
-5

(3.56)

3.3 Les effets de marées atmosphériques ther

miques

3.3.1 description

L'idée de l’importance potentielle de ces effets a peut-être été émise pour

la première fois par lord Kelvin (Gold et Soter, 1969).

Si la planète possède une atmosphère, celle-ci est soumise au chauffage

des rayons solaires. Dans l'atmosphère terrestre, la chaleur est essentiellement

absorbée par l’ozone et par la vapeur d’eau (Chapman et Lindzen, 1970). Les

variations locales de température qui en résultent engendrent des variations

locales de pression selon la loi des gaz parfaits (voir la section 1.3.2). Les

gradients de pression ainsi créés génèrent à leur tour, en permanence, une

redistribution de la masse atmosphérique de façon à revenir à l'équilibre de

pression.

Plus précisément, la température et la pression étant plus élevées au point

subsolaire E@ (pour lequel le Soleil est au zénith), l’atmosphère a tendance à

être repoussée hors de la région ensoleillée. Les observations des marées atmo

sphériques sur la Terre montrent en fait que cette redistribution AP est es

sentiellement une superposition de deux ondes de pression (voir la figure 3.3) :

une onde de marée “diurne” (la pression est minimale au point subsolaire et

maximale à son antipode), et une onde “semi-diurne” (la pression est minimale

au point subsolaire et à son antipode). On observe également que non seule

ment la marée diurne a une amplitude plus faible que la marée semi-diurne

(environ la moitié sur la Terre), mais elle n’engendre aucun couple (Chapman

et Lindzen, 1970). Nous vérifierons ce second point en section 3.3.5.
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Figure 3.3 : marées atmosphériques. Le chauffage de l'atmosphère diminue

avec l’éloignement au point subsolaire E©. La masse atmosphérique se redis

tribue pour rééquilibrer la pression locale. La déformation de la densité de

masse se produit essentiellement selon la composante diurne (schématisée en

trait gris) qui est la plus faible et qui ne provoque pas d’effets de marée, et la

composante semi-diurne (schématisée en trait noir).

Si les causes sont différentes de celles des marées gravitationnelles, les

conséquences de cette déformation sont comparables. En effet, il se produit

là encore un temps de retard entre la contrainte et la déformation, pen

dant lequel la rotation planétaire entraîne Taxe d’inertie maximale hors de

la direction du Soleil. Il apparaît alors un couple gravitationnel du Soleil (ou

d’un éventuel autre corps interagissant) sur le renflement de masse (voir la

représentation schématique en figure 3.4). Ce couple est responsable d’effets

de marées supplémentaires : il se transmet à la surface de la planète par frot

tement visqueux pour en modifier le spin (Gold et Soter, 1969, Dobrovolskis,

1980, Olivier Talagrand, communication personnelle), et modifie l’orbite du

corps interagissant. Selon Hinderer et al. (1987), il n’est pas évident que le

transfert du couple à la surface soit intégral, mais nous faisons l’hypothèse

qu’il l’est. Si le décalage géométrique Ç correspondant n’est pas trop grand

(c’est-à-dire inférieur à tt/2) , on voit que le couple exercé sur le renflement

de masse a tendance à accélérer la rotation de la. planète, contrairement aux

effets de marées gravitationnelles.
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Figure 3.4 : déphasage de marée atmosphérique (schéma à obliquité

nulle). La déformation prend en permanence un temps Ata pour atteindre

l’équilibre, pendant lequel la Terre a tourné de toAta et le Soleil s’est déplacé

de ||v||Ata. C — (^ — n)At est le “décalage géométrique” du renflement.

3.3.2 autres effets

couples de pression

Il importe de souligner l’existence de couples supplémentaires qu'exerce le

renflement de pression AP sur la surface planétaire (voir Hinderer et al., 19S7).

Ces couples sont :

• le couple exercé par AP sur le renflement de la planète causé par les

marées gravitationnelles, qui tend à accélérer la rotation de la planète,

• le couple de pression exercé par AP sur la déformation légèrement dépha

sée de la planète solide qu’il a lui-même causée (bourrelet de pression),

qui tend à ralentir la planète,

• le couple de marées gravitationnelles exercé par un corps interagissant

sur le bourrelet de pression, qui tend aussi à freiner la planète.

Comme l’on montré Hinderer et al. (1987), ces couples dissipatifs ont, sur

Vénus, des effets très inférieurs (bien que non négligeables) à celui des marées

gravitationnelles. Nous les négligerons donc.
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Enfin, le renflement AP exerce aussi un couple sur la déformation perma

nente due à la rotation de la planète, mais il ne s’oppose pas à cette dernière :

il ne fait que perturber légèrement le couple de précession.

superrotation stratosphérique

S’il existe une rotation différentielle entre la stratosphère et la troposphère,

il se produit à leur interface (la tropopause) une friction visqueuse qui peut se

transmettre jusqu’à la croûte.

Les marées atmosphériques thermiques furent proposées comme un méca

nisme capable d’engendrer et de maintenir ce phénomène (Gold et Soter, 1971).

La part de responsabilité des effets de marées atmosphériques thermiques dans

l’effet de superrotation stratosphérique est toujours mal connue (Olivier

Talagrand, communication personnelle) mais les simulations sur les circula

tions atmosphériques de Vénus et de Titan (Tourte, 1984, Hourdin, 1992)

montrent que le processus de Gierasch de transferts de moment cinétique par

les cellules de Hadley (voir la section 1.3.2) suffisent à expliquer la superrota

tion ; il représente aujourd’hui le meilleur candidat. Dans ce processus, c’est

aussi un apport d’énergie externe (le chauffage de l'atmosphère) qui maintient

la superrotation.

Deux cas se présentent : ou bien le bilan de friction transmis à la croûte n'est

pas nul, et il faudrait en estimer le couple supplémentaire résultant (il est sans

doute faible compte tenu de la très faible masse relative de la stratosphère),

ou bien ce bilan est nul, ce qui ressort des simulations de la circulation atmo

sphérique de Vénus (Olivier Talagrand, communication personnelle).

3.3.3 théorie générale

développement du potentiel d’effets de marées

Comme le montre Dobrovolskis (1980), l’analogie avec les marées gravi

tationnelles permet d’établir pour les effets de marées atmosphériques une

formulation générale tout à fait similaire à celle effectuée en section 3.2.1. On

obtient des contributions de la forme :

' dL_
dt

dX_
dt

Y, IC AjpJjq(cos £ )9Pq{t)hi(j, /h 9) sin Sjpq
j-0 P.9

2

-IlIL Ajp?/jç(cos £ )9pq(e)h2(j, P: q) sin 8Jvq
j=0 p.q

(3.57)

où Ajpq est une quantité positive qui dépend de Lampiitude de la nouvelle

distribution de masse (ou de pression au sol, puisque celle-ci est proportionnelle

à la masse atmosphérique). Comme nous le suggère la description effectuée
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dans la section précédente (voir la figure 3.4), le déphasage 6jpq ne correspond
plus à un retard mais à une avance de phase, la direction de Taxe d'inertie

minimale du renflement précédant la direction du Soleil. On convient alors de

lui donner un signe positif, de sorte que

^jpq — &jpq^t a jpq (3.58)

où <7Jvq est la fréquence de marée et Atajpq le temps d’avance associé. A la

différence des marées gravitationnelles, nous n’avons pas fait l’hypothèse que

Sjpq était petit devant 1. On remarque que dans le cas où èjpq est supérieur à 7r

(en particulier, l’angle ( est supérieur à 7t/2), il peut représenter un retard de

phase et non plus une avance. Dans ce cas, l’effet sur la planète ne serait plus

accélérateur, mais ralentisseur. On voit là que cette convention de signe est

potentiellement embarrassante (les marées gravitationnelles ne font pas l’objet

d'une telle distinction, puisque le retard de phase est supposé petit).

différents modèles

La détermination des quantités sin SJpq dans les contributions (3.57) aux

variations de spin pose un problème aussi aigu que dans le cas des marées gra

vitationnelles : les lois de déformation atmosphérique sont mal connues, même

dans l'atmosphère terrestre. Il se pose en outre un problème supplémentaire:

la détermination des quantités Ajpq liées aux variations de pression. Toutes

ces inconnues dépendent de la façon dont l’atmosphère réagit aux variations

d'insolation, donc en particulier à la façon dont elle est chauffée ; a priori, elles

peuvent beaucoup différer d'une planète à l’autre.

Peu de modèles ont été développés. Ils concernent essentiellement Vénus

qui possède une atmosphère épaisse, sans doute parce que sur cette planète,

contrairement à la Terre et à Mars (qui ont des atmosphères beaucoup plus

minces et qui sont plus éloignées du Soleil), les marées atmosphériques sont

susceptibles de jouer un rôle important dans l’évolution de son spin. La plu

part d’entre eux ont été construits par Dobrovolskis et Ingersoll (1980) et se

distinguent par des hypothèses différentes sur les transferts de chaleur dans les

couches atmosphériques. Les amplitudes et les déphasages diffèrent beaucoup

d'un modèle à l’autre. L'un d'entre eux, le modèle de “chauffage par le sol”,
est décrit dans la section suivante.

Par ailleurs, McCue et al. (1992) ont construit un modèle de friction visqueu

se, en ce sens que, de façon similaire aux modèle visqueux de marées gravi

tationnelles, le déphasage Ata et l’amplitude A de la déformation de marée

sont constants. Les contributions aux variations de spin dépendent donc de la

fréquence de marée (elles lui sont proportionnelles si le déphasage est petit).
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3.3.4 modèle de chauffage par le sol de Dobrovolskis

Parmi les différents modèles de chauffage atmosphérique sur Vénus dévelop

pés par Dobrovolskis et Ingersoll (1980), celui qui semble le plus fiable pour

décrire les variations actuelles de pression à la surface, bien qu’il ne soit proba

blement pas valide si Vénus avait une vitesse de rotation semblable à celle de

la Terre, est le modèle de chauffage par le sol (Anthony Dobrovolskis, commu

nication personnelle).

Ce modèle fait l’hypothèse que, d’une part, la variation de pression est due

au transfert de chaleur du sol à la couche la plus basse de l’atmosphère. Selon

Chapman et Lindzen (1970), ce mécanisme est peu efficace sur la Terre.

D’autre part, le maximum de chauffage intervient toujours au milieu de

l’après-midi. Cette hypothèse signifie que le décalage géométrique ( vaut 45°,

donc que le déphasage correspondant à la fréquence semi-diurne 2(cj — n) vaut

7r/2. Ce déphasage de 45° est aussi en accord avec les calculs de Tourte (1984).

Ensuite, tous les autres déphasages sont supposés avoir la même valeur :

et donc sinéJP9 = 1 quels que soient j,p et q.

Enfin, l'amplitude de marée est inversement proportionnelle à la fréquence

qui lui est associée :

AjPq 1 l°jpq- (3-60)

Chaque onde de marée est donc inversement proportionnelle à sa fréquence

associée. Par analogie avec les marées gravitationnelles pour lesquelles le coef

ficient Q est proportionnel à la fréquence, on peut considérer dans ce cas que

l’atmosphère a un comportement visco-élastique.

Les contributions aux variations du spin pour ce modèle sont (Dobrovolskis,

1980):
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du) ^irm.^P6 r _. \ . o 01^ o o

— = 5(^mQ3 n sm2 £ cos2 £ + 4^^ - 2n) sin2 £ (1 -f cos £ )2

+ \8P(lo + 2n) sin2 £ (1 — cos £ )2 -f ^6P(2lj) sin4 £

+ l<$P(2u; — 2n)(l -f cos £ )4 + \8P{2u + 2n)(l — cos £ )4

de

dt

37r m0i?6
— -<$P(2n) sin3 e + 8P(uj) sin e cos3 £

5Cu)ma3

+ ^8P(u> — 2n) sin £(1 -f cos £ )2(2 — cos e )

— \8P(u) + 2n) sin e(l — cos £ )2(2 + cos e )

— \8P{2u) sin3 £ cos e + ^P(2u; — 2n) sin £ (1 -f cos e )3

— \8P{2u) + 2n ) sin e ( 1 — cos e )3
(3.61)

et l'on obtient les contributions aux variations de L et X avec le système

(3.26).

8P(a) est l'amplitude de pression :

57lcpFs

16H<j
(3.62)

où Fs est l'insolation reçue par le sol, 7ï la hauteur d'échelle de l’atmosphère,

7Zcp ~ 0, 2, 1Z étant la constante des gaz parfaits et cp la chaleur spécifique à

pression constante (voir la section 1.3.2).

Remarquons que 8P(a) ne vaut que quelques millibars, ce qui est extrême

ment faible par rapport à la pression au sol qui vaut plus de 93 bars sur Vénus.

Très grossièrement, ces contributions donnent des variations contraires à

celles du modèle Q constant des marées gravitationnelles. En particulier, on

voit que les marées atmosphériques accélèrent toujours la planète. Par ailleurs,

leurs amplitudes sont inversement proportionnelles à la fréquence de marée,

d’où les deux conséquences fondamentales suivantes:

• Les effets sont d’autant plus importants que la planète tourne lentement.

• Si l’obliquité est voisine de 90°, la contribution à la variation d’obliquité

devient :

de
^

dt bCujma3
-SP(2n) - \SP{u> - 2n)

+ \6P(u> + 2 l6P(2u> - 2n) + §«P(2+ 2n)

(3.63)
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Cette variation est dominée par le terme de plus basse fréquence, c’est-

à-dire par la fréquence semi-annuelle 2n : à une obliquité proche de 90°,

chaque hémisphère atmosphérique reste pendant une longue période ex

posé en permanence au Soleil. Pour une amplitude de pression suffisante,

cette contribution positive à de/dt domine la contribution négative don

née par les marées gravitationnelles pour permettre à la planète de passer

d’une rotation directe (e < 90°) à une rotation rétrograde (e > 90°).

3.3.5 un modèle visqueux

L’approche est similaire à celle de Mignard pour les marées gravitation

nelles : est supposé constant le temps Ata dont l'atmosphère a besoin pour

atteindre l’état d’équilibre de pression, et l’estimation des diverses contribu

tions moyennes s'obtient avec la formulation vectorielle du couple entre le

renflement de masse et un corps interagissant.

Sur ce principe, McCue et al. (1992) ont construit un modèle pour l’étude

des marées atmosphériques sur Vénus. Sa formulation étant contestable (voir

la section 4.3.2), nous proposons la suivante.

estimation du renflement de pression

Nous ne tentons pas ici de quantifier l'amplitude de la variation de pression

ni la valeur du retard Ata ; nous les supposons connues. Déterminons d’abord

la redistribution de 1a. masse atmosphérique en fonction de la position du Soleil,

de façon à pouvoir estimer le couple gravitationnel qui s’y applique.

On se base ici sur une formulation de Gold et Soter (1969) : la redistribution

de pression en tout point E de la surface de la planète V peut s'exprimer au

moyen d'une série de Fourier:

AP(E) = ^*(Q)Pi cosz(A - A©.), (3.64)
»>i

où pi est une amplitude de pression, A et 0 la longitude et la latitude équatoria

les de E au temps t, et A®, la longitude du point subsolaire au temps t — Ata.

On ne retient que le terme correspondant à i = 2, puisque l’onde de pression

diurne ne crée pas d’effet de marée (voir la section 3.3.1). Gold et Soter (1969)

donnent pour une fonction empirique obtenue par les observations des

fluctuations de pression observées sur la Terre (Haurwitz, 1964) :

$2($) = cos3 0. (3.65)

Il faut remarquer que la distribution AP n’est pas uniquement fonction de

la position relative du Soleil. En particulier, quelle que soit cette dernière, elle
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s’annule aux pôles. Si on peut accepter l’idée que la réponse atmosphérique

n’est pas homogène en latitude équatoriale, notamment du fait de la rotation

planétaire qui diminue légèrement la masse atmosphérique à hautes latitudes

et qui s’oppose au transfert de masse en latitude, il n’est pas raisonnable de

considérer une telle distribution dès lors qu’on autorise l’obliquité à prendre

toutes les valeurs possibles, en particulier des valeurs proches de 90°.

On choisit alors de poser l’hypothèse suivante: l’atmosphère est homogène

en latitude. Une distribution adéquate peut s’écrire alors:

AP = —p2Cos2S (3.66)

où S est l’angle entre 0©* et OS, O* étant la position du Soleil à l'instant

t — Ata auquel il engendre la marée. Cette distribution est symétrique par rap

port à l’axe O©* et possède une moyenne nulle sur toute la surface planétaire.

Entre t et t — Ata, la planète a tourné de coAta, et le Soleil s’est déplacé

d'environ nAta. Pour calculer la forme à l’instant t du renflement de masse

6m(S) sur lequel va s’appliquer un couple dû au champ gravitationnel d’un

corps interagissant, exprimons d’abord, en coordonnées équatoriales, la quan

tité cos 2S.

Notons r*® = O©*, u*0 = r*0/r*0 et u© = 0£/||0£||, et déterminons

cos 5 = u*0 Uv, Dans la base (i.j,k) liée à la planète,

Uv

/ cos 6 cos A \

cos 0 sin À

^ sin 0 }

(3.67)

où A et 9 sont respectivement la longitude et la latitude écliptiques. Il reste à

déterminer celles de u^.
Posons r) = a>Ata . Notons 7Zx,e la rotation d’un angle 9 autour de x.

On a alors (voir la figure 3.5) :

u© = 7lK,u,d(I) (3.68)

et

u*© = ftkit?(w©), (3.69)

ou

W© = Wk,-„A(.(u0). (3.70)
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Figure 3.5 : position O* du Soleil à l’instant t — Ata pour la

détermination de cos S dans un repère équatorial.

Posons (3 = Wd — ip • Dans la base (i,j,k),

/ cos (3

u0 = sin (3 cos e

\ — sin (3 sin e

et

w0 =

( cos ((3 — nAta) \

sin(/3 — nAta) cos £

^ — sm(/3 — nAta) sin z J

(3.71)

(3.72)

McCue et al (1992) estiment Ata à 57 600 secondes pour Vénus. On peut

donc supposer que nAta est petit devant 1. Alors, en première approximation,

cos((3 - nAta) ~ cos [3 -f nAta sin [3

sin(/? — nAta) = sin (3 — nAt,a cos (3
(3.73)

/ cos (3 -F nAta sin fi \

(sin (3 — nAta cos f3) cos e

\ — (sin/? — 7îAtfa cos(3) cose

Ainsi,

w0 = (3.74)
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et

u
*

©

( cos 7/(cos (3 + n Ata sin j3) — sin rj(sm (3 — nAta cos j3) cos e \

sin t/(cos j3 -f nAta sin (3) + cos ^(sin (3 — nAta cos /3) cos e

\ —(sin (3 — nAta cos (3) cos e )
(3.75)

On obtient finalement cos 25 = 2(u*® • Us)2 — 1 en coordonnées équatoriales

grâce aux expressions (3.67) et (3.75).

calcul du couple

Pour calculer l’effet de marée dû au décalage de l’axe du renflement at

mosphérique, estimons le couple élémentaire <5T de la force gravitationnelle

élémentaire 6F d’un corps interagissant (le Soleil ou la Lune) sur la masse 6m

au point E. On néglige ici l'épaisseur de l’atmosphère par rapport au rayon

R de la planète, et on considère que le renflement de masse correspond à une

modification de la densité atmosphérique.

Supposons ici que le corps interagissant est le Soleil. Ce couple élémentaire

s’écrit :

<5r = r© A <5F (3.76)

où <5F est la force élémentaire exercée par le Soleil sur la masse 6m. Cette force

est l'opposée de celle qui dérive du gradient du potentiel de la Terre calculé à

la position du Soleil, dont nous limitons le développement au deuxième har

monique sphérique, comme il a été fait pour le couple de précession et pour

les marées gravitationnelles :

6F = 6m gradreU(u©,uE) (3.77)

OU

T7 / , Gm&R2 r ,
V2(u©,uE) = —— [3(u® Uv)2 1

Ainsi,

(3.78)

6F = -gradre [3(u0 • uE)2 - l] j 6m
3Gm&R2

e I 2r03

((u® • ue) [2ue - 5(u0 • uE)u0] + u0)6m

Puis,

2r04

r_ r_ 3Gm® .
6T = r® A (5F = — (u® • uE) u® A u® dm,

r©3

(3.79)

(3.80)
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Le couple total T s’obtient en intégrant cette expression sur toute la surface

de la planète. On a donc

‘\dmrs R2 /“/ f2îT \

r= — J^ \^J (u0 • u2) u© A uE 6mJ ds, (3.81)

où ds l’élément de surface au point £.

