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Les lois principales du mouvement des plangtes ont été trouvées empiriquement

LES LOIS DE XEPLER

L'observations montre que les plandtes gravitent autour du Soleil.

par Képler au 17e sidcle : elles sont au nombre de trois et on les appelle

"lois de Képler" :

1)
Soleil.

orbite de chaque planéte est une ellipse, dont @#n foyer est le

. L
.F."a. r'n*?f'a.'l

Nous exprimons quantitativement cette loi de la manidre suivante :

_ a{l - 92!

1 + e cos &

g ey SRt g
. -~

L'excentricité e détermine 1"écart" entre 1'ellipse et un cercle.

A 1'except

Mars, Merc

ion de Mars, Mercure et Pluton, on obser%e que e ::‘ 0,05 ; pour
ure et Pluton, on trbuve 0,09 , 0,2 et 0,2 respectiveﬂent.

Par consequent a une ponne approx1mat10n, nous’ pouvons considérer

21

que les orbltes sont c1rcula1res dans la plupart des cas ; remarguons pourtant

que Képler a

précisémen

été obllge d'abandnnner l'ldee clagsique d'orbites circulaires

t & cause de 1 excentrlclte de 1'orb1te de lMars !
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Pendnat le temps dt, le rayon vecteur r qui joint une planéte au
Soleil "balaye" une aire dA ; la deuxiéme loi de Képler s'exprime par

Ak

E; = cte

quelle que soit la position de la planéte sur 1l'orbite, ou encore :

dA == 'g'(rdé) ,

Soit :
2
A _ r (iﬁi)
at 2 dt
d'ou T
rg(géi)-‘= _ctel

Pour une orbite elliptique, r varie au cours du temps ; var consé-
quent déQ/dt varie aussi, et la vitesse orbitale du corps varie‘d'ﬁne fagon

péricdique.

o
i

gggggggg_gi : Quelle est la poéifion d'un corps sur son drbite lorsque
 sa vitesse orbifale est‘d'une:part maximale ? d'autre part

minimale ? Quel est 1'effet de 1'ellipticité de 1'orbite
terrestre sur le mouvement apﬁarent du Soleil sur i'écli—

ptique ?

3) La période orbitale P d'une plantte quelconque et la valeur moyenne de

sa distance au Soleil sont lides par 1l'équation

¥
3

a

= cte.
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Dans 1'approximation des orbites circulaires, a est tout simplement

le rayon de 1'orbite. La constante est la néme pour toutes les planétes.

UNE VERSION SIMPLIFIEE DU SYSTEME SOLATRE.

Képler avait constaté que-sa Je loi s'appliquait aux quatre satellites
de Jupiter connus & 1'époque, la constante étant différente de celle relative
aux planétes. ‘ -

On montre plus généralement que les 3 lois peuvent &tre déduites &
partir des lois de la mecanlque et de la loi de la graV1tut10n de Newton.

‘Dans une premlere approx1mat10n, on 1gnore les intersctions des di-
verses planétes ;‘on suppose que ‘les orbites sont déterminées unlquement par
1'attraction du Soleilh. De plus, on considére'qﬁe les cér?s sont sphéfiques
et infiniment rigides : on peut ainsi remplacer chaque corps du systeéme solaire
par une masse ponctuelle. 7

Considérons un corps de masse mTen orbite circulaire de rayon a
(vitesse orbitale v1), autour d'un corps de masse m, (m2 jf} m1). On peut
considérer que le corps mobile est soumis & deux forces : la force d'attraction

gravitationnelle et la force centrifuge ; 1l'orbite est stable si ces deux

forces sont égales.

' Ty
Force d'attraction - ‘ = G 5
' a
2
m,lv1
Force centrifuge = -
a
Donc :
m,v : m,m
171 _ e 172
Cr - 2
a
On a aussi :
' - Ik
Période de révolution = P = 2v &
1
d'ol
Eo_ 4T,
3 = m = e.
a 2

Clest la troisiéme loi de Képler.

Le cas ol m, n'est pas négligeable par rapport éfmz a4 été résolu dans

"1'Introduction & 1'Astrophysique", p. 35.
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La deuxiéme loi exprime tout simplement la loi de conservation du

mouvement angulaire J ; le moment angulaire est défini par :

J =. mr (dt e

I1 est conservé pour un systéme isolé,.