Calculons maintenant 6m en fonction de l’amplitude de pression p2. La

relation qui lie un élément de masse ra* à la pression p* qu’il exerce sur une

surface s* pour une accélération de la pesanteur g* est

= p* s*. (3.82)

On a donc

. AP p2 cos 25 ds
cm = ds =

9 9

(3.83)

où g est l’accélération de la pesanteur à la surface de la planète. Comme

Cm

et puisque

on a

6m =

9 R2 ’

ds = —R2 cos 6d6d\,

P4p2cos 25 cos6d0d\

Gm

On a enfin :

3p2m©P6 ff!2 ( f2*
r =

(3.84)

(3.85)

(3.86)

mr©'

— [ ( f (u© • u) u© A u cos 25 cos 0 dd] dX. (3.87)
7) J-ir/2 \J0 /

variations de spin

Comme pour les marées gravitationnelles, les contributions aux variations

de spin s’obtiennent avec les équations du théorème du moment cinétique

projetées sur les directions k et K :
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En s’aidant de TRIP, on obtient les contributions moyennées sur une

période orbitale et tronquées à l’ordre 3 en excentricité:

dL 2ir m®JR6p2

dt ma"
(1 + §+ sin Tj COS 7] 3 +

L2
2 + 3

L2

+ 1 -
L2

Y2'

+4

-\-4nAta

dX 47r mç)R6p2

dt 5

X:

(1—2 COS2 7/) 1 + —— — COS T] 1 —
L2 L2

X

ma'
(i + fe2) < 2sin 77 —

X'2

1-JJ +COST, 1 + —

—nAta
X2 X4

(1 + cos 7/)2 - 6— sin2 7/ + —(1 - cos t/)2
L L

(3.89)

Enfin, on vérifie que la marée diurne n’a aucun effet. La variation de la

distribution de pression correspondant à cette marée peut s'écrire :

AP = — cos S. (3.90)

En utilisant TRIP, on trouve que cela donne des contributions nulles à dL/dt

et dX/dt.

étude de variation

La contribution des marées atmosphériques à la variation d'obliquité vaut,

en posant x = coss :

dx 2nm&R6p2 , 3 2\ , 2 „ n 3 ^ • 2 2
— = — —— 1 + ^e (a: —1) 3sin7?(l — cost?)x — onAta sin x
dt 0 ma3L v 2 ' L

— sin 77 (3 + cos r/)x + 2nAta(l + cos 77)'

(3<91)

L’équation dx/dt = 0 a pour racines —1, 1, et au moins une troisième racine

réelle xa. L’existence de racines réelles supplémentaires dépend de la valeur de

77. Selon cette dernière dL/dt et dx/dt peuvent être négatives ou positives pour
une valeur donnée de x.

Du fait de la complexité des expressions, nous nous limitons à l’étude de

cas particuliers.

• Cas où l'obliquité est très proche de 90° :

dx 4'TrmQR6p2Atan(l + cos rj)2

dt oCujma3
(3.92)
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Cette dernière quantité étant toujours négative, l’obliquité augmente

toujours, ce que suggère aussi le modèle de chauffage par le sol de Do-

brovolskis.

Cas où T/ est petit devant 1 (c’est-à-dire lorsque la rotation de la planète

est lente) :

’dL

dt

dX_
k dt

87t rriQR6p2Ata

5 ma3
LO

167r mç)R6p2Ata

ma'-

X

II
lo — n

(3.93)

dx 87t mçlBep2 Ata 2 / 2n
it~T cww (1-x)r7 (3.94)

Dans ce cas, e = 0 et e — 180° sont des positions d’équilibre stable, et

l’obliquité critique est à peu près identique à celle correspondant aux

effets de marées gravitationnelles :

2n
•7» rsw' 'T
^ a — c — (3.95)

Lorsque x < xa, l’obliquité diminue, et elle augmente quand x > xa.

Enfin, la planète est accélérée si lo > 2xn/(l + x2) ; elle est ralentie dans
le cas contraire.

contributions aux variations de l’orbite lunaire

Les contributions aux variations de spin de la Terre dues au couple gra

vitationnel exercé par la Lune sur le renflement de l'atmosphère s'obtiennent

simplement en remplaçant le Soleil par la Lune dans l'expression (3.77), donc,

en particulier, en remplaçant u© par :

U/ = fctÇL) = p3[rb] pi [Ù] Pz[üi + vi\(I). (3.96)

En prenant une moyenne sur les anomalies moyennes de la Terre et de la

Lune et sur le nœud ascendant de la Lune sur l’écliptique, on obtient grâce à

TRIP, pour une faible inclinaison de la Lune (5,13° actuellement) :

(l + §e?) cos2 ii

dX XdL
— ~ 2
dt L dt

dL

dt

47r miR6p2

ma3
sin r} 1

' r2\ x2

cos,__

(3.97)
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L’ordre de grandeur du rapport des magnitudes de la contribution de la Lune

à dL/dt avec celle qui est due au Soleil est :

mi

m©
(3.98)

Par conséquent, et puisque la contribution de la Lune est proportionnelle à

sin2e, dès lors que l’obliquité de la Terre peut atteindre des valeurs élevées,

il faut prendre en compte cette contribution. On peut remarquer la similitude

avec les effets de marées gravitationnelles croisées du système (3.44).

discussion

En comparant ce modèle avec le modèle visqueux des marées gravitation

nelles présenté en section 3.2.4, on voit que, tout au moins pour un angle coAta

petit, les effets de marées atmosphériques, aussi bien sur la vitesse de rotation

que sur l’obliquité, sont contraires à ceux des marées gravitationnelles.

Par ailleurs, la différence essentielle avec le modèle de chauffage par le sol

présenté en section 3.3.4 réside dans le fait que les contributions données par ce

dernier sont inversement proportionnelles à la fréquence de marée : le modèle

visqueux donne une accélération du spin plus importante lorsque 1a. planète

tourne vite, ainsi qu'une augmentation bien moindre de l’obliquité lorsque

celle-ci est proche ou au-delà de 90° et lorsque la planète tourne lentement.

3.4 Les effets de friction entre le noyau et le

manteau

3.4.1 description

On se base ici principalement sur Rochester (1976), Munk et MacDonald

(1960), Marsden et Cameron (1966), Lambeck (1980, 1988) et Hinderer (1987).

Par analogie avec la Terre, on suppose que l’intérieur de la planète est com

posé d’un manteau solide et d’un noyau métallique (celui de la Terre se com

pose principalement de fer et de nickel) séparé en une partie centrale solide, la

“graine” (celle de la Terre a un diamètre supérieur à 2 000 km), et d’une partie

supérieure liquide. Nous négligeons les interactions entre ces deux dernières car

elles sont supposées fortement couplées par les forces de pression (Hinderer,

1987). En fait, il pourrait y avoir une dissipation significative à leur inter

face, notamment du fait des mouvements convectifs du noyau liquide, mais les

phénomènes demeurent très mal connus (Annie Souriau, communication per

sonnelle). Le manteau peut donc être considéré comme une coquille remplie
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d’un liquide auquel le terme “noyau” fera désormais référence. Ce sont princi

palement les variations de spin du manteau qui nous intéressent ici ; désormais,

e et ip désigneront les vitesses de rotation, l’obliquité et la précession du

manteau.

Nous supposerons constante la structure interne de la planète considérée,

mais il importe de préciser que la vitesse de formation (ou de condensation) du

noyau est mal connue. Si, comme pour Runcorn (1966), cette condensation est

peut-être à peine terminée, cela pose problème. Pour Dicke (1966), le temps

de formation est probablement court. L’idée générale aujourd’hui est que la

structure de la Terre n’a pas dû beaucoup évoluer pendant le dernier milliard

d’années au moins (Jean-Louis Le Mouël, communication personnelle).

Le noyau et le manteau n'ont pas la même ellipticité dynamique car ils

ont des formes et des densités très différentes. Le couple de précession étant

proportionnel à l’ellipticité dynamique (voir la section 2.2.3), les deux parties

tendent à “précesser” différemment autour de la normale au plan orbital. Cette

tendance est plus ou moins contrecarrée par différentes interactions qui se

produisent à leur interface. Ces principaux couplages sont :

• Le couple N des forces inertielles de pression non radiale du manteau sur

le noyau, dues au fait que leur interface n’est pas sphérique (ce couple

ne dépend que de la forme du noyau et serait nul si ce dernier était

sphérique).

• Le couple de friction visqueuse (laminaire ou turbulente) du noyau ex

terne sur le manteau.

• Le couple de friction électromagnétique, dû à l’interaction entre les cou

rants électriques du noyau externe et le bas du manteau faiblement

magnétisé.

Rochester montre dans son étude des variations séculaires de l'obliquité ter

restre (Rochester, 1976) que les couples de frictions visqueuse et électromagné

tique sont colinéaires. On peut donc simplifier la prise en compte des divers

effets de friction en considérant que la friction effective $ est d’origine unique,

ne dépendant que d’un seul paramètre: un coefficient k de friction effective

globale.

En ce qui concerne le couple inertiel de pression N, il faut tout d'abord

distinguer deux cas très différents. Sous l’hypothèse que l’interface est un el

lipsoïde de révolution en équilibre hydrostatique, c’est-à-dire que son ellipticité

Si est proportionnelle au carré de la vitesse de rotation, le couple N est non
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nul si Si est supérieure au rapport des vitesses de précession et de rotation du

manteau (Poincaré, 1910). Le couple N est alors dominant ; noyau et manteau

sont fortement solidaires et la dissipation de l’énergie de rotation est faible

(ce qui ne veut pas dire que les effets de friction sont inexistants). Poincaré

appelle ce phénomène la “rigidité gyrostatique”. Une telle condition est satis

faite pour une planète tournant assez rapidement, ce qui est le cas de la Terre.

On dit dans ce cas que la planète est en régime de rotation rapide. Dans le

cas contraire, N sera considérée nulle et l’on dira que la planète est en régime

lent. On estime la période critique de rotation séparant ces deux cas en section

3.4.3.

Enfin, le couple N peut être divisé en deux parties, la première provenant

de la force appliquée sur un ellipsoïde de révolution moyen, la seconde rassem

blant les forces dues aux irrégularités (ou “bosses”) de l’interface, appelé couple

“topographique” par Hide (1969), pour qui la hauteur de ces bosses pourrait at

teindre quelques kilomètres. Le couple topographique est trop mal connu pour

en déterminer les contributions à long terme, et, bien que toute irrégularité

de l'interface augmente la surface de friction, on suppose que le couple to

pographique a plutôt un effet conservatif, les bosses agissant comme des crans

(Dominique Jault, communication personnelle). Comme dans ce qui suit nous

serons plutôt amenés à majorer les effets dissipatifs sur les variations de spin,

nous ne tiendrons pas compte de ce couple.

La principale difficulté apparaissant dans la modélisation de la friction

noyau-manteau est que l'on a, encore aujourd’hui, peu de moyens pour savoir

à quel point la friction visqueuse est turbulente. Ce point est très important. En

effet, si l’écoulement sous l'interface noyau-manteau est laminaire et que l’on

considère la viscosité cinématique du noyau externe comme étant celle du métal

liquide pur, pour laquelle Gans (1972) donne 10-6 m2s-1, la friction visqueuse

est sans doute plus faible que la friction électromagnétique (Rochester, 1976,

Dominique Jault et J.-P. Poirier, communications personnelles). En revanche,

si cette friction est turbulente, ou si le noyau externe est hétérogène, elle peut

devenir beaucoup plus forte (voir par exemple Williams, 1993). En outre, plus

la friction est turbulente, plus l'épaisseur de la couche limite (dite “d'Ekman”)

est grande, et moins le couplage inertiel des forces de pression est efficace

(Rochester, 1976, Stan Peale, communication personnelle).

Nous appelons ”viscosité effective” la viscosité cinématique qui, de façon

équivalente, tiendrait compte des diverses formes de friction, et nous la no

tons v.

3.4.2 équations générales

On cherche à déterminer les variations de spin du manteau du/dt et de/dt

dues aux différents couples s’appliquant à la fois sur le noyau et sur le manteau.
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Outre le couple de pression N qu’exerce le manteau sur le noyau et le couple

de friction qu’exerce le noyau sur le manteau précédemment décrits, il faut

ajouter ceux dus aux forces externes : ce sont les couples de précession dus à

l’ellipticité dynamique du manteau et du noyau, et à la présence du Soleil (et

éventuellement de la Lune).

théorème du moment cinétique

Les contributions aux variations du manteau peuvent être obtenues en

écrivant les équations déduites du théorème du moment cinétique, appliqué à

la fois au noyau (indice n) et au manteau (indice m). Sachant que u = Tj m,

ces équations sont :

d(Cm~ü?)

dt

d{Cnion^

dt

= Pm - N + $

= P„ + N - $

(3.99)

où Pm et Pn sont les couples de précession sur le manteau et sur le noyau, et

où Cn + Cm = C .

En première approximation, sous l’hypotèse de rotation en axe principal

(voir la section 2.2.1) et en notant 6 = , on peut écrire (Rochester,

1976):

$ = k(~6 +kA ~6) (3.100)

où k est un coefficient de friction global et k l’axe de rotation.

D’une part, Rochester (1976) montre que le terme k A <5 contribue très

peu aux variations d’obliquité. D’autre part, on voit que

k-(kA 7) = 0, (3.101)

ce qui implique que la contribution de ce terme à la variation de uj est nulle.

Nous pouvons donc écrire :

$ = (3.102)

3.4.3 détermination de la période critique

Estimons la période de rotation Tc de la transition entre le régime rapide,

pour lequel noyau et manteau sont fortement couplés, et le régime lent, pour

lequel N est nul, c’est-à-dire lorsque le couplage est contrôlé par le seul couple

de friction $.
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On effectue l’hypothèse que l’interface noyau-manteau, d’ellipticité St est

un ellipsoïde de révolution en équilibre hydrostatique. Pour Lambeck (1988),

l’écart de l’interface de la Terre actuelle à l’ellipsoïde qu’elle formerait en

équilibre hydrostatique est de 100 à 200 mètres. Pour Gwinn et a/.(1986),

cet écart, probablement dû en bonne partie à des mouvements convectifs dans

le manteau, pourrait être légèrement supérieur, de l’ordre de 500 mètres.

Cette hypothèse est certainement acceptable pour une planète en régime

rapide. On peut dans ce cas l’identifier à Edn, l’ellipticité dynamique du noyau

(Rochester, 1976). Elle l’est sûrement moins pour un régime lent comme nous le

laisse supposer le fait qu’à faible vitesse, les contributions non hydrostatiques

aux ellipticités dynamiques du noyau et de la planète entière sont les plus

importantes (voir par exemple Yoder, 1995a). Leurs causes et leurs variations

n’étant pas bien connues, nous accepterons cette hypothèse.

Moyennant cette hypothèse, N est nul lorsque l'ellipticité St de l'interface

est inférieure au rapport de la vitesse de précession ip et de la vitesse de rotation

uj (Poincaré, 1910).

Selon Peale (1976), cette condition équivaut à

LJ < (nGpn\ip\) / (3.103)

où pn est la densité du noyau externe. La planète est alors en régime lent.

Appelons uc la vitesse critique de transition entre un régime rapide et un

régime lent et \}>c la vitesse de précession correspondante.

= (TrGpnl^d) 7

Posons

Ed = Edh + 6Ed, (3.105)

où Edh et 6Ed sont respectivement les contributions hydrostatique et non hy

drostatique à l’ellipticité dynamique. Si 6Ed est mesurable, ses variations sont

mal connues.

D’après (Lambeck, 1980), on a d’une part

Edh =

où

_ B
0 3A

K = C/(mR2)étant le facteur de condensation. Posons d’autre part

(3.107)

(3.106)

(3.104)

ai = TrGp„ (3.108)
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et

a2 =

3GrriQ COS £
(3.109)

2(a®\/l - e2)3

En négligeant l’excentricité et la masse de V devant celle du Soleil, on a

a2 ~ -n2 cos £ . (3.110)

La vitesse de précession s’écrit alors :

df -Urrn . 2N
— = a2u (àEd + a0iü ),
dt

et l’équation (3.103) devient:

w, =

c’est-à-dire

dont la solution est

ai\a2uc 1(6Ed + Oqlo2 ) |

= Û1 \a2\(hEd + ÛO^'c )î

1/3

(3.111)

(3.112)

(3.113)

LÜr

La quantité

= + \/l +4q0-V1|«2|-1^- (3.114)

4o0-Vk|-1^= 24a|^—^06,2, . (3.115)
7T/?nm®rtb/C2 I cos £ |

est grande devant 1. Elle vaut environ 5 000 pour Vénus, pour £ = 177,3° et

6Ed = 1,3x10 5 qui sont à peu près les valeurs actuellement observées (Yoder,

1995). On a donc

(ai|a2|^)I/4. (3.116)

On constate qu’à la vitesse de rotation u>c, la contribution non hydrostatique

à l’ellipticité dynamique est dominante.

Ainsi,

uc ~ (J-nGpnn26Ed\cos £\^ / (3.117)
et la période critique vaut donc

Tc ~ 2tt TrGpnn26Ed\ cose |)
-1/4

(3.118)

Cette période vaut environ 50 jours pour Vénus pour 6Ed ~ 1,3 x 10~5

et une faible obliquité. Les périodes critiques de la Terre et de Mercure sont

d’environ 60 et 30 jours, respectivement. On voit qu’elle correspond donc à

une rotation déjà très ralentie. Notons que Tc croît avec le sinus de l’obliquité

et décroît avec 6Ed.

Précisons enfin que l'hypothèse d'une frontière en équilibre hydrostatique

minimise cette période. Tc est donc une borne inférieure pour la période de

transition réelle entre les deux régimes.
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3.4.4 régime de rotation rapide : solution de Rochester

Nous nous basons ici essentiellement sur le modèle de Rochester (1976) des

effets à long terme du couplage entre le noyau et le manteau de la Terre. Nous

supposons que ce modèle est applicable pour une planète tellurique quelconque

ayant un noyau externe liquide.

On fait ici l’hypothèse que co est supérieure à la vitesse critique lvc calculée

précédemment.

Rochester pose tout d’abord que la friction du noyau externe s’effectue

de façon laminaire, d’où une couche limite d’Ekman peu épaisse, et donc un

couple de pression N très efficace. Il estime ensuite le gradient de pression

gradP à l’intérieur du noyau en résolvant l’équation de Navier-Stokes :

- grad(P/pn + Y) = %, (3.119)

où pn est la densité du noyau, Y le potentiel du couple de précession Pn, et 7n

le champ d’accélération du noyau dans un référentiel inertiel, ce qui permet

d’estimer le couple N, qui s’écrit :

N = — J r A gradPdv. (3.120)

où l’intégrale porte sur le volume du noyau, r est la distance géocentrique de

l'élément de volume dv, et P est la pression exercée en cet élément.

Après avoir montré que $ s’écrit sous la forme (3.100), Rochester développe

alors les équations du système (3.99), puis, en ne retenant que les principaux

termes à la suite d'approximations successives (par exemple : la période de

rotation est négligeable devant la période de précession), donne la solution

approchée suivante :

de nib2 sin e cos e

~dt ~ ~ ydEdpCu!2 ( 'm)

où 7e/ est un facteur correctif dû à la déformation élastique du manteau. Pour

la Terre, 7e/ vaut environ 0,57 (Hilaire Legros, communication personnelle). On

rappelle en outre que xp est la vitesse de précession planétaire, k le coefficient de

friction effective de l’équation (3.100) et Edn l’ellipticité dynamique du noyau.

Avant de discuter de l’équation (3.121), déterminons maintenant le coef

ficient ac en fonction de la viscosité effective v. Tout d’abord, on calcule le

temps de “spin-up” qui est le temps caractéristique nécessaire au noyau et au

manteau pour ajuster leurs vitesses de rotation dans l’hypothèse de l'absence

de toute force extérieure (voir Goldreich and Peale, 1967, 1970), c’est-à-dire
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en la seule présence du couple de friction 3>. C’est le temps caractéristique r

du système :

rd(Cm^)
dt

I d(CnüJ*)
1 dt

= —$ = —K, 6

= = K S

(3.122)

où <5 = LO — UJn.