Done
2,45,
(dt ) = cte.
. La premiere loi n'est qu'un cas particulier ; en effet, on montre
; 2
que 1l'orbite d'un corps attiré par un autre selon une force en i/r est

une des quatre courbes suivantes :

“rerele fﬁ//‘“f@

[ + ecosz 69.

o« (e R

)

[+ s cos S
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La courbe "choisie" par une masse mobile dépend de son énergie
- totale.
L'énergie totale E d'un corps de masze m sous 1'influence gravita-

tionnelle d'un corps de masse m, est la somme de son énergie cindtique et de

P
son €nergie posientielle.(voir "1 ' Introduction & 1'Astrophysique', . 34)
{/m'v2 % i FAnE S "\
5 o) . N -
o2 % ¥ T J
Fou s Y il N
e \
_ (. ) v
énergie cinétique énergie potentielle

Cette énergie peut 8tre positive ou negqtlve, mois vour un ‘systeme

sole, elle est conservée.
o Y o : ' Fa
Con51derons le cas d'mn corps qui se sépare d'un autre avec E { O

On a alors :

1 1%
T < o,

Le 1ong de la trajectuire de la masse m1)v et r varient ; comme E

eat conservee, v decr01t quund r croit. Comme E ;/

£ 0, v dev1ent nul pour une

valeur finie de r, Le corps '"s' arréte" en un point donne et revient vers le

corps central : le mouvement est cycligue. Plus généralenent, toute orbite

~ fermée est caractérisée par une valeur négative de son energle totm1e.

Con51derons malntenant le cas E :7 O On a alors 2

2
m1v : m1m2G

.

o~

2 1 . A i
Conme avant, v c(‘; + cte. Pourtant, on voit que méme pour 1 iniini, Vv >

le corps mobile peut "aller" jusqu'd 1'infini", et ne revient jomais 4 _son

point de départ. Le mouvement est donc ouvert : plus généralement, une orbite

parabolique ou hyperbolique est caractérisée par une valeur positive de

1'énergie totale.

Quand E = O, le corps arrive & 1'infini avec une vitesse nulle :
c'est le cas limite pour qu'un corps puisse s'évader de 1l'influence gravita

tionnelle d'un autre. lLa vitesse d'évasion v __est donc exprimée per :
(=34 i

2
MVey M
pd N - r
qd ou 2m2G 1
v, = ()

5

0
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Remarquons que.la vitesse d'évasion ne dépend.pasidu corps mobile :
la mnéme quantlte 1nterV1ent dans un probleme de sondes 1nternlunatclres ou dans
un probleme de perte d'une atmosphére planetalre. '

Les orblteu de toutes les nlanetes autour du Solell et de tous les
satellltes autour de leurs planetes sont presque 01rcu1a1res. Certains plané-
tofdes et de nombreuses cometes ont des orbites treés elllothues. I1 suffit
d'une petite perturbation pour "égecter" du Systéme solglre une comeéte possédant
une obrbite presque parabolique (mgls encore &lliptique). Les cas extrémes
(e proche de ¥) sont donc féiblement liés &u Soleil.

Quelques cométes, aprés un ou plusieurs passages au voisinage du
Soleily n'ont plus Jjamais été revues. Une interprétation simple est que leur
passage au Voisinage des planetes a perturbé leur orbite.elliptique initiale

et que maintenant elles s'évadent du systéme solaire sur une orbite hyperboligque.

f QUESTION C2 : Pourriez-vous envisager une ou deux autres explications

simples ?

T e SRR,

s Ll ) ! ‘ i ]
Remarquons que la sonde américaine Pioneer .10, actuellenent en route

pour Saturne, suit une trajectoire hyperbolique. ; elle sortira donc du systeme

solaire.

i
|

QUESTION C3 : Une sonde est lancée de la surface de la Terre & la vitesse

d'évasion terrestre. Cette vitesse suffira-t-elle pour
sortir du systime solaire ? Vousfpouvez négliger les effets

des corps autres que le Soleil.
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TA . MESURE,;DES;“DISTANCES-.DANSW”LE SYSTEME SOLAIRE

la distence d'un objet proche de la
Terre a initia;ement été déterminée
”ﬁﬁfﬂﬁﬁé'méthﬁ&é“classique de triangula-
i tion : si 1'on repere simultanément
_ la direction de 1'objet observé de deux
;;%ﬁﬁff; o ' " points trés éloignés, onICalcu;e di-
rectemnent sa distance élld Terre.

Cette méthode s'adapte trés bien a la

lune, assez bien & Vénus, 2 llars et
aw planet01de Eroq., elle est trop
1mpre01se pour des obgets lointains.
o Une méthode récente consiste & utiliser un laser Dour determlner

rlu dlstance de la Lune et un radar pour celle de Venuq,'Mercure et Mars. La

mesure de 1'1nterva11e de temps géparant 1'émission d'un signal (1aser ou radar)

' et la réception du signal reflechl permet une détermination beacoup plus précise

des dlstances. Remarquons, pourtant, que les distances mesurées par cette
methode dépendent de la valeur de la vitesse de la lumiere : une erreur systé-

matique changerait l‘échelle des distances dans le systeéme solaire.

LA DISTA?QE DU SOLETIL : L'UNITE ASTRONOMIQUE

Le Soleil est déja trop loin pour qu'on puisse déterminer sa distance

3 pertir de sa parallaxe.
7

“ U oiHe Tde la Tewwe
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Considérons 1'orbite de la Terre autour du Soleil et celle d'un autre

corps planétaire ¢ dont la distance ) l'orbite terrestre est connue (égale a4 b).

Soit T la perlode Ae.la Terre autour. du. Soleil,. ‘H la masse de
la Terre et T,M la période et la masse du corps C,

D'aprés la 3e loi de Képler s

3 B
B (R@_ + b)
Tm\2 2

T,?Q et b étant mesurables, on peut calculer th s la distance
Terre-Soleil.

Pour appliguer cette méthode, il faut connattre la distance entre
l'orbite terrestre et celle d’uniautre corps planétaire -on utilise Vénus,
Mars, ou (de préférence ) le planétoide Eros. Le lancement des sondes interpla-
nétaires nous a fourni d'autres corps gravitant autour du Soleil et dont les
distances & la Terre ‘sont connues avec précision,

La_parallaxe solaire _Tr;nest‘snuvent utilisée ': elle est, par défi-

N

A L - ndtion, l'angle sous lequel on verrait

-~

b - ' - le rayon de la Terre depuis le Soleil.
ol F g oy e : Sa valeur est 8,8",

2 Bt B P, La distance moyenne du Soleil est urie

- grandeur essentielle ¥ 1a mesuve -des

distances‘des'étbiles'proches : on

l'appelle 1'unité agtronomigue (u.a)

et sa valeur est environ 1,5 x 10° km.

Comment peut-on mesurer la dlstance d'une plcnete lointaine

éO
|5
[}
=
=
]
2
«Q
o

———— e

(par exemple, Uranus) dont la parallaxe est trop petite ?

Comment peut-nn déterminer les rayons des orbites de sesg

satellites ¢
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LE _DETERMINATION DES MASSES DANS LE SYSTEME SOLAIRE”-

CONSTANTE DE LA GRAVITATION :

L force. F s'exergant entre deux masses i, et i, séparées par la

distence r est exprimée par

La valeur de G n'est pas comnue a priori -il faut la déterniner par
des expériences de laboratoire. En pratique, on mesure indirectement la force
s'exergant entre 2 masses connues, séparées par une distance connue. On
trouve ainsi que :

§ =2 6,7 x._10_8 dyne i g_2

LA MASSE DE LA TERRE :

Considérons une petite masse m en chite libre & la surface de la
Terre (masse Mﬂ9 , rayon RQ? ).
Dans "1'Introduction & 1'Astrophysique", p. 33, on montre que
l'agcélération B due & l1l'attraction de la Terre est :
GM 4,

25 R@2‘--------

L'accélération Ep peut &tre mesurée soit directement & partir des
corps en chute libre, soit indirectement & partir d'expériences avec les pen-

dules (quelle est la période d'un penddlé ?) On trouve ainsi que :

-1
g = 1981,4 cms: -
G i
Le rayon Rﬁg est ‘connu 'a partir de mesures géodésiques ; donec, on
trouve que la masse de la Terre est :' '

M, = 5,98 x 107 g

i

et .que sa densité moyenne est :
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MASSE DU SOLEIL :

La période de révolutisn P et le rayon moyén de I'orbite d'un corps

de Masse M1 gravitant autour d'un corps de masse M, obéissent & la 3e loi de

2
Képler :
ﬁ G(M1 + I—"Iz)
» 47°
Dans le cas de la Terre,
r =T, ., P S Py, Mo ow Ky , B o= Ko

Toutes ces grandeurs, ainsi que la valeur de G, sont connues. On calcule alors
la valeur de M2 = Mg o
33

My = 1,99 x 1077 g

On remarque que la masse de la Terre est négligeable par rapport &
la masse du Soleil ; ceci justifie a posteriori la méthode utilisée pour trouver
la valeur de l'unité astronomique.
Le diamétre anguleire du disque solaire est de 32jm;1pgg conséquent :
le rayon du soleil = 6,96 X 1010 cri. -

La densité du Soleil est alors

7 -3
A?D = 1,41 gcm 7.