Du système (3.122) on tire:

d S _ K(Cm + Cm) "7

dt CmCn

dont la solution est :

(3.123)

(3.124)

avec

T =

CnCr

nC
(3.125)

Greenspan et Howard (1963) ont empiriquement estimé la valeur de r :

T = (3.126)

où Rn est le rayon du noyau, ce qui nous permet d’exprimer k en fonction de

v :

k =

CnCr

CRn
(3.127)

Avec les approximations effectuées par Rochester pour résoudre le système

(3.99), on obtient la contribution à la variation d’obliquité:

de CnCm^y/v cos e sine

dt= 7e,C^„Æi„V/2 "

ou encore

d cos e _ CnCmV’2> X2\ X
dt ~ lelVCRnEdn2{ L2 ) L5/2‘

(3.128)

(3.129)

solution

Après avoir obtenu une estimation de la variation d’obliquité du manteau

causée par la friction noyau-manteau, nous déterminons à présent les contri

butions à dL/dt et dX/dt.

Celles-ci peuvent s’obtenir grâce au fait que et sont maintenus en

permanence très proches à cause de l’effet du couple inertiel N : leur écart
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angulaire n’excède guère 10 5 radian pour la Terre (Toomre, 1966, Rochester,

1976).

D’après Goldreich (1966), les couples de précession Pm et Pn appartiennent

tous deux au plan orbital de normale K et s’écrivent :

CmPmLü A K (3.130)

et

CnPrffo n A K, (3.131)

pm et pn étant les vitesses de précession qu’auraient le noyau et le manteau

s’ils étaient totalement découplés.

L’addition des deux équations de (3.99) et un produit scalaire par K de

l’équation résultante nous donnent :

/

\

• K = (Cnpn WnAK + CmPm U A K) - K, (3.132)

puis

dX_
dt

Comme 6 ~ 0 on obtient :

Cn d{ 8 • K)

C dt

Puisque

on a alors

et

ou encore

d COS £

dt

dcose

dt

dL

dt

dto

~dt

]_(dX_ _ X_dL_
lA dt L dt

cost du:

uj dt

L2dcos e

~~X dt ’

d£

~wtgfTf

(3.133)

(3.134)

(3.135)

(3.136)

(3.137)

(3.138)

Dans son étude, Rochester précise qu’il y a en fait un terme supplémentaire à

cette dernière variation, et que celui-ci est négligeable.

Finalement, on a donc les contributions suivantes :

dL = CnCmPVÏ f X2) 1
, dt t ,',VCRnEdn2{ » ) un

dX „

(3.139)
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discussion

Examinons les solutions du système (3.139).

On voit tout d’abord que l’effet de friction est porportionnel à sin2 e. En

particulier, il est nul pour une obliquité nulle ou égale à 180°. Ensuite, la

quantité dL/dt est toujours négative, donc l’effet ralentit la rotation. De plus,

l’équation (3.136) indique que l’obliquité est conduite vers 0° si elle est ini

tialement inférieure à 90°, et vers 180° dans le cas contraire, ce qui contraste

avec les effets de marées gravitationnelles.

Pour la vitesse de rotation actuelle de la Terre, Rochester montre que cet

effet de friction est très inférieur à ceux des marées gravitationnelles (voir la

section 4.1), et il faut une viscosité effective v bien plus forte que celle qui est

couramment supposée pour avoir une contribution substantielle. Néanmoins,

comme nous le verrons au cours du chapitre 4, le fait que la contribution

à de/dt soit inversement proportionnelle à uff^2 peut être responsable d'un

changement rapide d’obliquité pour une rotation relativement modérée, avant

la transition en régime lent et sans que la viscosité ne soit très importante.

Remarquons d’une part que la contribution à dL/dt ne peut être valable

pour une viscosité arbitrairement grande, car dans un tel cas le noyau est

solide et la friction est telle que noyau et manteau sont solidaires: il n’y a

alors pas de dissipation. D’autre part, il est logique que l’effet de friction soit

d’autant plus fort que l’ellipticité du noyau (supposée ici égale à l’ellipticité

Si de l’interface) est faible, puisque le couple N est d’autant plus efficace que

Si est grande. Néanmoins, la contribution trouvée n’est pas valable pour une

ellipticité du noyau arbitrairement petite.

Par ailleurs, la planète ayant une rotation rapide, on peut supposer que

l’ellipticité dynamique du noyau Edn est proportionnelle au carré de la vitesse

de rotation, c’est à dire que le noyau est en équilibre hydrostatique. Pour la

Terre actuelle, la différence de la valeur actuelle à la “valeur hydrostatique’’

ne dépasse pas quelques pour cent (Hinderer, 1987). Dans ce cas, de façon

analogue à l’ellipticité dynamique globale, Edn — Ednou>2 /u>02, où l’indice 0
mentionne une valeur à l'instant t = 0, mais cette hypothèse n’est pas tou

jours valide car il se peut très bien que la contribution non hydrostatique 6Edn

devienne prépondérante pour une vitesse de rotation modérée (mais toujours

supérieure à a>c).

Enfin, l’équation dX/dt = 0 a cette conséquence remarquable:

dL dcos e

L cos e

rt2 duj r{2 dcos£

t\ u) Jti COS £

(3.140)

ce qui donne

(3.141)
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c’est-à-dire

_ COS g (t2)

u(t2) cos e(ti)'
(3.142)

Cette équation simple lie fortement les variations de l’obliquité à celles de la

vitesse de rotation et indépendamment des évolutions possibles de v au cours

du temps. Remarquons qu’elle ne dépend pas du modèle choisi pour résoudre

les équations (3.99), mais seulement des couples mis en jeu.

3.4.5 régime de rotation lente: cas général

On se place maintenant dans le cas où la vitesse de rotation de la planète

V est assez faible pour que l’ellipticité £, de la frontière entre le noyau et la

manteau soit insuffisante pour engendrer un couplage par les forces de pression.
Dans ce cas

N = 0 (3.143)

et le traitement des équations donnant les variations séculaires du spin du

manteau est plus simple. Nous nous inspirons ici d’Aoki (1969).

Réécrivons tout d'abord les équations du théorème du moment cinétique

(3.99):

d~UJ i y ^
Cm ,, — Cmpm U A K /c( üJ iü n )

< dî (3.144)

Cn ~fff~ CnPn ^ n A K üJ n ^)

Rappelons que pm et pn sont les vitesses de précession qu’auraient le noyau et

le manteau s’ils étaient totalement découplés.

Développons ces équations en coordonnées écliptiques. Dans la base (I, J, K),

nous avons K = (0, 0,1) et notons (rrj, x2, £3) un vecteur x quelconque. Posons

de plus Km ~ nfCm et nn — k./Cn

Si l’on projette sur la normale à l’écliptique K les deux équations du

système (3.144), on obtient, en reprenant la notation S = Ta — ~ü?n :

CmCn—= -kC63 ( 3.145)

dont la solution est, similairement à celle du système (3.122) :

s3 = <w,/T

où r = Rn/^fUüi.

(3.146)
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Le temps r est toujours très court devant les longues échelles de temps

considérées. En effet, en prenant les très faibles viscosité v = 10“' m2s-1 et

vitesse de rotation u = 10“' rad s-1 et un rayon nucléaire de 3 500 km, on

obtient pour r un grand maximum de l’ordre d’un million d’années, alors que

la valeur actuelle de la Terre est sans doute inférieure à 1 000 ans (Dominique

Jault, communication personnelle). Nous pouvons donc admettre que le terme

exponentiel de la solution est négligeable. Par conséquent,

<$3 = 0, (3.147)

c’est-à-dire que les composantes u3 et u>n3 sont égales à la constante u;03.

Ceci implique que la composante de la vitesse de rotation de V selon la

normale à l’écliptique est constante, donc que

(3.148)

Cette équation est la même que celle obtenue pour un régime rapide. La rela

tion entre la variation de u> et celle de e pour un régime rapide exprimée par

l’équation (3.142) est donc toujours vérifiée.

Etudions maintenant les variations de la projection du spin dans le plan

de l’écliptique. Pour simplifier l’écriture, plaçons-nous dans le plan complexe,

en posant Z = uj\ -f iu;2 et Zn = wnl + iu;n2.

Du système (3.144) on obtient alors:

r dZ_
dt

dZn

' dt

-ipZ - nm(Z - Zn)

iPnZn Kn(Zn Z)

(3.149)

Le système (3.149) est un système différentiel linéaire d’ordre 1 à coefficients

constants ayant pour matrice associée :

(3.150)
f iPm \

V nn -Kn-ÎPnJ

En posant Ap = pm — pn, les racines du polynôme caractéristique de E valent

z± = - j — 1/t - i(pm +Pn)± r 2 -f 2iAp(«m ~ /cn) - Ap2} ' | (3.151)

Posons de plus cm = Cm/C, cn — Cn/C, et Ac = cm — cn, quantité toujours

positive. Alors

r(Acm - Kn) - -Ac, (3.152)
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et les valeurs propres s’écrivent :

z± = \ {(±£ - 1)/T - i(Pm + Pn )}

OÙ

et où l’on a posé :

£ = \/l - 2i7Ac - 72

7 = rAp.

On trouve :

Æe(f) = ±7^\À1 ~ 9'2) + 72)2 + 472Ac2

/m(^) = -

V5

7Ac

(3.153)

(3.154)

(3.155)

(3.156)

ce qui nous permet de déduire les solutions du système (3.149).

solution générale

La solution générale des équations (3.144) du mouvement pour le manteau

et le noyau planétaires en régime de rotation lente s’écrit :

dX_
dt

diün 3

= 0

(3.157)

et

Z

Zr,
= ZLe

dt

z.t ( 1

= 0

1

+ <3158)

(1,5_) et (l,s+) sont les coordonnées des vecteurs propres de la matrice E

définie par (3.150), où s_ et s+ vérifient:

(1 ~0/T +
—

s+ =

(1 -£)/r -\Ap

(1 + £)/r + iAp
(3.159)

(1 + £)/t — iAp

Les quantités LL et D+ sont des constantes qui sont fonction des vitesses

initiales du manteau et du noyau :

s+Zq — Zn0
LL =

LL =

s+ — s_

Zn0 ~ S-Zq

5+ ~ S_

(3.160)

où les indices 0 signifient des valeurs prises à l’instant t = 0.

Par ailleurs, rappelons que £ = y/l — 2i7Ac — 72 où 7 = rAp, et que Ap
est la différence des vitesses de précession libres du manteau et du noyau.
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3.4.6 solutions approchées pour un régime lent

On voit que les coefficients intervenant dans les solutions générales données

par le système (3.158), ont des expressions compliquées. Nous donnons à

présent des approximations simples pour trois cas particuliers. Les deux pre

mières dépendent des valeurs du paramètre 7 = rAp, qui quantifie le rapport

entre le temps de spin-up r et la période de précession de la planète (1/Ap

étant du même ordre que cette dernière). La troisième ne dépend pas de 7

mais requiert une hypothèse forte.

cas de très petite viscosité

Faisons ici l’hypothèse que la viscosité est assez petite pour que le temps

de spin-up r = Rnfy/vû soit beaucoup plus long que la période de précession,

ce qui se traduit par la condition

I7I > 1. (3.161)

On a alors :

f = yjl — 2i7Ac — 72 ~ Ac — 27, (3.162)

ce qui donne les valeurs propres

J - -Cm/T - ipn
U+ ~ -Cn/r - ipm

(3.163)

et

js- ~ 1 + i7/cn
\s+ ~ (1 - n/cm)~l

(3.164)

La solution pour la vitesse du manteau s’écrit donc (en l'absence de toute

autre perturbation) :

Z ~ Z)_e-Cm*/Te~ipm? + D+e-Cnt/Te~'lpnt (3.165)

On voit donc que la contribution de la friction à dco/dt est de la forme

— (1 /r)e~t/T. Elle est donc proportionnelle à y/û.

Lorsque la viscosité tend vers 0, on retrouve bien le fait que le noyau et le

manteau précessent de façons complètement indépendantes: 1/r tend vers 0,

s_ tend vers l'infini et s+ tend vers 0, ce qui conduit au système limite

Z = Z0e~ipm*

7—7 p-lPn<
Z/n Z/nQt

(3.166)

Ajoutées à l'équation u>n3 = uj3 = u;ü3 obtenue avec l’équation (3.147), on ob

tient là les équations de précession pour un manteau et un noyau complètement

découplés.
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cas de grande viscosité

Comme Aoki (1969), faisons à présent l’hypothèse que le temps de spin-up

r est beaucoup plus court que la fréquence de précession, c’est-à-dire que

|7| = |rAp| < 1.

Alors

£ - 1 - - 2cmcn72, .

ce qui donne :

{2_~-1/t — iÀ + TAp2cmcnZ+ ~ —i/2 - TAp2cmcn

où l’on a posé A = pmcn + pncm et y = PmCm + pncn•

De plus,
Cm

s_

cn

Cn

5+
C-m

(3.167)

(3.168)

(3.169)

(3.170)

La solution approchée pour le manteau est alors :

Z = D-e-t/TeTAp2cmC"‘e-'nt + . (3.171)

t étant, par hypothèse, un temps court par rapport à une période de

précession, le terme en facteur de e~^T représente une solution transitoire

rapidement évanescente. On obtient donc la solution approchée :

Z = D+e~TAp2cmCnte~lpt, (3.172)

avec

D+ ~ Z0. (3.173)

Ainsi la norme de la composante de u> sur l'écliptique vaut

„-tAp2CmCnt
iJE — OJE 0e , (3.174)

avec

a^Eo — a;osin s o- (3.175)

Ensuite,

U = + iül (3.176)

d’où

dm u>e diOE . dcüE
. = , =sme

dt u) dt dt
(3.177)
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Par conséquent,

du

— = —rAp2cTncnLJosm£sm£oe rAp CmCn^ to\
dt

(3.178)

Tout instant t peut être considéré ici comme instant initial, donc finalement :

du;

dt
= — rAp2 cm cnu; sm2 £ . (3.179)

Avec les variables dTAndoyer, la solution s’écrit alors :

(dL 2 f X2
- = —rAp cmCnLfl — —

dt

(3.180)

= 0

Le ralentissement produit sur la vitesse de rotation est proportionnel à r, donc

inversement proportionnel à yfv.

Estimons enfin la quantité Ap en supposant connues Ed et Edn. Admet

tons pour simplifier que la précession n’est due qu’au Soleil et négligeons

l’excentricité de la planète. Alors, d’après le système (2.32), le taux de préces

sion pn pour le noyau, par exemple, s’écrit :

3Gm&Edn cos £ n 3n2Edn cos £n
Pn = ~

2a3u)n 2u)r
(3.181)

Par conséquent, si l’on néglige la différence du cosinus de l’obliquité du noyau

£n et du manteau ainsi que leur différence de module de vitesse,

Ap ~ fn2 cos £ (Edm - Edn)
1

LO

(3.182)

Posons ensuite

Edn = (3Ed (3.183)

et calculons Edm en fonction de Ed.

Si l’on fait les approximations supplémentaires sur les moments principaux

d’inertie :

Bm - Am et Bn ~ An, (3.184)

alors

Cm - Am
m J t-m

Bdm

Edn =

Cm

Cn_^An
Cn

(3.185)

(3.186)
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et

C — A

4 = — (3.187)

De plus, négligeons la différence du cosinus de l’obliquité du noyau et du

manteau. Alors

Ap ~ |n2 COS £ [Edm — Edn)~- (3.188)

Les équations (3.186) et (3.187) impliquent que An = Cn{ 1 — flEd) et que

A = C( 1 — Ed). Puisque Am = A — An, on a donc :

Am = Cm + {Cnp - C)Ed. (3.189)

L’équation (3.185) implique alors que

Edm
(1 ~ Cn0)Ed

C-m

(3.190)

Finalement,

et

Edm Edn
1-/9

Ed,

Ap ~
1 — (S dtp

Cm dt

3n2(l — (5) cos £

2cmu
Ed.

(3.191)

(3.192)

Pour la Terre, (5 vaut à peu près 3/4 et cm est voisin de 0,9 (Lambeck, 1980,

Yoder, 1995a).

modèle de Goldreich et Peale

Le système (3.158) ne semble pas facilement simplifiable lorsque le temps

de spin-up est de l'ordre d’une période de précession, c’est-à-dire lorsque |q|
est de l’ordre de 1.

Le modèle de Goldreich et Peale (1970) fait l’hypothèse suivante: si la

planète est en régime de rotation lente, alors l’ellipticité dynamique du noyau

doit être très faible, trop en tout cas pour que s’exerce un couple de précession

substantiel sur le noyau.

Cette hypothèse paraît contestable car, comme le montre l’étude de Yoder

sur Vénus (Yoder, 1995a), la partie non hydrostatique de Ejn est très proba

blement prépondérante en régime lent, de sorte qu’il n’y a pas de raison de

négliger la vitesse de précession du noyau par rapport à celle du manteau.

Cependant, elle permet d’avoir une estimation simple de la contribution de

la friction lorsque la période de spin-up est du même ordre que la période de

précession (cas où la friction est maximale).
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Posons donc pn = 0. Avec cette approximation, l’équation (3.144) se réécrit

d~ïü y —>
= pmüü A K - Km S

(3.193)

= pm~ïo AK— 6 /t

dt

d~6

dt

La solution générale de la seconde équation de (3.193) est celle du système

d~6

dt
= — 8 /r (3.194)

c’est-à-dire, similairement à celle de la composante écliptique dans le cas

général :

7 = e-'/T70, (3.195)

et l’on négligera cette solution évanescente.

La solution particulière 6 e dans le plan de l’écliptique de base (I, J) peut

s’obtenir avec l'approximation suivante : au premier ordre, le manteau précesse

indépendamment du noyau à la vitesse pm = ip et de façon rétrograde dans

le plan (0;I, J), ce qui permet de poser dans la seconde équation du systè

me (3.193) :

~ü?e — oj sin e

On obtient alors une solut

après une double intégration par parties :

uj sin e
b F, —

1 + T 21p 2
cos (rpt + V>o)

- ( sin(^t + ipo) +

- sin(^ + ^0)J] • (3.196)

de la seconde équation de (3.193)

sin(ff>t + t/Jo)\ j
Tlp J

(3.197)

COS(\j>t H- V’o) \ j

La variation de la vitesse du manteau s’obtient en reportant cette solution

dans la première équation de (3.193), et en effectuant un produit scalaire par

Ta :

duj 1 d~iü

dt 2uJ dt

1 d~ûü

tü dt
Lü

cnLJT 1 sin2 £

1 + T~21p~2

(3.198)

c’est-à-dire encore

da> cnu;3/2 sin2 e

dt Rn 1 + UlR~2ll>-2V
(3.199)
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Cette contribution de friction tend vers 0 comme y/v lorsque v tend vers 0,

et comme 1 /y/v lorsque v est grand ; on retrouve là les résultats précédemment

établis pour des viscosités grandes ou très petites. De plus, elle présente un

maximum pour

u>

5 (3.200)

c’est-à-dire lorsque le temps de spin-up est égal à la période de précession

(l'y| = 1). Pour les planètes telluriques, v est grossièrement de l’ordre de

10“5 lorsque u> est proche de coc, et augmente comme lü~3 lorsque u diminue,

puisqu’en régime lent, if> est inversement proportionnel à co d’après (3.181).

3.4.7 conclusion

Rassemblant les solutions approchées trouvées pour les deux régimes de

rotation, on peut tirer les conclusions suivantes.

En régime rapide, il faut une très grande viscosité effective (très supérieure

à 10-4 m2s-1) pour contrecarrer l’action du couple de pression N et dissiper

de l’énergie entre un noyau et un manteau fortement couplés, à moins que

la vitesse de rotation n’approche la vitesse critique ujc donnée par l’équa

tion (3.117).

En régime lent la friction visqueuse a des conséquences importantes, à

moins que la viscosité ne soit très petite ou très grande, c’est-à-dire typique

ment très éloignée de 10~4 m2s-1. Le ralentissement et le taux de variation

de l’obliquité atteignent des maxima lorsque le temps caractéristique r de la

friction est du même ordre que la période de précession.

Rappelons enfin que les contributions aux variations de spin sont dans tous

les cas proportionnelles à sin2 e. Une fois la planète suffisamment ralentie,

l’obliquité est rapidement amenée près de 0 ou 180° et, si elle ne contribue

alors quasiment plus à la variation de u>, la friction noyau-manteau empêche

toute variation substantielle de l’obliquité.

3.5 autres effets possibles

Nous mentionnons dans cette partie quelques effets susceptibles d’engendrer

des variations à long terme pour le spin. Nous ne les développons pas puisque,

le couplage spin-orbite mis à part, ces effets ne sont pas bien connus et n’ont

probablement pas de conséquences constamment durables sur plusieurs mil

liards d’années.
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3.5.1 friction climatique

La rétroaction d’une modification de l’ellipticité dynamique causée par une

variation climatique (voir la section 1.4.2) peut s’effectuer avec un certain

temps de retard, d’où un effet dissipatif systématique (Rubincam, 1994, 1995).

Cependant, les modèles employés se révèlent peu robustes. En particulier,

ils dépendent fortement de la viscosité du manteau et des changements de

l’ellipticité dynamique en période glaciaire, qui sont mal connus mais proba

blement faibles.

3.5.2 friction magnétique

Il peut se produire une friction magnétique entre la magnétosphère et le

vent solaire, mais l’effet résultant semble négligeable (Schatzman, 1966,

MacDonald, 1966, Volland, 1988, Hinderer, communication personnelle). S’il

est négligeable pour les planètes telluriques actuelles, leur champ magnétique

a pu être plus important au cours du premier milliard d'années et l’on ne peut

exclure des effets alors significatifs (Kundt, 1977).

3.5.3 couple de résonance spin-orbite

Dans le chapitre 2 (section 2.2.3), nous avons mentionné 1a. possibilité que

le spin soit au voisinage d’une résonance spin-orbite. En référence à Goldreich

et Peale (1969), la taille de la région de résonance dans l’espace des phases du

système est proportionnelle à yj^Ws(e). e désigne l’excentricité, Ws(e) est
un “coefficient de Hansen”, et s désigne l'ordre de la résonance, c’est-à-dire un

rapport entier entre la période de rotation et la période de révolution.

Bien qu’il n’ait aucun caractère dissipatif, ce couple peut avoir un effet

déterminant dans l’évolution du spin. En effet, si l’on pose 9 = 1— |M, où i

est l’angle sidéral moyen et M l’anomalie moyenne du Soleil, et si l'on néglige

l’obliquité, les équations conservatives (2.32) de la précession sans perturbation

planétaire s’écrivent :

îdL

dt̂
= —|n2(i? — A)Wa(e) sin 20

dont on tire l’équation

de 1 S
di=c-^n + £

fe _ d£
dt2 C dt

(3.201)

(3.202)

d£/dt étant ici une quantité négligeable, cette dernière équation est donc

à peu près équivalente à

J2 û

C— = |n2(B - A)W„(e)sin20. (3.203)
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Elle correspond à l’équation de variation oscillante d’un moment cinétique

0 = Cd6/dt sous l’action d'un couple extérieur de moment oscillant IIres :

res• (3.204)

Ajoutons maintenant à dL/dt la somme des contributions des effets

dissipatifs. On obtient l’équation

de _
— lires “H llcfiss- (3.205)

Selon les valeurs de II^ss, l’angle 6 peut passer d’une libration à une circulation,

ou inversement.

Ainsi, l’effet de la résonance spin-orbite peut être considéré comme celui

d'un couple. Dans certains cas, ce dernier n’est pas suffisant pour contreba

lancer la contribution de l’effet de marée sur L et maintenir 0 en libration.

Dans le cas contraire, il y a une “capture” de l'axe de rotation en résonance,

et l’on peut estimer la probabilité de cette capture en fonction de l’amplitude

de la dissipation (voir Goldreich et Peale, 1966, 1967, Henrard et Murigande,

1987, Celletti, 1990).

Pour fixer les idées, cet effet est proportionnel à VV5(e) qui n’est très

conséquent que lorsque s vaut 1, c’est-à-dire pour une rotation synchrone,

qui décroît rapidement lorsque s croît (il est donc très petit lorsque la planète

tourne vite), et qui croît avec l’excentricité e. Il ne concerne donc qu’une

planète déjà fortement ralentie. Si la probabilité est grande pour qu’une planète

soit piégée en rotation synchrone, moyennant une dissipation importante, elle

n’a de chance d’être piégée en résonance que si son excentricité est impor

tante ; c'est la cas de Mercure qui est piégée en résonance 3:2 (cas où 5=3),

dont l'excentricité actuelle vaut 0,206 (mais dont la valeur moyenne peut-être

bien plus importante, d’après Laskar, 1994a). Vénus, quant à elle, a proba

blement eu une excentricité trop faible pour subir une telle capture, sa valeur

moyenne n’excédant pas 0,08 (Laskar, 1994a).
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Chapitre 4

Applications aux planètes

telluriques

4.1 Introduction

Après avoir construit dans les deux chapitres précédents les équations de

précession avec les termes de perturbations planétaires et les contributions

des divers effets de marées et de 1a. friction noyau-manteau, nous effectuons

maintenant des applications numériques aux planètes telluriques.

Chacun des états actuels de ces planètes pose un certain nombre de ques

tions sur leurs évolutions passées et futures, d’autant plus que la difficulté de

mesurer les effets dissipatifs rend tout scénario plus ou moins fragile. L’examen

des diagrammes- de stabilité présentés dans le premier chapitre permet de

privilégier certaines questions; il a orienté nos calculs. Jusqu’à présent, la

quasi-totalité des études sur l’évolution à long terme des planètes telluriques

ont été effectuées sans tenir compte des perturbations planétaires. Il nous

paraît donc essentiel de déterminer leur importance dans ce type de problème.

C’est la raison pour laquelle nous avons choisi de nous intéresser à des scénarios

d’évolution pour lesquels le spin rencontre la zone chaotique.

Réexaminons brièvement les diagrammes de stabilité de Mercure, de Vénus,

de la Terre et de Mars (voir 1.2.4). Ces diagrammes sont des illustrations de la

dynamique globale “instantanée”, puisqu’ils ont été déterminés avec le calcul

des orbites actuelles du Système solaire, qui n’est correct que sur quelques

dizaines de millions d’années. Il permet cependant d’avoir une idée a priori de

l’évolution du spin sous l’action des phénomènes dissipatifs, aussi bien dans le

passé que dans le futur. En effet, la constante de précession a portée en or

donnée étant proportionnelle à la vitesse de rotation, tant que l’approximation

d’une ellipticité en équilibre hydrostatique demeure valide, tout état antérieur

se localise à une position plus haute dans le diagramme, tandis qu’un état

101
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ultérieur doit se situer plus bas. Rappelons la valeur de la constante de préces

sion (voir la section 2.2.3):

3 GmQEd

° 2a3(l — e2

où l’ellipticité dynamique vaut (voir la section 3.4.3) :

Ei = Edh + SEd=|2g£ + (4.2)
On a aussi

SGrriQ ( R3Jc2uj t 6Ed\
° ~ 2a3(l - e2)3/2 \3GX:m + j ' ( '3)

On voit donc que lorsque SEd devient prépondérant, a augmente lorsque uj

continue de diminuer.

Plusieurs questions se posent : quelle est la vitesse de progression d’un

point dans le diagramme? Quelles sont les variations d’obliquité dans une

zone stable et dans la zone chaotique? Quelle est l’histoire passée ou future la

plus probable?

Pour toutes les simulations, nous utilisons la solution orbitale actuelle La90,

c’est-à-dire que nous intégrons les équations de la précession simultanément

au système séculaire des mouvements orbitaux développé par Laskar (1990).

Le caractère chaotique de la dynamique étudiée nous empêche de pouvoir

nous fier aux résultats de quelques simulations isolées. Nous effectuons donc

des intégrations avec un grand nombre de conditions initiales extrêmement

voisines de façon à déterminer les évolutions les plus probables.

Par ailleurs, avec un temps caractéristique de 5 Ma, la solution orbitale

perd sa précision au-delà d’environ 100 Ma. Par conséquent, la zone chaotique

de chacune des planètes n’est pas la zone chaotique réelle sur plusieurs mil

liards d’années. Il nous est bien sûr impossible de connaître exactement cette

dernière, mais remarquons les faits suivants. Tout d’abord, la configuration de

cette zone chaotique dans le diagramme de stabilité dépend de combinaisons

des fréquences fondamentales du Système solaire (voir les sections 1.2.4 et

2.3.3). Or d’après Laskar (1990), on sait que ces fréquences varient peu, sauf

pour Mercure. La zone chaotique ne devrait donc pas évoluer beaucoup. Enfin,

on ne recherche pas les solutions les plus exactes possibles, mais les tendances.

Nous admettrons donc que les fluctuations réelles de la zone chaotique au cours

du temps ne remettent pas en cause les résultats des simulations effectuées ici.

Toute investigation sur un scénario d’évolution passée ou future de la ro

tation planétaire nécessite une estimation de l’amplitude des effets dissipatifs,



4-1. Introduction 103

quels que soient les modèles choisis. Après avoir justifié le modèle de dissipation

pour les calculs envisagés, nous déterminons des valeurs moyennes plausibles

pour les coefficients de dissipation concernés.

Nous nous intéressons tout d’abord au cas de la Terre qui est toujours en

régime de rotation rapide, et dont le spin semble avoir évolué régulièrement

sous les effets de marées gravitationnelles luni-solaires, au moins depuis la

probable collision avec la Lune (une collision entre la Terre et un corps de

la taille de Mars étant le scénario le plus retenu aujourd’hui pour expliquer

la présence de la Lune; voir par exemple Singer, 1977, Hartmann, 1986 et

Melosh, 1990). Le diagramme de stabilité indique que le spin de la Terre pour

rait, à longue échéance, rencontrer la zone chaotique. Nous estimons alors la

probabilité pour que l’obliquité atteigne de très hautes valeurs.

Nous étudions ensuite le cas de Vénus dont la zone chaotique est très sem

blable à celle de la Terre, mais dont le spin actuel est très différent car il

a une très lente rotation rétrograde. Après avoir rappelé quelques scénarios

antérieurement proposés pour expliquer ce spin actuel, et dont les conclu

sions divergent parfois, nous tentons de reconstruire un scénario d'évolution

complet en étudiant le rôle d’un éventuel passage dans la zone chaotique. Ce

dernier est probablement important, comme le suggère l’étude de Laskar et

Robutel (1993).

Enfin, nous ferons quelques remarques sur le cas de Mercure dont le spin

semble avoir été ralenti jusqu’à un état limite, en ayant sûrement traversé la

zone chaotique sous l’effet des marées gravitationnelles solaires. Ajoutées à

l’étude du cas de Vénus, ces remarques nous permettront de dessiner quelques

perspectives de recherche.

Mars, quant à elle, ne fera l’objet d’aucune simulation puisqu’elle n’a sans

doute subi aucune dissipation substantielle : elle possède une rotation rapide de

période 24,6 h et se trouve trop éloignée du Soleil pour que les effets de marées

gravitationnelles soient conséquents (rappelons que ces derniers sont propor

tionnels à l/a6). En effet, on peut majorer le taux de ralentissement grâce à la

formule (3.27) qui correspond au modèle Q constant pour une obliquité nulle:

du ^ 3GmlR5k2 3GmlR3k2 , x
< — = ^ (A

dt ~ 2Ca6Q 2KmaeQ v’

Avec les valeurs proposées dans le tableau 4.3 (voir à la fin du mémoire), on
obtient :

^ < -2 x 10"6(3-1rad s-1Ga-\ (4.5)
ce qui est négligeable quel que soit Q, Q étant très probablement plus grand

que 1 (voir Goldreich et Soter, 1966, Lambeck, 1979).

Nota bene : Lorsqu’ils ne seront pas spécifiés, tous les paramètres physiques
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et les conditions initiales choisies pour les intégrations numériques sont ceux

compilés dans le tableau 4.3.

4.2 Cas de la Terre

4.2.1 introduction

La Terre possède actuellement une obliquité de 23°26r et une constante de

précession de 54,93///an (voir par exemple Kinoshita, 1977). Elle se trouve

donc dans une large zone de stabilité, son obliquité oscillant entre 22 et 24,6°

environ (voir la figure 4.1). En particulier, on peut prévoir qu’au bout d’un cer

tain temps, la Terre atteindra la large zone chaotique dans laquelle l’obliquité

n’aura plus de variations si modérées.

L’évolution du système Terre-Lune est loin d’être un nouveau sujet d’étude.

Les principaux travaux effectués sur ce problème sont ceux de Darwin (1908),

Jeffreys (1930), MacDonald (1964), Goldreich (1966), Gerstenkorn (1969), et

plus récemment, Mignard (1979, 1980, 1981). Dans chacune de ces études, la

seule origine de dissipation considérée fut les effets de marées gravitationnelles.

Comme Tourna et Wisdom (1994), nous avons choisi d'utiliser le modèle de

friction visqueuse avec la formulation de Mignard : le temps de retard At est

supposé constant. Bien que ce choix soit un peu arbitraire, on peut sans doute

apporter à son crédit la remarque suivante: selon Knopoff (1964), les liquides

ont plutôt tendance à suivre une rhéologie de type visqueux ; or, les océans

sont responsables d’une part importante de la dissipation par effet de marées.

On peut estimer l'amplitude actuelle du couple de marée grâce à la vitesse

d’éloignement de la Lune qui lui est proportionnelle. Cette vitesse se mesure

avec une grande précision grâce à la télémétrie laser. Une valeur récente est

3,82 centimètres par an (Dickey et al., 1994), ce qui correspond à 638 secondes

pour le temps de retard AL L’expression (3.23) nous permet d’estimer la valeur

actuelle du facteur Q correspondant à la fréquence semi-diurne 2(u> — n) :

1

2(u> — n)At
Q sd — ~ 11. (4.6)
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Figure 4.1 : diagramme de stabilité de la Terre (tiré de Laskar, 1993b).

Cette figure résume les résultats de plus de 250 000 intégrations numériques

des variations de l’obliquité e (en abscisse) sur 36 Ma, pour autant de condi

tions initiales sur e et sur la constante de précession a (en ordonnée). Dans

la zone bleue, l'obliquité subit des variations de faible amplitude autour d'une

valeur moyenne constante. C’est le cas de la Terre actuelle avec e ~ 23,44"

et ex ~ 54, 93/,/an. Dans In zone rouge, les variations sont chaotiques. Le

comportement chaotique est estimé par le taux de diffusion de la fréquence de

précession, a étant fixée, In diffusion chaotique s'effectue horizontalement en

explorant la zone dans toute sa largeur. Sans la Lune, pour des périodes de

rotation comprises entre 12 et 4S h, l’obliquité de la Terre subirait de fortes

variations chaotiques entre 0 et 55° environ.

lengthoftheday
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Si l’on extrapole dans le passé l’évolution du demi-grand axe lunaire avec

cette la valeur actuelle At = 600 secondes, on trouve que la formation ou

la capture de la Lune s’est produite il y a seulement 1,2 Ga environ (voir la

figure 4.2), ce qui contredit la plupart des conclusions tirées des observations

paléogéologiques (voir par exemple Pannella, 1975, Piper, 1978, ou Lambeck,

1980) qui proposent des dates antérieures à —3 Ga. C’est la raison pour laquel

le Goldreich (1966) et Mignard (1979, 1980, 1981) ont choisi de déterminer les

variations du spin terrestre et de l’orbite de la Lune autour de la Terre en

fonction de son demi-grand axe.

Figure 4.2 : évolution passée de la distance de la Lune avec le taux

de dissipation actuel. Avec le modèle visqueux de Mignard pour les marées

gravitationnelles et At = 638 s, on intègre à rebours le système Terre-Lune. Le

demi-grand axe de la Lune est compté en rayons terrestres et tracé en fonction

du temps.



4.2. Cas de la Terre 107

Il y a donc une lacune manifeste : l’amplitude moyenne des effets de marées

sur de longues échelles de temps est mal connue, ce qui implique la même

incertitude sur l’échelle de temps des variations de l’orbite lunaire et du spin

terrestre. Pour le modèle de Mignard, ceci se traduit par une incertitude sur la

valeur moyenne de At. Si l’on accepte le résultat des observations, cette valeur a

donc été nettement plus faible dans le passé que la valeur instantanée actuelle.

Cette hypothèse semble relativement bien confirmée par les observations des

fossiles traceurs des variations de marées (Williams, 1993). On peut supposer

en outre qu’il en sera de même pour la valeur moyenne dans le futur. On peut

attribuer la cause de cette différence aux changements de la distribution des

continents, plus précisément de la surface totale des mers peu profondes (voir

par exemple Krohn and Sündermann, 1978), et peut-être aux variations du

volume océanique liées aux périodes glaciaires.

En ce qui concerne l’éventuelle dissipation par friction à l’interface noyau-

manteau, il apparaît que l’incertitude sur la valeur de la viscosité effective est

énorme. L’intensité de la friction visqueuse laminaire du métal liquide est con

sidérée comme inférieure à celle de la friction électromagnétique (J.-P. Poirier,

communication personnelle). Pour Rochester (1976), elle est approximative

ment 3 fois inférieure pour la viscosité cinématique v = 10“6m2s_1, et la va

riation d’obliquité résultante est négligeable devant celles des effets de marées

gravitationnelles: 5 x 10“9///an, contre environ 1,2 x 10~5///an (Williams,

1993).

Cependant, il est possible que la friction turbulente, éventuellement ren

forcée par une hétérogénéité du métal liquide, ait des effets beaucoup plus

importants (Williams, 1993), différant de plusieurs ordres de grandeurs: une

revue d’expériences en laboratoire et d’observations des fluctuations de la rota

tion terrestre faite par Lumb et Aldridge (1991) donne une plage d'environ 13

ordres de grandeur pour la viscosité effective 2/, allant de 10“ ' à 4.6 x 105 m2s"1.

Bien que les variations de spin soient proportionnelles à y/v, cette incertitude

pose un sérieux problème.

S’il donne plus de crédit à la valeur supposée de la viscosité du métal liquide

(10~6m2s-1 ), Rochester a choisi comme borne supérieure la valeur de 10 m2s-1

provenant d’observations des fluctuations de la nutation terrestre (Toomre,

1974). Cette valeur est encore d’actualité (Dominique Jault, communication

personnelle). En fait, elle contribue très peu aux variations du spin.

A l’inverse, Williams (1993) suggère dans son étude sur l’histoire de l’obli

quité terrestre, en s’appuyant sur une synthèse de nombreuses observations

paléogéologiques (sur la nature des sols et des fossiles ; voir la section suivan

te), que la viscosité effective a probablement été beaucoup plus grande. Nous

discuterons un peu plus bas le scénario qu’il propose.
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4.2.2 détermination de contraintes sur les coefficients

de dissipation At et v

Dès lors que l’on accepte les modèles choisis pour les effets dissipatifs,

un moyen très simple de réduire de façon importante ces incertitudes est de

chercher les couples de coefficients d’effet de marées gravitationnelles et de

viscosité effective (At,v) qui donnent une évolution de la durée du jour simi

laire à celles données par les observations du sol terrestre concernant les deux

derniers milliards d’années. Nous avons choisi de nous servir d'une compilation

proposée par Williams (1989).

La principale technique employée pour estimer l’évolution du nombre de

jours par an, et par mois lunaire, est l’examen d’“horloges paléontologiques”

(Lambeck, 1980, Williams, 1989).

Celles-ci se décomposent en trois groupes : les coraux, les bivalves, et les

stromatolites (structures produites par l’action de micro-organismes sur des

matériaux sédimentaires). Chaque espèce présente des incréments de structure

(liée aux variations de la fixation de carbonate de calcium pour les coraux et

les mollusques) qui sont variables en taille et en composition chimique à cause

des variations périodiques de leur environnement (l’éclairage, la température,

la nourriture disponible) : l'alternance du jour et de la nuit, la présence ou

l’absence de clair de Lune, la périodicité et l’amplitude des marées, le change

ment de saison.

Coraux et bivalves fournissent des informations qui concordent assez bien

sur l’évolution passée de la durée du jour. Les premiers sont des marqueurs

relativement précis des périodes, et les seconds présentent les avantages d'être

mieux préservés et de fournir un plus grand nombre d’échantillons. Leur in

convénient commun est de ne couvrir que les 500 derniers millions d'années,

alors que les plus anciens stromatolites retrouvés ont plus de 3 Ga.