MASSES DES PLANETES ET DES SATELLITES :

e e g S T o S . e S i i B S B S B S s S S B W S

la masse d'une plandte ayant au moins un satellite est calculée de
fagon analogue : on mesure la période de rdtation du satellite autour de la
plandte et le diamétre de son orbite. |

Dans les cas ou il n'y a pas de satellite (Mercure, Vénus, Pluton),
le probléme est beaucoup plus défficile. Le systéme solaire "simplifié" que
nous avons considéré jusqu'alors n'est qu'une premiére approximation : en deu-~
xiéme approximation, les mouvements d'une planéte sont perturbés par l'attrac-
ton gravitationnelle de toutes les autres.

En raison de ces perturbations on observe un écart & la Je loi de
Képler. La valeur de 1l'écart est fonction de la masse de la planéte considérée.
L'observation de cet écart permet de déduire la masse de la planete. Les
masses ainsi trouvées sont beaucoup moins précises que celles déterminées di-

rectement & partir d'un satellite.
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Ces écarts n'étaient heureusement pas encore observables a 1 epoque
de Képler. S'il les avait connus, il aurait eu beaucoup de peine "& ﬁller droit
au but" et & trouver les lois qui portent son nom !

Un probldme analogue se pose pour les satellites des planetes.
L'orbite d'un satellite est perturbée essentiellement par le Soleil et par les
autres satellites de la planeéte : en tenant compte de ces perturbations, on
peut déduire la masse d'un satellite. Hormis le cas de la ILune, ces perturba-
tions sont extrémement petites ; par conséquent, les masses des setellites
sont en général trés mal connues. Les satellites artificiels nis en orbite
cutour de la Lune ont permis de réaliser les mellleurss deterulnbtlons de sa
masse 3 les masses de Phoebos et Deimos sont connues a partlr des perturbatlons

’

qu'ils ont éntroduites dans le mouvement de Mariner IX en orbite autour de

Mars.,

!

! QUESTION 06 - Considéroné-le satellite Titan‘, dont le distance a

. 11
Saturne est d'environ 10 cm. Comparer les forces exercées

sur Titan par Saturne, Jupiter et le Soleil.




32

QUELQUES PHENOMENES GRAVITATIONNELS DUS AU FAIT QUE LES PLANETES HE SONT PAS

DES MASSES PONCTUELLES

A une bonne approximation, le mouvement d'une planéte peut &tre calculé

en négligeant ses dimensions et sa forme.

Toutefois les planétes ne sont ni ponctuelles ni parfaitenent sphé-
riques, ni infiniment rigides. En général, la force gravitationnelle sur un
corps donné du systéme solaire n'est pas uﬁiforme (pourquoi ?). Les forces
exercées sur les différentes parties du corps ne sont donc nas ég&les et on doit

en tenir compte dans 1'étude du mouvement.

NOTIONS INTUITIVES DE GRADIENT D'UNE FORCE

E.
e R A “‘i“\
. g
NE
,-'/ ‘\-\\
/ %
' \
A - e
7 = 5 T :
& Lt . M
. LR ] o
- . — ‘\\__' . y \
PO e e f“‘“\\ j--g';v--(‘ es e 53 e fex LSS € A/]j
7 In fongeur e in Lldche
//i:_/ i h f_?f/? e .t"z\_ oo (Ir 2 F O/Q Ao Ja
e - @ ‘_,.-‘—/ 3 g

Considérons un ensemble de points & une distance r d'une masse ponc-
; ; 5 : 2
tuelle M. La force gravitationnelle due & M varie en 1/r ; donc la force
d'attraction exercée sur une petite masse m situde en B est supérieure & la

b

force exercée en C, qui est elle-méme supérieure & la force exercde en A. Par

conséquent, aux trois endroits A, B, C, les accélérations s 8ps 8 vérifient
L

C
1'inégalité ay <: 2, << ap j par rapport au centre de la sphére, les accélé-
rations sont respectivement =&, - a 0, . - a_.