Tenter de déterminer les variations d’obliquité par ce type de technique

constitue une tâche plus difficile, car elle nécessite notamment des traceurs

précis des variations des saisons et la prise en compte de la dérive des continents

que l’on connait mal au-delà de 200 ou 250 Ma qui est l’âge supposé du super-

continent Pangée (Pollack, 1979, Dalziel, 1995), alors que la formation des

océans est sans doute antérieure à 3,9 Ga. Les observations sont en grande

partie constituées d’analyses géologiques de roches et de dépôts sédimentaires

ayant subit un gel (Williams, 1993).

Les données rassemblées par Williams (voir la figure 4.3) donnent un cer

tain nombre de valeurs de la durée du jour, avec des barres d’erreurs, pour

différentes dates entre aujourd’hui et deux milliards d’années dans le passé

(—2 Ga). Ces estimations sont d'origines distinctes et donnent des taux de

variations assez différents, surtout pour les 500 derniers millions d’années.
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Nous avons choisi de prendre trois taux de variations comme taux de

référence. Les deux premiers correspondent à peu près aux taux minimal et

maximal des observations jusqu’à la date —500 Ma. Dans le premier cas, la

période de rotation passe de 24 à 20,4 heures, soit un rapport d'environ 1,18,

et de 24 à 23 heures dans le second cas, soit un rapport d’environ 1,04. On

peut considérer que l'ensemble des variations possibles sont comprises entre

ces deux-là. Le troisième taux correspond à peu près au taux de variation des

trois observations à —2 Ga qui donnent une période d’un peu plus de 19 heures,

soit un taux d’environ 1.26. Notons que les deux derniers taux correspondent

à peu près à l’observation de la formation de l’Elatina (structure géologique

en Australie du sud).
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Figure 4.3 : observations de la durée du jour jusqu’à —2 Ga (tiré de

Williams, 1989). En abscisse figure l’échelle de temps dans le passé, en millions

d’années. Dans le petit encadré, l’échelle remonte jusqu’à-2 Ga. A chaque

observation géologique correspond une date et un nombre d’heures par jour

(ou de jours par an) en ordonnée, avec une incertitude sur ce nombre d’heures

qui est indiquée par une “barre d’erreur”.
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estimations sans marée atmosphérique

Nous avons calculé la vitesse de rotation de la Terre dans le passé avec le

modèle visqueux de Mignard (voir la section 3.2.4), sans perturbation plané

taire, jusqu’à —500 Ma, puis jusqu’à —2 Ga pour de multiples valeurs des

coefficients de dissipation : 22 valeurs de A£, allant de 0 à 630 secondes par

pas de 30 secondes, et 25 valeurs de v, allant de 0 à 13 824 m2s-1 comme cubes
d’entiers successifs.

Les conditions initiales sont celles de Laskar (1986).

Dans les figures 4.4 sont représentées les courbes de niveaux des vitesses de

rotations obtenues pour tous les couples (At,v) sélectionnés. Dans le calcul à

—500 Ma (figure 4.4a), nous avons tracé les deux courbes correspondant aux

taux de décélération 1,04 et 1,18 donnés par les observations; elles délimitent

l’ensemble des valeurs possibles pour Af et u. Dans le calcul à —2 Ga, A^ ne

va que jusqu’à 360 secondes car les valeurs supérieures ont toutes conduit à

la capture de la Lune avant cette date. Dans la figure 4.4b, on a superposé la

courbe correspondant au taux observé de 1,26.

On voit clairement que la valeur de 600 secondes est une borne supérieure

pour la valeur moyenne de AL Les observations à —2 Ga placent cette limite

Atmax à environ 200 secondes. De plus, la borne supérieure pour la valeur

moyenne de v est environ 7 400 mV1, et on constate que la friction noyau-

manteau n’a pas d’effet significatif en-deçà de plusieurs m2s~1. Les observations

à —2 Ga donnent umax — 1000m2s-1.

Enfin, il serait intéressant de connaître la limite inférieure de At1 qui devrait

s’approcher de la valeur correspondant au manteau seul, puisque la plupart

des variations découlent des changements du chargement océanique. On peut

en donner une approximation grossière sachant que l’énergie dissipée dans la

mer compte pour environ 90 ou 95% du total (Mc Donald, 1964, Zschau, 1978,

Cazenave, 1983, Mignard, 1983, Lambeck, 1988).

Dans ce cas, le plus faible At serait voisin de 30 ou 60 secondes, d’où un

maximum vmax d’environ 600 ou 800 m2s_1 si l’on se base sur les observations

à —2 Ga, et environ 4 400 and 4 700 m2s-1 pour celles de —500 Ma.
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Earth's spin at -500 Myr

Earth’s spin at -2000 Myr

Figure 4.4 : ralentissement de la rotation terrestre en fonction de At

et v (tiré de Néron de Surgy et Laskar, 1996). Pour 550 valeurs des coefficients

de dissipation de marées gravitationnelles At (en ordonnée, en secondes) et de

friction noyau-manteau v (ull3 en abscisse), est calculé, en intégrant à rebours,

le pourcentage de la vitesse de rotation par rapport à la vitesse actuelle à —500

Ma (diagramme &), et à —2 Ga (diagramme bj. Dans le diagramme a, les

deux lignes épaisses délimitent une région de valeurs plausibles correspondant

aux incertitudes sur les observations de la durée du jour. Dans diagramme b,

la ligne épaisse correspond au taux de variation donnée par les observations

datant de 2 Ga.
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estimations avec marées atmosphériques

Dans leur étude sur la rotation de la Terre, Munk et MacDonald (1960)

mentionnent le fait que les marées atmosphériques d’origine thermique pour

raient amoindrir d’environ 10% le ralentissement provoqué par les effets des

marées gravitationnelles. Plus récemment, Volland (1988) a proposé un taux

de 7, 5%. Si dans l’absolu cet effet ne semble pas négligeable, il n’excède guère

l’incertitude qui existe sur l’amplitude des marées d’origine gravitationnelle.

C’est la raison pour laquelle nous n’en tiendrons pas compte dans les prochains

calculs.

Donnons tout de même une estimation des valeurs limites pour At et v

lorsque l’on tient compte des marées atmosphériques. Le modèle choisi est

celui des marées de type visqueux (le choix du modèle n’a pas en fait une

importance fondamentale car le spin terrestre a relativement peu changé au

cours des deux derniers milliards d’années).

Avec Ata =3,73h (Volland, 1988) et p2 =1,16 mbar (Gold et Soter, 1969),

on trouve que les marées amosphériques réduisent de 6% le ralentissement

actuel de la rotation de la Terre et que les bornes supérieures pour les coeffi

cients de dissipation sont :

• Atmax = 630 secondes et umax = 7 800 m2s-1, relativement aux observa

tions à —500 Ma,

• Atmax = 215 secondes et vmax = 1 200 m2s-1, relativement aux observa

tions à —2 Ga.

Il n’y a donc pas de différence fondamentale avec les estimations précédentes

(sans marée atmosphérique).

discussion sur le scénario de Williams

Le modèle de friction noyau-manteau et son application effectuée dans

l’étude précédente nous permettent d'examiner un scénario pour l’histoire

passée de l’obliquité terrestre récemment proposé par Williams (1993).

Ce scénario est une reconstitution échafaudée uniquement à partir d’obser

vations géologiques. Outre l’examen des fossiles et des sédiments, la princi

pale technique employée pour déterminer les “paléo-obliquités” est l’estimation

grossière de la distribution des températures grâce à l'identification des roches

ayant subi un gel. La localisation de ces roches s’appuie sur l’analyse des

éléments qui ont pu imprimer l’orientation du champ magnétique, permettant

ainsi d’extrapoler partiellement l’histoire de la dérive des continents (qui n’est

connue que sur les toutes dernières centaines de millions d’années).

Le scénario de Williams pour l’histoire de l’obliquité (voir la figure 4.5) se

décompose en trois phases :
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a) une lente et régulière diminution de 70° à 60° entre —4.5 Ga et —630 Ma

b) une chute brutale de 60° à 26° entre —630 et —220 Ma,

c) une lente et régulière diminution jusqu’à la valeur actuelle.

80

60

40

20

0

Figure 4.5 : un scénario d’évolution de l’obliquité terrestre de —4,5

Ga à aujourd’hui (tiré de Williams, 1993).

Une telle évolution se distingue complètement des propositions classiques

qui ne se basent que sur la théorie des effets de marées, et pour lesquelles

l’obliquité n’aurait pas cessé d’augmenter lentement, avec un taux de l’ordre

de 10"5///an (voir par exemple McDonald, 1964, Goldreich, 1966, Mignard,

1981).

L’un des quelques arguments avancés par Williams pour justifier l’affirma

tion que l’obliquité de la Terre devait être supérieure à 54° il y a plus de

600 Ma (54° étant la valeur à partir de laquelle la zone intertropicale serait

la plus froide) est la présence de traces de grandes glaciations au cours du

Protérozoïque tardif (—800 Ma environ) en Australie et en Afrique du Sud,

régions supposées proches de l’équateur à cette époque, et l’absence de grande

glaciation à la même époque dans le nord de la Chine, dont la latitude avoisi

nait 60°.

Sans juger en aucune manière l’étude géologique, on peut faire les remar

ques suivantes.

En ce qui concerne la première étape, la principale objection que l’on peut

exprimer est que si l’obliquité a atteint une valeur proche de 70°, la Terre aurait
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dû évoluer dans la zone chaotique (voir la figure 4.1) et subir des variations

allant de 65 à 90° environ (Laskar et al., 1993b).

Ensuite, nous avons évalué les valeurs de u qui correspondraient aux étapes

b) et c) (avec At = 200). On trouve que la diminution de 2,5° pendant les

derniers 430 Ma est envisageable, la viscosité correspondante étant d’environ

300 m2s-1. Ensuite, un saut de 60° à 26° en 220 Ma donne une gigantesque

valeur de 1,3 x 106m2s-1 qui dépasse la plus grande valeur de la compilation

de Lumb et Aldridge (1991). Mais surtout, une telle viscosité freinerait forte

ment la rotation terrestre: la durée du jour passée serait très loin de celle que

suggèrent les observations, avec un taux de variation d’environ 1,72.

Plus simplement, et indépendamment de tout problème posé par d’éventuel

les variations de la viscosité pendant des périodes si longues, on peut vérifier

immédiatement que les variations d’obliquité proposée par Williams ne res

pectent pas du tout la relation (3.142), qui doit être à peu près satisfaite

lorsque l’effet de friction est très supérieur à l'effet de marée. En effet, avec

c°s(26°) ! s
cos(60°)

(4.7)

on devrait avoir :

cj(—630Ma) ~ 1,8 u;(-220Ma), (4.8)

ce qui, de toute évidence, ne peut correspondre à un ralentissement plausible,

même sur la totalité du dernier milliard d’années.

Williams avait trouvé un support à son affirmation dans la variation énorme

de/dt = — 0.001"/an proposée par Kakuta et Aoki (1972). Notons d'ailleurs,

comme Rochester l’avait remarqué, que cette valeur était basée sur un modèle

non pertinent car il ne tient pas compte du couple inertiel de pression N ; le

modèle d’Aoki (1969) est seulement adapté à une planète en régime de rotation

lente comme Vénus actuellement.

Williams mentionne que ce même modèle conduit à une variation négligea

ble de la vitesse de rotation : ùj/uj = —5,8 x 10”14, contre ù/lj = —10“8 pour la

contribution due aux effets de marées (Aoki et Kakuta, 1971). Non seulement

ceci est impossible d’après la relation (3.142), mais il pense justifier cette valeur

en la comparant avec un terme de perte d’énergie de rotation insignifiant que

Rochester avait explicitement négligé devant le terme beaucoup plus important

donné par la relation (3.138).

Se basant sur des observations de traces du champ magnétique passé,

Williams affirme que des conditions spéciales à l’interface noyau-manteau se

sont produites à l’époque de cet événement. Des caractéristiques physiques

de l’intérieur terrestre ont pu être quelque peu différentes dans un passé loin

tain, mais, à moins que les équations (3.99) ne soient pas valides au cours du

dernier milliard d’années, c'est-à-dire par exemple que certains des effets mal
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connus présentés dans la section 3.5 (comme la friction climatique) aient été

conséquents, le scénario de Williams doit être rejeté.

4.2.3 évolution future du système Terre-Lune

Ayant obtenu des limites relativement précises sur les valeurs possibles des

coefficients de dissipation, en utilisant les données géologiques disponibles sur

l’évolution passée de la Terre, nous sommes maintenant en mesure d’étudier

son évolution future sur sa durée de vie supposée, c’est-à-dire environ 5 Ga,

d’estimer une fourchette de temps plausible pour atteindre la zone chaotique,

et d’analyser le comportement du spin à l’intérieur de cette zone.

Nous n’avons effectué aucune simulation dans le passé en incluant les per

turbations planétaires, car le diagramme de stabilité suggère que le spin ter

restre a. évolué de façon régulière dans la zone stable depuis la capture de la
Lune.

programmation

Dans le but d’avoir une vue statistique de tous les comportements pos

sibles de l'obliquité, nous intégrons 500 conditions initiales différentes pour

l’orientation de la Terre, simultanément à l’intégration des mouvements or

bitaux du Système solaire. Ces 500 orientations initiales sont extrêmement

proches les unes des autres et ont toutes une obliquité très voisine de l’obliquité

de référence O2000 (23° 26' 21.448") : nous choisissons 10 phases initiales de

l’angle de précession générale séparées par 10“9 radian et 50 obliquités ini

tiales séparées par 10~8 degré.

Notons que la seconde équation du système (2.55) est singulière lorsque

l’obliquité est nulle, ce qui pose problème pour les intégrations numériques.

Comme il a été fait dans Laskar et al. (1993b) et Laskar et Robutel (1993), on

peut utiliser, à la place du couple (X,ip), la variable complexe

X = (1 — cos £ )e^ (4.9)

qui “déplace” la singularité au point e = 180°. En posant \ — Xi + lX2-> les

équations à intégrer deviennent :

[dXi

d\ 2

k dt

dip
_X2__cosV)

d COS £

dt

— sin xp
d COS £

dt

(4.10)

Il faut quatre variables pour déterminer les variations de chacune des huit

orbites planétaires (les dérivées de l’excentricité, de l’inclinaison, de la longi

tude du nœud asccendant et de l’argument du périhélie), et six variables pour
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chacun des 500 systèmes d’équations de précession (L, Xi, X2i e/ et z’/). Nous

devons donc intégrer un système de 3032 équations.

Les 32 équations des variations orbitales séculaires contiennent environ

50 000 monômes obtenus avec la théorie planétaire La90 (Laskar, 1990), dont

les développements sont effectués à l’ordre 2 pour les rapports des masses

planétaires à la masse du Soleil, et à l’ordre 5 en excentricités et en inclinaisons

(Laskar, 1985, 1994).

L’intégration numérique du système complet utilise une méthode multipas

d’Adams “prédicteur-correcteur” (PECE) d’ordre 12, avec un pas de temps

de 250 ans. L’erreur relative commise est 3 xl0“13 après 40 000 pas (10 Ma),

et croît comme la fonction t1,4. Les douze premières solutions nécessaires au

démarrage de la méthode d’Adams sont calculées avec une méthode de Runge-

Kutta d’ordre 7 et 8.

Enfin, tous les 10,26 Ma, nous effectuons une analyse en fréquence (Laskar,

1993a, 1996) de la fréquence de précession, et nous enregistrons les obliquités

minimales et maximales atteintes par chacun des 500 spins terrestres dont

on a simulé les évolutions. Ces suites temporelles d’obliquités minimales et

maximales sont stockées avec les valeurs des fréquences et des constantes de

précession, afin d’effectuer des statistiques et tracer les graphes des évolutions.

simulations à At = 600 secondes, sans friction noyau-manteau

En utilisant la théorie de Jacques Laskar, nous intégrons simultanément les

mouvements séculaires des orbites des planètes (sauf ceux de Pluton qui est

très peu perturbante) ainsi que les équations de précession de la Terre avec

les variations de l’orbite de la Lune, sur 5 Ga, avec un pas de temps de 250

ans, et pour une valeur At = 600 secondes. Il s’agit de la valeur moyenne

maximale suggérée par l’observation de l’évolution passée de la Terre; on se

permet d’extrapoler cette valeur dans le futur.

Par ailleurs, on néglige la friction à l’interface noyau-manteau : la Terre

demeure en régime rapide et sa période de rotation reste loin de la période

critique Tc (environ 2 mois). En effet, la vitesse de rotation de la Terre calculée

après 5 Ga est en moyenne de 0.42 u;0 où u.’0 désigne la vitesse actuelle. Dès

lors que pn ~ 10 kg m-3 (Dziewonski et Anderson, 1981) et que xj>(5 Ga) < z/>0,

on vérifie facilement que la condition (3.103) n’a pas pu être violée.

Enfin, les approximations des ellipticités dynamiques globale Ed et du

noyau Edn (fixée à 3EÙ/4) aux valeurs données par l'équilibre hydrostatique

restent valides.

Le calcul complet a nécessité environ 13 jours de calcul sur une station

IBM-RS6000/390. Ses résultats sont les suivants.
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Figure 4.6 : évolution possible du spin terrestre pour les cinq prochains

milliards d’années, avec (At,v) = (600,0) (tiré de Néron de Surgy et

Laskar, 1996). Le fond de la figure est identique à la figure f.l (diagramme

de stabilité de la Terre). En ordonnée est aussi portée l’échelle de temps

en milliards d’années. La paire de courbes épaisses correspond aux ensembles

d’obliquités minimales et maximales atteintes par étapes de 10,26 Ma.

timeinthefuture(Gyr)
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Figure 4.7 : autre évolution possible du spin terrestre pour les cinq

prochains milliards d’années, avec (At,v) — (600,0) (tiré de Néron de

Surgy et Laskar, 1996). Tous les paramètres de cette évolution sont identiques

à ceux de l’évolution présentés dans la figure 4-6, à l’exception d’une obliquité

initiale qui diffère de 36 pas.
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Puisque l’on ne peut évidemment pas tracer les 500 évolutions, deux d’entre

elles ont été sélectionnées pour leur représentativité (voir les figures 4.6 et 4.7).
Elles ont des obliquités initiales différant de 36xlO“6".

Superposées à la figure 4.1, ces courbes d’obliquités minimales et maximales

montrent des chemins d’évolution possible pour le couple (obliquité, constante

de précession) à travers les différentes régions du diagramme de stabilité. On

remarque l’amplitude modérée de l’oscillation de l’obliquité dans la région

stable. Le spin entre dans la zone chaotique (hachurée) à environ -fl.5 Ga

et peut aller de 0° à des valeurs proches de 90°, comme c’était le cas dans

le cadre conservatif. La figure 4.6 montre plusieurs transitions entre basses et

hautes obliquités, tandis que la figure 4.7 donne un exemple d’une évolution

pour laquelle l’obliquité reste confinée pendant plus de 3 Ga entre 60 et 90°,

et sort de la zone chaotique en oscillant entre 78 et 87° environ.

Les 500 chemins différents ainsi obtenus nous permettent d’avoir une très

bonne idée de la probabilité pour l’obliquité maximale d’atteindre un seuil

donné dans la zone chaotique. Par exemple, nous avons trouvé que 342 obli

quités maximales ont dépassé 81° au moins une fois, d'où la probabilité:

P{£max > 81°) = 68,4% (voir la figure 4.8).

On constate en outre qu’il est certain que l'obliquité maximale dépasse 55°.

Enfin, la courbe de probabilité présente un saut vers £max = 81°. Comme

le montrent Laskar et al. (1993b), cela vient du fait que la zone chaotique est

séparée en deux régions de fort recouvrement de résonances (voir la figure 4.9).

Dans chacune de ces régions, la diffusion des orbites est rapide, mais le pas

sage entre les deux est plus difficile. Dès qu’un chemin entre dans la seconde

boîte (correspondant aux obliquité les plus hautes), il la décrit rapidement

entièrement, d’où le palier observé.

Par ailleurs, on peut faire une synthèse des profils des 500 chemins différents

de la façon suivante. Chaque paire de courbes sont formés de 488 couples de

valeurs d'obliquités minimale et maximale atteintes par tranche de 10,26 Ma.

On a donc 244 000 couples de valeurs. Comme tous les chemins évoluent de

façon similaire dans la zone stable, on ne s’intéresse qu’aux parties de courbe

se situant dans la zone chaotique : on ne considère pas les 146 premiers couples

qui correspondent au premier milliard et demi d’années.

Il suffit alors de dénombrer les 171 000 couples restants, dans chaque couple

possible de carré de 1° de côté dans le domaine [0,89] x [1,90], l’obliquité

maximale n’ayant jamais dépassé 90° dans ce calcul.
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At = 600 s

Figure 4.8 : probabilité P pour l’obliquité maximale emax de dépasser

une valeur donnée e, pour At = 600s et sur 5 Ga (tiré de Néron de Surgy

et Laskar, 1996).
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Figure 4.9 : état du spin terrestre pour a ~ 26"/an (tiré de Laskar et

al., 1993b). En abscisse figure l’obliquité initiale. Dnas le diagramme du haut

est tracée la fréquence de précession calculée par analyse en fréquence, sur

18 Ma. Dans celui du bas sont tracées les obliquités minimales, moyennes et

maximales. Les trois zones chaotiques en deçà de 85° peuvent être parcourues

pour une seule condition initiale. Au-delà de 85°, l’obliquité est stable.
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Le résultat est porté en figure 4.10: à chaque couple de valeurs entières

d’obliquité minimale (en abscisse) et d’obliquité maximale (en ordonnée) cor

respond (en cote) le nombre de couples correspondant parmi les 171 000.

Cette figure montre deux pics très nets dans un domaine d’obliquité mini

male supérieure à 55° et d’obliquité maximale supérieure à 70°. Cela signifie

clairement que la Terre a une forte probabilité de passer une grande partie du

temps avec une obliquité très importante.

80 60 40 20

£min

Figure 4.10 : dénombrement des couples (£mtn,£max) de la Terre entre

1,5 Ga et 5 Ga. Est porté en cote le nombre de couples ayant les parties

entières de emin en abscisse et de emax en ordonnée.
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variations de l’orbite de la Lune

En figures 4.11 et 4.12 sont décrites des évolutions représentatives de l’orbite

lunaire correspondant aux deux évolutions de l’obliquité terrestre exhibées en

figures 4.6 et 4.7.

Avec At=600 secondes, le demi-grand axe atteint environ 68 rayons ter

restres après 5 Ga, soit une augmentation d’à peu près 13% seulement. Les

différences d’évolution entre les 500 simulations (et notamment dans les deux

cas présents) proviennent des diverses variations de l’obliquité de la Terre.

Comme on peut le voir dans les figures 4.11 et 4.12, ces différences sont très

nettes pour le demi-grand axe et l’excentricité de la Lune.

Dans son étude sur l’évolution de l’orbite lunaire, MacDonald (1964) estime

que dans environ 5 milliards d’années, alors que la Lune devrait se trouver à

près de 72,5 rayons terrestres, le spin de la Terre sera ralenti de telle sorte

que la durée du jour soit celle du mois lunaire. Les effets de marées solaires

continuant à freiner la Terre, la variation du demi-grand axe lunaire devrait

alors s’inverser, ce qui peut se voir avec la première équation du système (3.53).

Le temps de 5 Ga pour la réalisation d’une telle synchronisation est pro

bablement sous-estimé. En effet, ce résultat a été obtenu avec un modèle proche

du type Q constant, basé sur le taux de dissipation actuel (pour lequel Q ~ 11)

sans doute surestimé (d'après la section 4.2.2), et qui ne tient pas compte des

perturbations planétaires.

Contrairement au modèle de friction visqueuse que nous avons utilisé, le

modèle utilisé par MacDonald fait que la dissipation ne diminue pas avec la

vitesse de rotation de la Terre, ce qui provoque un ralentissement plus fort

de cette dernière. Dans une moindre mesure, ce ralentissement plus important

vient aussi du fait qu’en l’absence des perturbations planétaires, l’obliquité

augmente lentement jusqu’à 60° environ après 5 Ga, tandis qu’avec ces pertur

bations, l’obliquité prend souvent des valeurs élevées. Or, comme les systèmes

(3.42) et (3.43) l’indiquent, plus l’obliquité est grande, plus la dissipation est

modérée.
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temps (Ga) temps (Ga)

Figure 4.11 : exemple d’évolution future de l’orbite de la Lune et

de la vitesse de rotation de la Terre sur 5 Ga. En fonction du temps

sont tracées les courbes d’évolution du demi-grand axe de la Lune en rayons

terrestres (diagramme a), de son excentricité (b), de son inclinaison en degrés

sur l’écliptique (c), ainsi que le rapport de la vitesse de rotation de la Terre

loq à sa vitesse initiale u’o (d). Cet exemple correspond au cas présenté en

figure 4-d.
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Figure 4.12 : autre exemple d’évolution future de l’orbite de la Lune

et de lüq sur 5 Ga. Cet exemple correspond au cas présenté en figure ^.7. Les

différences de ces courbes avec celles de la figure 4-11 sont dues aux différences

de variations de Tobliquité de la Terre.
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4.2.4 alternatives

simulations à At = 200 secondes, sans friction noyau-manteau

Une valeur de 600 secondes pour At est voisine de la valeur actuelle et

en accord avec les observations à —500 Ma, mais elle conduit à une capture

lunaire trop récente ( — 1,2 Ga environ). Pour cette raison, nous considérons

pour At la moindre valeur de 200 secondes qui est proche de la plus faible valeur

compatible avec les observations et Phistoire supposée de l’orbite lunaire.

Comme précédemment, nous avons suivi pour At = 200 secondes l’évolution

de 500 conditions initiales pour l’orientation terrestre.

La dissipation étant 3 fois plus faible, la Terre atteint la zone chaotique plus

tard, après 4,5 Ga environ. Après 5 Ga, elle a passé à peu près 500 Ma dans

cette zone chaotique. La probabilité d’atteindre une obliquité donnée est donc

logiquement plus faible que dans le cas précédent (At = 600 secondes) pour

lequel la même situation avait duré 3,5 Ga (voir les figures 4.6 et 4.7), et nous

obtenons P(£max > 81°) = 36,6%, qui, néanmoins, est loin d'être négligeable.

Si nous poursuivons les intégrations jusqu’à 6 Ga, qui demeurent une durée

de vie future envisageable pour la Terre, nous obtenons pour P(£max > 81°) la

valeur 60,4% (voir la figure 4.13). Nous avons prolongé les calculs jusqu’à 8 Ga

dans le but de déterminer l’évolution de ces probabilités avec le temps passé

dans la zone chaotique; sont dessinées en figure 4.13 les courbes correspon

dantes pour des temps finals de 7 et 8 Ga. L’ensemble des quatre courbes nous

montre que plus la Terre reste dans la zone chaotique, plus cette probabilité

est grande (l’obliquité maximale dépassant à peine 90° après 8 Ga).

Nous pouvons donc conclure que, pour n’importe quelle grandeur de dis

sipation compatible avec les observations géologiques, l'acquisition d’une très

grande obliquité dans le futur est un événement très probable pour la Terre.

Enfin, remarquons que toutes les courbes de probabilité présentent une

chute à environ 70° et un plateau avant une seconde chute vers 0% à l’approche

de 90°. Ces sauts ont la même origine que celle évoquée pour le cas précédent.

friction noyau-manteau dominante

Nous aurions pu également entreprendre des intégrations avec des viscosités

non nulles, dans le but de faire jouer à la friction novau-manteau un rôle plus

important, l’obliquité ayant alors tendance à diminuer. Comme nous l’avons

discuté en section 4.2.2, un tel scénario n’est pas impossible et, dans tous les

cas, toute variation d’obliquité devrait rester faible compte tenu de la relation

(3.142). Puisque la Terre entre dans la zone chaotique avant +4,5 Ga et subit

de fortes variations à cause des perturbations planétaires, le choix du couple

(At, v) n’a finalement pas de grandes conséquences sur l’évolution à long terme

de la Terre, dès lors que l’on respecte les observations (figure 4.4) et l’échelle

de temps d’action de la dissipation.
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At = 200 s

8 (degrees)

Figure 4.13 : probabilités P pour l’obliquité maximale emax d’excéder

une valeur donnée e, pour At = 200s (tiré de Néron de Surgy et Laskar,

1996). Ces courbes sont obtenues de la même façon que celle présentée en

figure 4-8, pour des simulations poursuivies jusqu’à 5, 6, 7 et 8 Ga.

Néanmoins, remarquons que pour des viscosités effectives extrêmement

fortes, la friction noyau-manteau peut dominer l’évolution de l’obliquité avant

le terme de 5 Ga. Avec la valeur vmax = 7 400 m2s-1 déterminée en sec

tion 4.2.2, de/dt n’atteint environ que —16°/Ga quand u = loq/2. Une telle

situation correspond à un cas extrême, ce qui justifie un peu notre choix de

v — 0 dans les deux cas traités précédemment.
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effets pervers

On pourrait vouloir considérer des coefficients At ou v beaucoup plus

grands pour accélérer les variations et diminuer ainsi de façon appréciable

les temps d’intégration numérique. Par exemple, dans leur simulation des

évolutions passées du système Terre-Lune, Tourna et Wisdom (1994) ont choisi

de multiplier par environ 4 000 l’amplitude de l’effet de marée actuel. Pour

notre part, nous avons intégré les équations avec trois valeurs différentes pour

At : 3 x 104,3 x 105, et 3 x 106 secondes, la dernière correspondant à peu près à

ce qu’ont pris Tourna et Wisdom. Un ralentissement équivalent de la rotation

de la Terre est alors effectué respectivement après 100 Ma, 10 Ma et 1 Ma au

lieu de 5 Ga.

a

40 60

8 (degrees)

Figure 4.14 : exemple d’évolution de l’obliquité de la Terre avec At =

30 000 s (tiré de Néron de Surgy et Laskar, 1996). La constante de précession

est tracée en fonction des obliquités minimales et maximales atteintes.
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Comme précédemment, nous avons tracé les évolutions correspondantes

de l’obliquité et de la constante de précession. Les courbes obtenues mon

trent clairement que plus l’échelle de temps du freinage est réduite, plus la

dynamique de l’axe de rotation est altérée (voir les figures 4.14, 4.15 et 4.16).

Dans le premier cas, nous avons trouvé P(£maz > 81°) = 1,2%. Dans le

deuxième, l’obliquité reste confinée sous 47,3°. Enfin, les résonances séculaires

n’ont qu’un très faible effet dans le troisième cas, l’obliquité ne dépassant

jamais 43,5°. Pour les deux derniers cas, les 500 conditions initiales donnent

quasiment la même évolution.

Il est donc clair qu’une telle stratégie doit être exclue : l’échelle de temps

de la dissipation dans la simulation doit être du même ordre que l’échelle de

temps réelle.

Figure 4.15 : exemple d’évolution de l’obliquité de la Terre avec At =

300 000 s (tiré de Néron de Surgy et Laskar, 1996).
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Figure 4.16 : exemple d’évolution de l’obliquité de la Terre avec At =

3 000 000 s (tiré de Néron de Surgy et Laskar, 1996).

4.2.5 conclusion

Ces simulations numériques montrent que les phénomènes dissipatifs n’in

duisent directement que des changements lents pour l’obliquité, et que, lorsque

le système parvient dans la zone chaotique, l’évolution de l’obliquité est forte

ment dominée par les effets des perturbations planétaires.

Ainsi, avec une idée grossière de l’échelle de temps du ralentissement,

l’essentiel de la dynamique peut être prédit à partir des études de Laskar

et al. (1993b), et de Laskar et Robutel (1993).

Il est remarquable que dans la plupart des cas, lorsque l’on utilise des taux

de dissipation acceptables, l’obliquité de la Terre explore une grande partie de
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la zone chaotique découverte par Laskar et al. (1993b), atteignant des valeurs

maximales très élevées, proches de 90°.

Le comportement chaotique de la Terre nous empêche de décrire sans erreur

les évolutions de son spin à long terme, mais nous avons montré de façon simple

que le destin le plus probable de la Terre était de subir des très fortes variations

d’obliquité avant l’inflation du Soleil.

Ces calculs confirment aussi qu’en l’absence de la Lune (c’est-à-dire pour

des constantes de précession voisines de 20"/an), la Terre souffrirait de très

larges variations de son obliquité, avec une grande probabilité d’atteindre des

valeurs proches de 90°.

Enfin, il faut noter que toutes ces conclusions dépendent relativement peu

du choix du modèle de marées. En effet, la vitesse de rotation finale n'étant

qu’à peine plus de deux fois inférieure à la vitesse de rotation initiale, une

modification raisonnable de la relation entre le retard de phase et la fréquence

de marée ne changera pas beaucoup ce rapport. Une remarque similaire fut

effectuée par Tourna et Wisdom (1994) dans leur étude comparative de simu

lations de l’évolution passée du système Terre-Lune.

Remarquons en outre que l’emploi du modèle Q constant, dans lequel la

dissipation dépend peu de la vitesse de rotation, conduirait à un ralentissement

plus rapide, et la zone chaotique serait atteinte plus tôt.

4.3 Cas de Vénus

4.3.1 introduction

C'est en 1964 que fut mesurée avec précision, à l’aide du radar d’Arecibo

(Costa Rica), la vitesse de rotation de Vénus, par Carpenter, Goldstein et

Shapiro (voir Carpenter, 1965). La même technique permit de déterminer peu

de temps après celle de Mercure (Pettengill et Dyce, 1965).

Vénus possède une période de rotation de 243 jours et une période de

révolution de 224,7 jours. Elle est un cas unique dans le Système solaire

puisqu’elle est la seule planète (à l’exception d’Uranus) à avoir une rotation

rétrograde, c’est-à-dire dans le sens contraire de celui de sa révolution autour

du Soleil.

Comme l’ont souligné Goldreich et Peale (1970) et Dobrovolskis (1980), le

fait que l’obliquité soit proche de 180° est probablement dû à l’effet de fric

tion noyau-manteau, très efficace en rotation lente pour amener et maintenir

l’obliquité à cette position si elle est supérieure à 90° au moment où cet effet

devient important (voir la section 3.4.7). Ceci suppose qu’il y a bien une fric

tion due à un noyau liquide. Cette hypothèse est fragilisée par le fait que l’on

n’a pas observé de champ magnétique substantiel au voisinage de Vénus (voir
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par exemple Yoder, 1995a). Cependant, les données récemment recueillies par

la sonde Magellan indiquent que la valeur la plus probable pour le coefficient

de Vénus est 0,28, valeur proche de celle de la Terre (0,3) qui laisse supposer

la présence d’un noyau liquide (Konopliv et Yoder, 1995).

Les différents scénarios proposés pour expliquer cet état singulier (nous

en rappelons les grandes lignes dans le paragraphe suivant) se répartissent

principalement en deux catégories : ceux qui suggèrent que les marées atmo

sphériques ont fait passer la rotation d’un état direct à un état rétrograde, et

ceux qui proposent une rotation initiale rétrograde lente.

Comme le suggèrent les modèles présentés dans le chapitre 3, les effets de

marées gravitationnelles ralentissent la rotation de la planète et s'opposent au

spin rétrograde, tandis que les marées atmosphériques ont des effets contraires.

Comme nous venons de le voir, une fois admise l'efficacité de la friction noyau-

manteau, chacun des deux types de scénarios évoqués doit, pour rendre compte

de l’état actuel, faire en sorte que l’obliquité ait été supérieure à 90° “au bon

moment” et que la planète soit suffisamment ralentie.

Si l’on ne tient pas compte des effets des perturbations planétaires, cette

condition ne dépend que des rapports de force entre marées gravitationnelles

et marées atmosphériques, et établit des contraintes, pour chaque modèle, sur

la période de rotation initiale Ttn, sur le coefficient de dissipation de marées

gravitationnelles (Q ou Af), sur l’amplitude de variation de pression atmo

sphérique (déterminée par les coefficients SP ou P2), et sur la viscosité effective

v du noyau externe.

Si Dobrovolskis et Ingersoll (1980) montrent qu’il n’est pas nécessaire que

SP soit très important pour que Vénus se soit retournée grâce aux marées

atmosphériques, il faut que le coefficient de marées gravitationnelles soit grand

si l’on fait l’hypothèse que la rotation initiale fut rapide. Or, plus ce coefficient

est fort, plus les marées gravitationnelles dominent les marées atmosphériques,

et moins Vénus a de chances de se retourner ou de rester en rotation rétrograde.

C’est ce qui a conduit Gold et Soter (1969) et Dobrovolskis (1980) à penser

que Vénus a dû se former avec une rotation initiale rétrograde lente.

La prise en compte des perturbations planétaires pourrait sans doute per

mettre de relâcher certaines de ces contraintes puisque, la zone chaotique

de Vénus s’étendant jusqu’à 90°, une rotation initialement directe peut être

amenée, en quelques millions d'années, au voisinage de cette valeur. C’est ce

que nous allons tenter de vérifier.

4.3.2 scénarios antérieurs

Effectuons une brève synthèse des principaux scénarios qui ont été proposés

à ce jour pour expliquer le spin actuel de Vénus.
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étude de Kundt (1977)

A l’aide d’approximations rudimentaires des couples dissipatifs, Wolfgang

Kundt (1977) a suggéré le scénario singulier suivant.

Vénus est née avec une rotation initiale directe et rapide, ayant une période

de 9 heures environ. Pendant un milliard d’années environ, des océans et une

atmosphère se sont formés, et la planète a été fortement ralentie sous les effets

des marées gravitationnelles solaires et d’un couple de friction magnétique,

jusqu’à un état de rotation synchrone avec sa révolution autour du Soleil

(résonance spin-orbite 1:1), avec une très faible obliquité. A la même époque,

la planète finit de dégazer une atmosphère dense. Les marées atmosphériques

ont alors accéléré une rotation rétrograde amorcée dans un mouvement de

libration en résonance jusqu’à atteindre la période actuelle.

étude de Lago et Cazenave (1979)

Lago et Cazenave (1979) ont effectué une étude paramétrique en utilisant

des potentiels développés sous la forme (3.10), en posant pour les marées gra

vitationnelles :

sin«iOT = sg(<7j„)^p!) - (4.11)
où 7 est un paramètre posé entre 0,1 et 0,4, et en posant pour les marées

atmosphériques :

Ajpg sin Sjpq — bjpqSg(<Jjpq) ^ ^ J i (4-12)
où bjpq donne le rapport de l’amplitude de la marée atmosphérique avec la

marée gravitationnelle de même fréquence, et où ft est un paramètre posé

entre —0,05 et 0,3.

Les paramètres 7 et (3 ont été choisis sans justification physique, mais

de façon à conduire à un scénario de retournement . Ils permettent de con

sidérer un modèle “faiblement visqueux” (avec une faible proportionnalité à

la fréquence, c’est-à-dire proche du modèle Q constant) pour les marées gra

vitationnelles, et les modèles faiblement visqueux (/3 > 0), Q constant ((3 = 0)

et faiblement visco-élastique ((3 < 0) pour les marées atmosphériques.

Lago et Cazenave ont supposé que la période initiale était de 12 heures,

conformément au modèle de MacDonald (1964) (voir la section 1.2.2), et que

les marées atmosphériques ne sont devenues effectives qu’à 1 ou 2 Ga après

la formation de Vénus, temps supposé nécessaire par Walker (1975) pour que

son atmosphère se soit complètement formée, après dégazage et évaporation

des océans (voir la section 1.3.1).

En considérant en outre la friction noyau-manteau en régime lent telle

qu’elle est formulée par Goldreich et Peale (1970) (voir la section 3.4.6), ils ont
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montré qu’avec une obliquité initiale de 5 ou 30°, une proportion importante

des paramètres choisis conduisait au spin actuel.

Parmi ces paramètres, Q a été choisi entre 4,6 et 35, et les rapports bJvq

ont été choisis entre 1 et 6,5 (2, le plus souvent) pour la marée semi-annuelle

et entre 1,1 et 1,82 pour la marée semi-diurne. Sans entrer dans une discussion

trop détaillée, les coefficients choisis correspondent à un fort ralentissement

et une marée semi-diurne importante. De plus, la panoplie des paramètres

conduisant à un retournement est relativement restreinte. Cela ne joue pas en

faveur de l’hypothèse d’un retournement effectif, mais si on accepte celle-ci,

cette étude paramétrique permet d’avoir des contraintes assez précises sur les

paramètres en question.

étude de Shen et Zhang (1988)

Dans une étude paramétrique similaire à celle de Lago et Cazenave (1979),

avec un ensemble plus restreint de paramètres, Shen et Zhang (1988) ont pro

posé que Vénus a dû avoir une période initiale comprise entre 7 heures et 2

jours, et une obliquité initiale supérieure à 90°. N’apportant guère plus de

précisions par rapport à l’étude précédente, celle-ci présente peu d'intérêt à

nos yeux.