RRs A~ % Y Bg T 8¢

La direction de 1'accélération relative indique la direction du mou-
vement de la masse m par rapport zu centre C. En B, 1'accélération relative est

positive, elle est donc dirigée vers la masse M ; en 4 l'accélération relative

est négative, elle est donc dirigde dans le sens opposé.

a



accélérations par rapport au centre C dues & 1'attraction non uniforme de I ;
c'egt-h-dire les directions du mouvenent par rupport au centre d'un corps non

rigide remplissant initialementmlaﬂgphgngh_W;”mh

QUESTION CT7 = Con51derer les autres p01nts D, E, F, G, H, T du diagramme ;i

| |
i 1nd1quer lu dlrectlon de l‘acceleratlon par rapport au i
{ 1

centre.

o s S e S S e e S S

Supposons que la Terfé"ést'uﬁé“sphére'parfaitement rigide recouverte
d'une couche unlforme d'eau et sounise 3 la seule attraction de la Iune. Ce
modele est bien entendu une ”1deallsatlon“- —(il est pdurfant déja loin de celul

d'une masse ponctuelle).
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w

Considérons 1l'accélération a d'une masse n placée en 4.
La force exercée sur m par la Lune
Gl -

2

v

= na
Mrr étant la masse de la lune.
~a

Donec : an

Pour calculer 1'accélération a' par rapport au centre de lo Terre,
il est commode de trouver d'abord les composantes longitudinales et transver-

seles de a,soit a et.at respectivenent.

1
&, = acos &
a(dy— Rg cos ¢)
= r
GM( (dﬂ - Reb cosqﬁ )
: rg :
at = a sin &
GHy R g sin -
= - 3 ;
* GHM ,
Or, l'accélération du centre de la Terre est_-““jg-_ (pourquoi oy
: : g5 A
<4

Elle est dirigée vers la Lune, c'est-a-dire, dans le sens de a,.
Done, par rapport au centre de la Terrg; les composantes longitudinales

(a'l) et transversales (at') de 1'accélération sont :

GM, R_ sing
i . r3
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oM,
i .
Bi' B By 2
<
-d,/' R@ ——
“ i
- QM - 3008¢‘—“"‘—‘2
I ) B d{( .
o, R, &K g
Donc T PAs d
‘ @
et
. GM(Q R@ s:\.n?_
r'lt = d 3
a
' G R g cosP
a = -
1 5 3
A
da'ou V@

QUESTION C8 : Expliquer.le signe de afl. Quel’est le signe deLa'l en B ?

Ces résultats confirment les résultats qualitatifs obtenus précé-

denment.

Par conséquent, la couche d'eau est déformée par la présence de la

Iune de la manidre suivante :

[ }/“ ;7,"\‘ i N\
e
< 9) - q Liane

C'est l'explication du phénomeéne des marées.
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En premiére approx1mat10n, on conclut que la marée est haute &
1'endroit de la Terre 1le plus ‘proche de la Lune et & 1'endroit dianétralement
opposé,. On observe que l1l'amplitude des mardes est environ 70% plus faible que
la valeur théorique. Pour expliquer la différence, on est amnené & adnettre
que la Terre elle-néne n'est pas infiniment rigide : elle se &éforne sous
1'influence de la Iune. la déformation de 1la couche d'eau par rapnort & la

surface de la Terre est donc redulte‘“ o

%/f(', i T ’:,\

P ot .
= : 5 ! L?jo- o)) —> }——~M>- a Licwme
= TR . ; ;
o S Fmrns /p /

L
AN ~.

S

QUELQUES CONSEQUENCES DE L'EFFRET DES MAREES :

-_-......-.__-_..._.—-._.-._——.......—-.-.._-.--.-...._-._.....__-.--_—--—.-_

La lune tourne autour de la Terre avec une période d'environ 29,5 jours
~Le "oourrelet" produit par son attraction devrait suivre la Iune & la néne vitesse
angulaire, Par ailleurs, la Terre tourne sur son axe & une autre vitesse angu-
laire. Comme la surface terrestre n'est pas lisse, le "bourrelet! est soumis
4 un "frottenent” (en particulier contre les bords des continents). Par consé-
quent, il y a une perte d'énergie accunpagnée d'un ralentissement de la rota-
tion de la Terre.