étude de McCue et Dormand (1993)

McCue et Dormand (1993) ont utilisé un modèle visqueux aussi bien poul

ies marées gravitationnelles que pour les marées atmosphériques.

Leur modèle nous paraît contestable, au moins pour les raisons suivantes :

les marées gravitationnelles font toujours diminuer l’obliquité et sont nulles

pour une obliquité de 90° ; l’amplitude des marées atmosphériques et leurs

déphasages sont estimées à partir de variations de température dans l’atmo

sphère de Vénus qui sont très mal connues. En outre, ils n'ont pas considéré

la friction entre le noyau et le manteau.

En choisissant At = 600 secondes, par analogie avec la Terre, et en prenant

37 600, 57 600 et 77 600 secondes comme valeurs plausibles pour Ata (il vaut

un peu plus de 13 000 pour la Terre), McCue et Dormand suggèrent que Vénus

a dû avoir un spin initialement rétrograde et une période de rotation initiale

supérieure à 33 jours. Cela nous paraît difficile à imaginer, même en acceptant

l’hypothèse d’une collision avec un corps très massif.

étude de Yoder (1995a)

Très récemment, dans son étude sur la valeur actuelle de l’obliquité de

Vénus, Yoder (1995a) a effectué une série de simulations en utilisant le modèle

de chauffage au sol de Dobrovolskis (1980) (voir la section 3.3.4) pour les
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marées atmosphériques, un modèle Q constant pour les marées gravitation

nelles, et un modèle élaboré de friction noyau-manteau turbulente, qui ne de

vient très efficace qu’une fois le régime lent atteint.

Les résultats de ces calculs montrent qu’en choisissant Q = 50 et en sup

posant que la période initiale peut être comprise entre 5 et 10 jours (qu’une

collision avec un corps très massif pourrait induire), Vénus a pu se retourner

pour une obliquité initiale supérieure à un certain seuil (45° pour une période

initiale de 8 jours environ) qui, là encore, pourrait être établie à la suite d’une

collision importante.

4.3.3 discussion sur un modèle visqueux

On étudie ici l’application des modèle visqueux pour les marées gravita

tionnelles et atmosphériques tels qu’ils ont été développés dans le chapitre 3

(sections 3.2.4 et 3.3.5).

Si l'on suppose que Vénus s’est formée avec une rotation initiale directe, les

deux conditions suivantes sont nécessaires pour que Vénus se soit effectivement

retournée :

Cl. Lorsque l’obliquité est au voisinage de 90°, sa part de varia

tion due aux marées atmosphériques doit être positive (ce qui est

toujours vrai) et supérieure en valeur absolue à celle des marées

gravitationnelles.

C2. Une fois la planète retournée, elle doit être décélérée.

Rappelons les contributions des marées gravitationnelles :

d£
dt

dx'

dt .

mg

mg

?>Gm2ç)Rbk2&t
2a®

3GttiqR5k2At

(1 + x2)— — 2xn
O

(4.13)

2a6
(ar — 1)(cjx — 2n)
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et celles des marées atmosphériques :

fdL

. dt

27nriç)R6p2

5 ma3 | sinrç Jcost/ |3 + x2 (2 + 3x2)} + (1 — x2) (l -f 3a”2)

+4nAta [(1 — 2cos2 7/)(l + a:2) — cos 7/(1 — x2)] j

(î) = T^SlT (*+ ^(l2'1)l3sm,(1-cos
\ / ma

k — 6nAta sin2 x2 — sin 77 (3 -h cos q)x -f 2nA^a(l -f cos t/)2

(4.14)

où 7/ = ioAta, et où l’on a négligé l’excentricité.

Si l’on pose x = 0 dans les deux contributions précédentes à dx/dt, on

obtient :

l^TnTiQR6p2nAta

bmLa3

(4.15)
/ dx\ ZGm2ç)Rbk2nAt
\ dt ) La6
\ / mg

Par conséquent, au voisinage de 90° :

l67rRp2 Ata

Ib^mk^At
(4.16)

La condition Cl implique que ce dernier rapport doit être strictement supérieur

à 1. Notons que cette nécessité nous donne une relation de contrainte sur les

quantités p2, Ata et AL

Ensuite, lorsque la rotation planète est relativement lente, 7/ peut être con

sidéré comme petit. Dans ce cas, en reprenant les équations du système (3.93),

on doit avoir :

\§'ïïRp2 Ata

\bn2mk2At
(4.17)

Le couple de marées atmosphériques ayant un effet accélérateur, contraire

ment au couple de marées gravitationnelles, il est nécessaire que le rap

port (4.17) soit strictement inférieur à 1 pour que la condition C2 soit vérifiée.

Nous sommes donc en présence de deux conditions antagonistes, le même

rapport devant simultanément être supérieur et inférieur à 1. Ce modèle ne

peut donc pas satisfaire à l’hypothèse du retournement pour une rotation

initialement directe.

Si on fait l’hypothèse que Vénus s’est formée avec une rotation initiale

rétrograde rapide, on peut remarquer enfin que les deux conditions Cl et C2
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doivent aussi être vérifiées, dès lors que les marées gravitationnelles font de

toutes façons diminuer l’obliquité.

En revanche, si la vitesse de rotation initiale n'est pas trop supérieure à la

vitesse critique u>c de passage en régime lent, la friction noyau-manteau peut

devenir dominante avant que les marées gravitationnelles n’aient fait revenir

l’obliquité à moins de 90°.

En conclusion, un modèle de marées intégralement visqueux ne tolère que

l’hypothèse d’un spin initial rétrograde et lent.

4.3.4 simulations avec les perturbations planétaires

Les différentes études présentées dans les deux sections précédentes mon

trent qu’accepter un scénario dans lequel Vénus se retourne impose des con

traintes importantes qui ne plaident pas en sa faveur. Dans l’étude du cas de la

Terre, nous avons montré combien il pouvait être important de considérer les

perturbations planétaires, dès lors que le spin entrait dans la zone chaotique

du diagramme de stabilité.

Pour chercher à savoir si les perturbations planétaires peuvent favoriser un

retournement et examiner ainsi l’hypothèse de Laskar et Robutel (1993), nous

choisissons un modèle plausible, avec coefficients de dissipation et des condi

tions initiales plausibles qui, si possible, empêcherait tout retournement sans

ces perturbations planétaires pour un ensemble d’obliquités initiales vraisem

blables.

Nous simulons ensuite les variations du spin de Vénus depuis sa naissance

jusqu’à aujourd’hui, c’est-à-dire sur 4,55 Ga, en utilisant la même technique

que celle employée pour l’étude du spin de la Terre dans le futur : nous suivons

simultanément les intégrations des orbites du Système solaire et l'évolution de

500 orientations initiales extrêmement voisines.

choix du modèle

Choisissons de prendre le modèle de marées de Dobrovolskis (1980) tel

qu'il est formulé par Yoder (1995a), c’est-à-dire un modèle Q constant pour

les marées gravitationnelles et, pour les marées atmosphériques, le modèle

visco-élastique de chauffage par le sol, pour lequel Yoder donne une nouvelle

expression des amplitudes de pression 6P :

SP(ajPq)
15g Fs

64cpds<jjpq
(4.18)

où g — Gm/R2 est l’accélération de la pesanteur à la surface, Fs = 100 Wm"2

le flux solaire absorbé par la surface, ds = 730 K la température de surface,

et cp = 1 000 K kg-1 s-1 la chaleur spécifique à pression constante de la basse
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troposphère. Cette amplitude représente une variation d’environ 4,4 mbars

pour la fréquence semi-diurne 2(u? + n), qui est proche de celle de la Terre

(1,16 mbar). Hélas, il est extrêmement difficile d’obtenir une mesure de cette

variation d’amplitude à la surface de Vénus.

En outre, nous incluons aux variations du spin les modèles de friction

visqueuse établis en section 3.4. Nous choisissons comme période critique Tc

de transition en régime rapide et régime lent la période minimale donnée par

la formule (3.118), c’est-à-dire à peu près 50| cos e l-1^4 jours.

La contribution non hydrostatique à l’ellipticité dynamique globale est fixée

à la valeur actuellement observée (6Ed = 1,3 x 10“5), et, par analogie avec la

Terre, nous posons le facteur de correction élastique 7ei = 0, 57.

Enfin, toujours par analogie avec la Terre, l’ellipticité dynamique Edn du

noyau est posée à 3Üà/4, cette relation étant arbitrairement conservée en

régime lent, bien que Yoder (1995a) montre que la contribution non hydrosta

tique 6Edn pourrait actuellement valoir une trentaine de fois Ed.

choix de la période initiale et du facteur Q

L’étude de Yoder (voir 1a. section 4.3.2) montre qu'une période de rotation

initiale de 8 jours nécessite Q < 50. L’hypothèse d’une période initiale si

longue, due par exemple à une collision, n’est pas satisfaisante. On souhaiterait

la relâcher, c’est-à-dire considérer une valeur plus proche des périodes actuelles

de la Terre et de Mars.

Le ralentissement étant en majeure partie causé par les marées gravita

tionnelles, il est donc nécessaire de choisir un coefficient Q plus petit. Puisque

les marées gravitationnelles ont aussi pour effet de diminuer l’obliquité, un tel

choix risque de réduire ou d’annihiler l’efficacité de la marée atmosphérique

semi-annuelle dans le retournement de Vénus (voir la section 3.3.4). On ne

peut donc pas diminuer à volonté la valeur de Q, ce qui limite en même temps

la valeur de la période initiale.

Puisque les marées atmosphériques ne deviennent conséquentes que pour

une faible vitesse de rotation, une valeur faible de Q ne contrecarre pas le

retournement, tant que cette vitesse est élevée. Nous choisissons donc de diviser

par 2 la valeur de Q choisie pendant le premier milliard d’années. Ce choix peut

correspondre à une réalité physique dans la mesure où, selon Lambeck (1980),

Dobrovolskis (1980) et Burns (1976), les planètes telluriques sont susceptibles

de dissiper plus d’énergie au début de leur existence du fait de leur moindre

rigidité (et de la probable présence d'océans sur Vénus).

Par ailleurs, il nous faut réexaminer le diagramme de stabilité de Vénus

(voir la figure 4.17). En effet, pour que les perturbations puissent jouer un rôle,

il faut que la constante de précession et l'obliquité initiales soient telles que le



4-3. Cas de Vénus 139

spin traverse une partie de la zone chaotique, même très réduite.

Remarquons à nouveau que, lorsque la contribution non hydrostatique 6Ed

de l’ellipticité dynamique devient prépondérante, a croît lorsque la vitesse

décroît (voir la section 4.1). Il peut alors se produire un retour du spin dans
la zone chaotique après que celui-ci en soit sorti.

Venus

8 h

10 h

13 h

20 h

40 h

80 h

Figure 4.17 : diagramme de stabilité de Vénus (tiré de Laskar et Robutel,

1993). La constante de précession a est tracée en fonction de l’obliquité e.
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La limite inférieure de la zone chaotique correspond à une constante de

précession d’environ 5"/an. Or la période initiale Ttn = 27r/u;,n de 8,1 jours

choisie par Yoder (1995a) correspond à peu près à une valeur de 3r//an pour

Qin. Il est donc clair que pour une telle période initiale, les perturbations

planétaires ne peuvent jouer un rôle prépondérant : même si le spin retourne

dans la zone chaotique, les effets de friction noyau-manteau ne tarderont pas

à le contrôler. Il nous faut donc choisir T,n telle que a soit supérieure à 5"/an.

Rappelons en outre que nous souhaitons choisir des conditions initiales

telles que Vénus ne se retourne pas sans perturbation planétaire, ce qui, à la

lumière des résultats de Yoder (1995a), est le cas pour une faible obliquité.

Si l’on choisit par exemple Ttn = 30 h, il nous faut déterminer une valeur

plausible pour Q selon les critères exposés précédemment. Puisque les marées

gravitationnelles sont le principal agent du ralentissement, une valeur plausible

peut être obtenue en calculant la valeur moyenne maximale (c’est-à-dire pour

une obliquité nulle) qui conduit à la vitesse de rotation actuelle. De l’équa

tion (3.27) on tire:

LJ —

3Gm%Rbk2

2QmaxCa6
t “b ^ini (4.19)

donc

Qmax

3Gmi,R5k2 AT

2Ca6 Uin - üJ(4,55Go)
(4.20)

où AT vaut 4,55 Ga. Une période finale de 243 jours au bout de 4,55 Ga

impose alors Q < 23 (qui est une valeur admissible).

choix de l’amplitude de variation de pression au sol

Pour une valeur de Q voisine de 20, l’amplitude de variation de pression

atmosphérique au sol 6P donnée par (4.18) s’avère trop faible pour retourner

Vénus. On choisit d’augmenter un peu cette amplitude en lui affectant un mul

tiplicateur A, qui est déterminé de telle sorte que la période de rotation limite

Tum soit supérieure ou égale à la valeur actuelle de 243 jours. Cette période

limite est telle qu’à une obliquité proche de 180°, les effets des marées gravi

tationnelles compensent ceux des marées atmosphériques. Avec les premières

équations des systèmes (3.25) et (3.61) dans lesquelles on pose e=180°, on
obtient la relation suivante :

=

‘SttQFsü3

32ra@ s
(4.21)

Avec par exemple Q=20 et A=2, on obtient Tum — 257 jours.

Par ailleurs, comme Lago et Cazenave (1979), on peut faire l’hypothèse

supplémentaire que les marées atmosphériques sont inefficaces ou inexistantes
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tant que l’atmosphère secondaire n’est pas complètement formée. Rappelons

à ce propos que Dobrovolskis suggère qu’en rotation rapide, le modèle de

chauffage par le sol ne semble pas valide, et que ces marées sont sans doute

très faibles (Dobrovolskis, 1980).

Il faut enfin remarquer que l’amplitude de l’effet de marée atmosphérique

tend artificiellement vers l’infini lorsque u tend vers n ou vers 2n, ce qui peut

stopper l’intégration numérique. Pour éviter un tel problème, nous limitons les

amplitudes de pression 8P(2uj — 2n) et 6P(uj — 2n) en minorant arbitrairement

dans ces deux termes les fréquences de marées par 10~8 rad s-1, c’est-à-dire

en majorant 6P par 285 mbars environ.

choix de la viscosité effective u

Deux principales options se présentent :

• une grande viscosité (supérieure à 10-4m2s“1), qui correspond à une

friction plutôt turbulente, et pour laquelle l’effet de friction bloque Vénus

à 0 ou 180° avant la période critique,

• une petite viscosité (inférieure à 10~4m2s-1), qui correspond à une fric

tion plutôt laminaire, et pour laquelle l’effet de friction bloque Vénus à

0 ou 180° après la période critique.

Nous choisissons — un peu arbitrairement — les valeurs de 5 x 10~6 pour

le cas de petite viscosité, et 5 x 10~2m2s“1 pour le cas de grande viscosité.

calculs

Le tableau suivant donne les paramètres choisis pour les deux séries d’expé

riences numériques El (petite viscosité) et E2 (grande viscosité) :

Table 4.1 :

expérience Q A V (m2s 1 Tin (h)
El 20 2 5 x 10-6 40

E2 20 2 5
1

OX 30

Nous fixons la limite d’utilisation de l’approximation de Goldreich et Peale

à I7I = 1/20 (voir la section 3.4.6).

Avant de réaliser les intégrations avec les perturbations planétaires, nous

avons intégré les équations sans ces dernières à l’aide de la méthode de Runge-

Kutta d’ordre 7 et 8, afin de déterminer pour quelles obliquités initiales Vénus
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se retournait ou, au contraire, conservait une rotation directe. Ces intégrations

sont très rapides, l’échelle de grandeur des effets dissipatifs étant artificielle

ment augmentée par un facteur 1 000 (en l’absence de l’intégration des mou

vements orbitaux, on peut l’augmenter à souhait).

Comme pour les simulations de l’évolution du spin terrestre avec les per

turbations planétaires, nous intégrons 500 orientations initiales extrêmement

voisines, avec 50 obliquités initiales, séparées par 10~8 degré, et 10 phases ini

tiales de l’angle de précession générale, séparées par 10"9 radian. Le pas de

temps est là encore 250 ans, et nous avons multiplié par 5 (pour l’expérience

El ) et par 3 (pour E2) la magnitude des effets dissipatifs, de façon à accélérer

un peu les intégrations. Les obliquités minimales et maximales ont été enre

gistrées tous les 2,58 millions d’années.

Pour chacune de ces orientations, la simulation est arrêtée lorsque u> at

teint la vitesse critique u?c (pour laquelle la friction change brutalement), ou

lorsque l’obliquité s’approche très près de 0 ou 180°, puis elle est continuée

sans perturbation planétaire avec un intégrateur de Runge-Kutta d’ordre 7 et

8, jusqu’au temps final de 4,55 Ga, avec un pas de temps d’un an, mais des

effets dissipatifs artificiellement augmentés d’un facteur 3 000 afin d’accélérer

le calcul.

La cause de ce choix est l'apparition de problèmes numériques : l’intégrateur

d’Adams d’ordre 12 ne supporte ni la discontinuité de la contribution de la

friction à dL/dt, ni la variation très rapide vers 0 ou 180° (pY| devenant plus

grand que L). Notons d’ailleurs que pour une obliquité très proche de 180°, les

équations de la précession avec perturbations planétaires (2.55) sont singulières

avec l’utilisation de la variable \ = (1 — cose )elx^ effectuée en section 4.2.3, et
il conviendrait d’utiliser une autre variable.

résultats pour une petite viscosité effective (expérience El)

Les résultats des simulations sans les pertubations planétaires (voir la fi

gure 4.18) montrent que Vénus se retourne quelle que soit l’obliquité initiale,

sauf pour des valeurs inférieures à 4° environ.

Une fois atteinte la période critique Tc, le déclenchement de l’effet de fric

tion noyau-manteau achève d’amener la planète à 180°. Cette transition est

extrêmement rapide, une viscosité effecti ve de 5 x 10-6m2s_1 induisant un effet

très fort en régime lent.
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temps (Ga)

Figure 4.18 : évolutions de l’obliquité de Vénus sur 4.55 Ga pour v

— 5 x 10~6 et sans perturbations planétaires. L’obliquité de Vénus est

tracée en fonction du temps, avec Q=20, A =2, et pour les obliquités initiales

0, 3, 5, 15, 45, 105 et 165°.

Cette transition intervient d’autant plus tard que l’obliquité est restée

longtemps proche de 90°, le ralentissement causé par les marées gravitation

nelles étant moins important à de telles obliquités. Ensuite, Vénus continue

d’être ralentie par les effets de marées gravitationnelles, jusqu’à la période

limite T/,m ~ 257 jours qui correspond à un équilibre entre les marées gra

vitationnelles et atmosphériques. Cette période peut être déterminée avec les

premières équations des systèmes (3.25) et (3.61).



144 Chapitre J. Applications aux planètes telluriques

Notons que la légère discontinuité survenant à 1 Ga provient de la diminu

tion de l’effet de marées gravitationnelles par un facteur 2 et à 1‘“allumage’*

des marées atmosphériques.

Examinons à présent les effets de l’adjonction des perturbations planétaires.

Avec une constante de précession initiale de 8,76"/a.n, Vénus se trouve

d’emblée dans la zone chaotique. Dans l’exemple choisi parmi les 500 évolutions

et qui est présenté en figure 4.19, l’obliquité atteint 60° en moins de 200 Ma

(voir la figure 4.19a), valeur moyenne avec laquelle le système sort de la zone

chaotique (comme pour le cas de la Terre, la figure 4.19b est à superposer avec

le diagramme de stabilité 4.1).

L’obliquité est ensuite régulièrement augmentée au-delà de 110° sous l’effet

des marées atmosphériques thermiques, jusqu’à ce que la période critique soit

atteinte au bout de 3 Ga.

Pendant le dernier milliard et demi d’années, le système évolue alors vers

la période limite de 257 jours et la constante de précession 47,1"/an (voir les

figures 4.19b et 4.19c); selon Yoder (1995a), la valeur actuelle serait environ

45///an. L’erreur commise est donc peu importante, et l’on aurait pu trouver

des valeurs de Q légèrement plus grandes et de A plus proches de 1, telles que

la période de 243 jours ne soit atteinte qu’au bout de 4,55 Ga. Notons par

ailleurs qu’une capture en résonance spin-orbite avec la Terre fut soupçonnée

d’être responsable de la période actuelle de Vénus, mais ce phénomène finit

par être écarté (voir par exemple Goldreich et Peale, 1967, 1970).

Dans ce calcul, 98,6% des orientations initiales conduisent à un retourne

ment. Avec les valeurs de Q et SP choisies, nous avons vu précédemment que

Vénus se retourne même en l’absence des perturbations planétaires, sauf pour

de très faibles obliquités initiales. Il se peut que nous puissions trouver des

valeurs légèrement différentes pour Q, A, Ttn et u telles que pour un plus large

ensemble d’obliquités initiales, il ne se produise pas de retournement sans les

perturbations planétaires, tandis que l’adjonction de ces dernières donnerait

une importante probabilité de retournement.
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Figure 4.19 : exemple d’évolution passée du spin de Vénus pour v =

5 x 10“6. Dans les diagrammes a et b sont tracées les courbes d’obliquités

minimales et maximales obtenues avec les perturbations planétaires, respective

ment en fonction du temps (en abscisse) et de la constante de précession (en

ordonnée), jusqu’à ce que soit atteinte la période de rotation critique. Par la

suite, l’obliquité a été calculée sans perturbation planétaire. Dans le diagramme

c, la période de rotation est tracée en fonction du temps.
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résultats pour une grande viscosité effective (expérience E2)

Examinons tout d’abord les résultats des intégrations sans les perturbations

planétaires pour une viscosité v = 5 x 10”2m2s_1, qui correpond sans doute

à une valeur plus réaliste que 5 x 10“6m2s-1 puisque, selon Yoder (1995a), la

friction est très probablement turbulente.

Les courbes obtenues (voir la figure 4.20) montrent que Vénus ne se re

tourne pas pour une obliquité initiale inférieure à 20° environ, et se retourne

pour des valeurs supérieures.

Figure 4.20 : évolutions de l’obliquité de Vénus pour v = 5 x 10"2

et sans perturbations planétaires. Les variations de l’obliquité de Vénus

sont tracés en fonction du temps, sur {,55 Ga, avec Q=20, \=2, et pour les

obliquités initiales 5, 15, 25, 45, 75, 105, 135 et 165°.
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Pour les intégrations avec les perturbations planétaires, nous choisissons

donc une obliquité initiale de 15°, dans le but d’illustrer le fait que la prise en

compte de ces perturbations relâche la contrainte sur l’obliquité initiale.

Il importe de faire la remarque suivante : le spin de Vénus entre rapidement

dans la zone chaotique, quelle que soit l’obliquité initiale (inférieure à 90°).

On peut donc considérer que n’importe quelle obliquité initiale, tout au moins

inférieure à 90°, conduit à une évolution similaire. Autrement dit, une intégra

tion avec une obliquité initiale de 15° est représentative de toute évolution

avec une obliquité initiale quelconque (inférieure à 90°).

Avec les 500 intégrations simultanées, nous avons trouvé que 66,4% des

orientations initiales donnaient lieu à un retournement. Cette forte probabilité

illustre en particulier l’importance des perturbations planétaires, puisque pour

une obliquité initiale de 15°, l’omission de celles-ci conduisent au maintien

d'une rotation directe.

Les figures 4.21 et 4.22 illustrent deux cas de retournement, tandis que la

figure 4.23 illustrent un cas de non-retournement.

La constante de précession initiale ain vaut 11,51'Van. L'obliquité initiale

valant 15°, le système débute donc dans une zone stable étroite. Du fait du

ralentissement imprimé par les effets de marées gravitationnelles, il pénètre

la zone chaotique après 400 Ma, pour atteindre rapidement des obliquités

supérieures à 60°. Dans le cas correspondant à la figure 4.22, les amplitudes

de variations d’obliquité sont supérieures à 50° pendant 500 Ma environ (voir

la figure 4.22a).

A la sortie de la zone chaotique, Vénus est déjà suffisamment ralentie

pour que les effets de marées atmosphériques dominent et fassent croître

régulièrement l’obliquité au-delà de 100°.

Ensuite, comme l'on pouvait s’y attendre du fait de la forte viscosité effec

tive v = 5 x 10“2 m2s-1, l’effet de friction noyau-manteau devient très puissant

avant la période critique Tc (qui excède 50 jours), au bout de 3,6 et 3,9 Ga,

respectivement. Dans le cas correspondant à la figure 4.21, Vénus est bloquée à

180° avant la transition en régime lent. Au contraire, dans le cas correspondant

à la figure 4.22, la transition en régime lent survient avant que Vénus ne soit

définitivement retournée. La viscosité étant très grande, la friction devient tout

à coup plus faible, conformément à l’étude de la section 3.4.5. Cela peut être

visualisé par la nette discontinuité survenant à une obliquité d’environ 150°,

dans la figure 4.22b, avec une évolution un peu plus douce vers la constante

de précession finale de 47,l"/an.
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Figure 4.21 : exemple d’évolution passée de l’obliquité de Vénus pour

v =5 x 10"2. Dans les diagrammes a et b sont tracées les courbes d’obliquités

minimales et maximales obtenues avec les perturbations planétaires, respective

ment en fonction du temps (en abscisse) et de la constante de précession (en

ordonnée), jusqu’à ce que l’effet de la friction noyau-manteau devienne très

fort. Par la suite, l’obliquité a été calculée sans perturbation planétaire. Dans

le graphique c, la période de rotation est tracée en fonction du temps. La tran

sition en régime lent intervient après que l’obliquité ait atteint 180°.
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Figure 4.22 : deuxième exemple d’évolution passée du spin de Vénus

pour v = 5 x 10"2. La transition en régime lent intervient avant que

l’obliquité n’ait atteint 180°.
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Enfin, la période limite de 257 jours est atteinte en 4,2 Ga (voir les figu

res 4.21c et 4.22c). Là encore, le facteur Q a été très légèrement sous-estimé.

Période et constante de précession limites ont les mêmes valeurs que celles de

l’expérience El puisque qu’elles ne dépendent que de Q et A.

temps (Ga) c (deêres)

temps (Ga)

Figure 4.23 : troisième exemple d’évolution passée du spin de Vénus

pour v — 5 x 10~2. Dans cet exemple, Vénus ne se retourne pas et retraverse

la zone chaotique dans l’autre sens avant d’être bloquée à 0°.
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Pour les cas de non-retournement qui représentent statistiquement le tiers

des évolutions, la période limite est atteinte pour une période de 78,17 jours.

Dans le cas présenté dans la figure 4.23, la sortie de la zone chaotique

s’effectue avec des valeurs d’obliquité inférieures à 15°, et lorsque la friction

noyau-manteau se déclenche un peu avant 3 Ga, elle bloque Vénus à 0° (voir

la figure 4.23a).

Remarquons enfin que la figure 4.23b met en évidence un phénomène que

nous avions prédit: lorsque la constante de précession atteint environ 3"/an,

la composante non hydrostatique 8Ed devient prépondérante dans l’expression

de l’ellipticité dynamique Ed. La valeur de a devient alors inversement propor

tionnelle à la vitesse de rotation qui continue de diminuer (comme nous l’avons

déjà mentionné en section 4.1), et le système retraverse la zone chaotique avant

que la friction ne bloque définitivement Vénus à une obliquité nulle. Cette se

conde traversée s’effectue nettement plus rapidement que la première, ce qui

explique que les variations d’amplitude à l’intérieur de la zone chaotique soient

moindres.

4.3.5 conclusion

Ces simulations montrent, pour des coefficients de dissipations très plausi

bles, que les perturbations planétaires permettent d’expliquer le spin actuel de

Vénus sans avoir besoin de faire l’hypothèse — aussi forte que peu probable

— que sa période de rotation initiale fut supérieure à 8 jours.

En outre, se distinguant ainsi des études précédentes, nous avons mis en

évidence le fait qu’une grande valeur de la viscosité effective pouvait provoquer

un effet de friction très conséquent avant la transition en régime lent définie

en section 3.4.

Si les fluctuations de la zone chaotique ont eu peu de conséquences dans

l’étude des variations du spin terrestre, elles ont ici leur importance. En effet,

le bas de la zone chaotique est contrôlé par une fréquence séculaire liée à

l'orbite de Mercure. Comme le montre Laskar (1990, 1994a), cette fréquence

est susceptible de changer au cours du temps ; la zone chaotique peut donc se

déplacer vers le bas et permettre ainsi à Vénus de rester dans la zone chaotique

pour des constantes de précession un peu plus faibles que ô^/an, donc plus

longtemps. Il faut à nouveau préciser que la valeur minimale de a dépend de

celle de 6Ed (que nous avions fixée un peu arbitrairement).

On peut tout de même en conclure que l’effet des perturbations planétaires

a peut-être été sous-estimé dans ces calculs, et il conviendrait d’utiliser d’autres

conditions initiales pour les mouvements des orbites afin de tenir compte de

leur diffusion chaotique.
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Suite à la revue des études antérieures, les chances pour que Vénus se soit

retournée après s’être formée avec un spin direct restent relativement limitées,

compte tenu de la plage restreinte de modèles et de paramètres qui conduisent

à un tel scénario.

Bien qu’elles augmentent les probabilités de retournement, les simulations

avec les perturbations planétaires effectuées dans cette étude ne modifient

guère la remarque précédente. En effet, rappelons qu’avec le modèle de dissi

pation choisi précédemment, une période de rotation inférieure à un ou deux

jours impose, pour que Vénus se soit effectivement retournée, un facteur Q

de l’ordre de 20 ou 25 et une variation d’amplitude de pression semi-diurne

actuelle supérieure à 8 mbars environ.

Néanmoins, si on admet un tel scénario, il nous fournit des contraintes

importantes sur les paramètres Q, 6P et Ttn.

Quelle que soit l’histoire réelle de son obliquité, à l’exception d’une rotation

initiale rétrograde et lente qui paraît peu vraisemblable, on peut conclure que

Vénus a sûrement traversé la zone chaotique. Ainsi, même dans le cas où les

perturbations planétaires n’ont pas joué de rôle primordial dans l’acquisition

du spin actuel, elles ont certainement causé de grands bouleversements clima

tiques, au moins temporairement.

4.4 Perspectives

4.4.1 cas de Vénus

A la suite de l’étude effectuée dans la section précédente, il nous parait

intéressant de reconsidérer le scénario proposé par Kundt (1977) car il nécessite

a priori moins de contraintes sur les paramètres : Vénus aurait pu traverser la

zone chaotique, être fortement ralentie, puis amenée à 0° par le biais de la

friction noyau-manteau, jusqu’à atteindre la résonance synchrone et acquérir

son spin actuel grâce aux marées atmosphériques, après avoir retraversé la

zone chaotique dans l’autre sens.

Notons à ce propos qu’il semble possible que Vénus ait pu acquérir un

spin rétrograde lors de son second passage dans la zone chaotique. Un tel cas

paraît cependant peu probable car il nécessite une très petite viscosité effective

(rappelons que la friction est plus vraisemblablement turbulente).

Une telle investigation nécessiterait un traitement particulier, puisque la

vitesse de rotation u> serait amenée à s’annuler.

D’une façon générale, il nous paraît nécessaire de prolonger ce travail à des

intégrations systématiques testant une large plage de valeurs possibles pour les

paramètres Q, À, v et T,n afin de mieux contraindre ces derniers, et dans une
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moindre mesure, pour les ellipticités dynamiques SEd et 6Edn qui interviennent

dans les contributions de la friction noyau-manteau et dans l’expression de la

constante de précession.

Puis, dès lors que les mécanismes de dissipation ne sont pas mieux connus,

il faudrait tester des modèles de dissipation légèrement différents, comme l’ont

par exemple entrepris Lago et Cazenave (1979).

Il faudrait enfin effectuer des intégrations avec plusieurs conditions initiales

sur les orbites planétaires, afin de tenir compte de la variabilité de la zone

chaotique qui, comme nous l’avons déjà précisé, est en grande partie due aux

fortes variations chaotiques de l’orbite de Mercure.

4.4.2 cas de Mercure

Avec une période d’environ 58,65 jours, Mercure possède actuellement une

rotation en résonance spin-orbite 3:2 avec le Soleil. La relation (4.20) autorise

Q à valoir plusieurs centaines. Avec une valeur plus raisonnable de 100, un

coefficient valant 0,077 selon Burns (1976) et une période initiale d’un jour,

la période actuelle est atteinte en 2 Ga environ.

Remarquons ensuite que, selon Peale (1969,1973) et Colombo (1966), l’ellip

ticité dynamique E& actuelle (qui est sans doute très voisine de 8Ed puisque

Mercure est en rotation lente) est sûrement supérieure à 10”5. Elle est sans

doute voisine de 1,8 x 10“4 (Yoder,1995b). Une valeur de l,3xl0“5 donnerait

a ~ 70"/an.

Si cette valeur était inférieure à 5xl0”6, a serait inférieur à environ 27"/an

et Mercure se trouverait dans la zone chaotique (voir la figure 4.24). Si elle

y était, son obliquité serait sans doute aussi faible que l’obliquité actuelle,

c’est-à-dire environ 0,1° (Yoder, 1995b), à cause de la probable existence d’un

noyau liquide (voir Lambeck, 1979, Zhang, 1992 et Hilton, 1992), donc d’un

effet de friction conséquent.

A la suite de l’étude du cas de Vénus, l’examen du diagramme de stabilité

de Vénus pose la question suivante: Mercure aurait-elle pu se retourner?

En effet, on constate que la zone chaotique de Mercure s’étend au-delà de

90°. Puisque Mercure est dépourvue d’atmosphère, le seul mécanisme capable

de la retourner est le déclenchement d’une friction noyau-manteau forte au mo

ment où le spin de Mercure a dépassé 90° grâce aux perturbations planétaires.

Mercure aurait pu se retourner avec une rotation rapide (de période inférieure

à 4 ou 5 jours, typiquement), ou avec une rotation très lente, lors de son second

passage dans la zone chaotique imposé par la relation (4.4).

Le fait que la période critique de Mercure soit de l’ordre d’un mois (voir
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le tableau 4.3) impose que la viscosité effective eût été très grande pour qu’un

retournement intervînt avant que la période n’atteignît 4 jours. Cela donne

une contrainte sur la vitesse de rotation initiale : il eût fallu que a,n fût peu

supérieure à 20"/an, afin que la friction n’eût pas bloqué Mercure à 0° avant

d’entrer dans la zone chaotique. Un scénario de retournement précoce semble

donc peu vraisemblable.

Mercury

40 h

60 h

100 h

200 h

300 h

0 20 40 60 80 100

obliquity (deg)

Figure 4.24 : diagramme de stabilité de Mercure (tiré de Laskar et Robu-

tel, 1993).
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Un retournement tardif est plus facilement envisageable. En effet, en rota

tion lente, on a d’après (4.4) :

3Gm®6Ed

2a3a
(4.22)

Une valeur de 20"/an correspond donc à une période d’environ 17 jours.

Un retournement se déclenchant une fois la période critique atteinte est donc

possible, avec une viscosité effective modérée quelconque.

Dans le but de contraindre les paramètres sensibles tels que Q, i/, T,„

avec l’observation du spin actuel, de déterminer l’ensemble des valeurs sus

ceptibles de provoquer un retournement, puis d’estimer la probabilité d’un tel

événement selon ces valeurs, il conviendrait, là encore, d’effectuer une étude

systématique sur ces paramètres, puis d’établir une statistique avec un grand

nombre d’intégrations et l’emploi de plusieurs solutions orbitales.
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Conclusion

Après avoir reformulé les équations moyennées de la précession d’une planè

te soumise aux perturbations planétaires, nous avons réalisé une synthèse des

différents effets dissipatifs (et de leurs modélisations) qui sont susceptibles

d’introduire des termes de perturbations systématiques substantielles dans ces

équations. Elle a par ailleurs permis de montrer que l’effet de friction noyau-

manteau pouvait être conséquent pour une vitesse de rotation modérée, sans

que le couplage entre le noyau et le manteau par les forces de pression ait

disparu.

La formulation des contributions dues à ces effets dissipatifs (marées d’ori

gines gravitationnelle et thermique, friction noyau-manteau), basée sur des

modèles déjà existants, met en évidence la persistence de plusieurs problèmes :

la complexité des phénomènes physiques intervenant dans chacun de ces effets,

la relation entre l’amplitude ou le déphasage des marées et leurs fréquences

associées, de nombreuses incertitudes sur les caractéristiques du noyau telles

que la viscosité effective, la vitesse de condensation, l’ellipticité dynamique,

l'ellipticité de la frontière avec le manteau, l’épaisseur de la couche limite

d'Ekman.

L’incorporation de ces équations dans un programme d’intégration rapide

des mouvements orbitaux des planètes du Système solaire permet de disposer

d’un outil complet et bien adapté à l’étude des variations à long terme de la

rotation des planètes telluriques. Grâce à ce nouvel outil, nous avons pu mener

à bien un certain nombre d’expériences numériques.

D’une part, celles-ci ont permis de réduire appréciablement l’incertitude sur

les coefficients moyens de dissipation par effets de marées et sur la viscosité ef

fective du noyau externe de la Terre, en utilisant des données paléogéologiques

sur la durée du jour.

D’autre part, elles ont apporté un éclairage nouveau sur les scénarios plausi

bles d’évolution des obliquités de la Terre et de Vénus, venant ainsi appuyer les

hypothèses suggérées par Laskar et Robutel (1993) : dans un délai supérieur à

1,5 milliard d’années, l’obliquité terrestre a de fortes chances de subir, à cause

des perturbations planétaires sur son orbite, de larges variations chaotiques

entre 0 et 90° avec de longs séjours à haute obliquité, et il est probable que ces
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perturbations planétaires ont joué un rôle déterminant dans l’établissement du

spin actuel de Vénus. A cause de ces perturbations, il est possible que Mercure

ait pu aussi acquérir un spin rétrograde par l’action conjointe des perturba

tions planétaires et des effets de friction noyau-manteau, ce qui, semble-t-il,

n’avait jamais été remarqué.

Une simple statistique nous a permis d’avoir un vision claire des comporte

ments les plus probables malgré la dynamique fortement chaotique du système

étudié.

La conclusion la plus importante de ce travail nous semble être la suivante :

si la perte d’énergie de rotation est le vecteur essentiel des changements du

spin, les perturbations planétaires sont les causes des changements majeurs de

l’obliquité. Dans une zone de stabilité, les effets dissipatifs n’induisent que de

lentes dérives tant que la vitesse de rotation n’est pas très réduite, tandis que

dans la zone chaotique, des changements irréguliers de très grande amplitude

s’effectuent en quelques millions d’années. On peut constater que des change

ments généralement attribués à des phénomènes physiques complexes sont en

fait gouvernés en bonne partie par les forces gravitationnelles.

Ce travail met également l'accent sur le fait que toutes les planètes tel

luriques sont susceptibles d’avoir une obliquité très haute pendant de longues

périodes. Il est probable que les planètes telluriques d’un système planétaire du

même type que le nôtre possèdent une telle dynamique et peuvent éventuelle

ment se retourner. Cela apporte sans doute une contrainte supplémentaire très

forte au développement de la vie et appuie l’intérêt d’étudier ce que pourrait

être un climat d’une planète semblable à la nôtre avec une obliquité élevée.

Outre une amélioration nécessaire des modèles de dissipation, il serait bon

d’effectuer un ensemble de simulations d’évolution des spins de Vénus et de

Mercure depuis leurs naissances, pour différentes valeurs des paramètres de

ces modèles. En particulier, le scénario proposé par Wolfgang Kundt (1977)

mérite d’être reconsidéré.

Une telle entreprise ferait d’une pierre deux coups : contraindre davantage

des paramètres peu connus tels que les coefficients de dissipation et les périodes

de rotation initiales, et améliorer la fiabilité de scénarios d’évolution. Cette

fiabilité peut être renforcée en considérant d’autres conditions initiales sur les

mouvements orbitaux afin de tenir compte de l’incertitude sur la configuration

réelle de la zone chaotique.

Il serait aussi intéressant d'analyser la dynamique lors d'un recouvrement

de résonances séculaires en présence d’une faible dissipation.

Enfin, une extension de telles simulations à des planètes fictives pourrait

permettre de généraliser ces résultats à d’autres systèmes planétaires au moyen

d’études statistiques.
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