On observe en effet que la lungueur du jour croit de 0,002 s par

sidcle.
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Le ralentiSsement.de‘la rotation de 1a.Terre'entraifu we Lerhe W
gon nomnent angulaire. Or, le moment‘angulaire-total du sysjéme.“iuol£W
Terre-Lune doit rester constant. Le moment angulaire de 12 Lune 2035 Gone

ecrottre. La lune est liée Y 1o Terre -t

Y )
4.9

M, Vg ¢ M, Mg
ks > i
T
« o
La vitesse angulaire de la Tuhe &+ € ' = v(i' /r;i .
Donc, le moment angulaire de la Lune : '
Te = Pl ©q
V.
5 E
= I . h -
§ 2 '
a'ol :
i J\T\ vfi = G M (& M 63 i

“

PariconséQueﬁt, a4 mesure qﬁe_Jdﬁrti‘croit”_vé\ déerolit, et rqg
crbit 3 1a- Lune stéloigne de la Terre (enviroh 10.métresrpar gidcle) et le
mois lunaire devient plus long.

Ces phénoménes sont dus & la différence entre la vitesse anguialre
de rotation de la Terre et la vitesse angulaire de pévolution de la Lune. Ils
continuent donc jusqu'a ce que 1a différence désparaisse j en effet, dans un
avenir lointain, on peut atteindre une situation stable quand la longueur du
jour sera ¢gale & la longueur du mois lunaire.

Une situation analogue s'est produite dans le cos de la lune. De méme
gque la lLune engendre des marées sur la Terre, 1a Terre engendre des narées
sur la Lune ; il est bien évident qu'al ne s'agit pas d'une couche d'eau, mais
dtune déformation de la Iune dans son ensenble. Ces narées SONt

M 4 Ry /M a B.G§¢S 20 fois plus puissantes que sur 1o Terre (a7oh vient
ce calcul ?).

Supposons que, dans le passé, la Lune tournait sur son axe plus ra-
pidenent qu'elle ne tournait autour de 1a Terre. L'effet de narée produit une
parte d'énergie. 11 ne g'agit pas cette foig-ci d'un frottenent d'un ligquide
contre un solide. [Expliquer 1'origine de cette perte d‘énergie). La Iune perd

de 1'énergie jusqu'd ce que 1a période de rotation autour de son axe soit égale
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& la période de révolution. Ce processus a dfl avoir lieu dans le pasgé ; &
1'heure actuelle, on voit toujours le néne :hémisphéreAlunaire, les deux
périodes sont égales,

On retrouve des phénoménes analogues dans 4d'autres systenes de sa-
tellites, Par exenple, la période de rotation de Phobos, satelite de liars,
est dgale & sa période de révolution autour de la plandte,

Ce processus est tres lent., Si & 1'heure actuelle la période d'un
satellite est "synchronisée avec sa période de révolution, le satellite a
brobablenent €t€ dans le voisinage de la plandte depuis trés longtenps (par
exenple, les deux ont &4 fornées en néne tenps). On note qu'un manque de

synchronisation n'inplique pas le contraire !

QUESTION €9 : DNous avons.céﬂsidéré 1'évolution de 1'orbite de 1a Lune

dans le cas ol sa rériode de rotation autour de leo Terre

Cor

est supérieure % 1g période de rotation de la Terre autour

de son axe. Analyser 1'évolution dang 1'hypotheése ol 1a

‘Terre tournait plus lentement que la Iune dans le passé,

o

.
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RESUME

Le nouvenent des cOIps dans le systdéne solaire est régi par la
gravitation. En preniere approxination, c'est-a~-dire en négligeant 1lattracticn
de tout corps autre que le Soleil et en négligeant la dimension et la forme dc
chaque corps, les nouvenents obéissent aux lois de Képler. Ceci nous pernet
ngtarpenter" le systine solaire et de "peser" la plupart des nlanetes.

En deuxieme approxination, les orbites atécartent de ces leis sinmples
et il faut tenir compte des interactions mutuelles des coTps, de leurs dimen-
gions, de leur forme, de leurs propriétés nécaniques etc... Ceci nous pernet
de "peser" certains satellites et les planetes sans gatellites ; on peut de

plus en déduire quelques renseignenents sur' 1a structure interne des nlanetes.
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