1. LAFORMATION DES PLANETES
TERRESTRES

Une piece en 5 actes

Kant (" Théorie du Ciel ", 1755) et Laplace (en @)&nt indépendamment proposés un
modele semblable de formation des planetes parcsation d'un nuage de gaz et de
poussieres initialement froid, en rotation autowSaleil. Ce nuage a la forme d'un disque,
qui repose dans le plan de I'écliptique. Ce modékvantage d'expliquer naturellement le fait
observationnel le plus évident pour I'époque phbites de toutes les planétes sont regroupées
dans un méme plan (plan écliptique). L'idée cemteat donc de considérer ce plan privilégié
comme une " trace " des conditions initiales du&ye Solaire. Le nuage initial, dit
"protoplanétaire”, est le point de départ de latieéactuelle de la formation des planetes.
Dans la suite de ce chapitre, nous brossons lesiggdignes du modeéle actuel afin d'en
mettre en lumiére les grandes lignes ainsi quadpscts directement reliés au présent travail
de thése.

a. Un disque issu de la naissance d'une étoile

Les modeles de formations stellaires s'accorderedait qu'une étoile en formation

s'entoure naturellement d'un " nid " de poussiéte® gaz, résidu du nuage interstellaire au
sein duquel se forme I'étoile. Cette enveloppe dbai opaque n'est pas soutenue par sa
propre pression et s'effondre, adoptant alorsrladad’'un disque qui repose dans le plan
equatorial de I'étoile (Basri et Bertout 1993).ihé&s en plus fréquemment de tels " berceaux
" de poussiéres sont détectés. Les figures 1 etrfrant de spectaculaires observations faites
a l'aide des caméras WFPC2 et NICMOS embarquéds mlescope spatial. La durée de vie
de I'enveloppe circumstellaire est cependant counte estimation faite a partir
d'observations montre que I'enveloppe se dissipéetoent en quelques 107 ans (Strom et al.
1989, Brandner et al. 2000).
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b. Un disque de gaz et de grains

Aprés s'étre effondrée sous forme de disque, lalegbe solaire se refroidit lentement. Les
éléments silicatés, carbonés ou contenant dud@gmsdensent a haute température donc au
voisinage de I'étoile, les éléments volatils sedemsent en glaces plus loin de I'étoile
centrale. Tres t6t dans son histoire, le disquéoptanétaire est chimiquement stratifié. Loin
du Soleil, le disque est froid et des glaces d'dauméthane, d'ammoniaque et d'oxyde de
carbone sont apparues. La température étant bgaptmiélevée pres du Soleil, des
éléments réfractaires sont apparus tels que l'akinou certains composeés réfractaires du
calcium, du magnésium, et des oxydes métalliquete felles température, les gaz ne
peuvent survivre car leur agitation thermique [germet de s'échapper du disque. Ainsi, dans
la région des planétes terrestres, il n'y avaitppied'hydrogéne et d'hélium. Finalement, la
composition chimique du systeme solaire s'explicprame une conséquence directe des
variations de température dans le disque protofdaré
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Le disque protoplanétaire contient en plus du gaxiron 1% (en masse) de grains
interstellaires micrométriqgues composés de matériéfnactaires (un coeur de silicate et une
couche de métaux) dont la dimension est de I'afdmaicron. Le probleme de la formation
des planetes peut donc se résumer simplement ainsi

Par quel(s) processus physique(s) des grains itgtiaent micrométriques vont-ils pouvoir
grandir et atteindre des tailles planétaires (degigues 1000 a 10 000 kilometres) ?

L'observation du Systeme Solaire permet de dédumirgertain nombre de contraintes sur le
disque protoplanétaire initial. L'une d'entre elssla masse minimum du disque. En évaluant
la quantité d'éléments lourds présents dans leRgsEolaire a I'heure actuelle, eteny
ajoutant la masse " manquante " d'éléments lédéduite de la composition solaire), on
obtient une masse minimum d'environ 0.01 a 0.0Zesslaire (Weidenshilling 1977,
Hayashi 1981). Le profil de densité initial est dié@ partir des masses et des positions des
planetes actuelles. La densité surfacique d'éléentds (i.e non volatils) semble bien
modélisée par une loi qui décroit en r*-3/2 (dastistance au Soleil, voir Figure 3), avec un
sursaut vers 3-4 u.a di a la condensation dessgleadocalisation de cette transition n'est
cependant pas certaine : Hayashi (1981) la sifu@ a.a, alors que des travaux plus récents
(Stevenson et Lunine 1988) la placent plutdt aas Cette loi met en lumiére un grand
déficit actuel de masse entre Mars et Jupiterespondant a la ceinture d'astéroides. Au vu
du Systeme Solaire actuel, cette région sembla peoilu environ 99% de sa masse. Comme
nous le verrons, les temps de formation des plartpendent fortement de la masse initiale
du disque. Le disque de masse minimum est couratrutiBsé comme point de départ des
modeles de formation planétaire. Cependant uninertanbre de preuves indirectes
suggerent que le disque initial aurait pu étresteodix fois plus massif (Lissauer 1987,
Lissauer et al. 1995).




NOTE DE COURS: L'unité astronomique (notée u.a) est la distancgemue
entre la Terre et le Soleil, soit approximativement
cent cinquante millions de kilometres.

Remarque de notation :

Le symbole """ signifie "puissance". Je suis oblifgél'utiliser car les navigateurs n'acceptent
pas (ou difficilement) les exposants

et indices. Ainsi 1000 , ou 10 puissance 3, se 3" par exemple.
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Stratification chimique et thermique du disque probplanétaire
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c. Chute et sédimentation des grains dans le plan
equatorial

Aux premiers temps de la nébuleuse protoplanétaigensité du gaz est suffisante pour
freiner fortement les mouvements des grains, caguaiur conséquence de diminuer
I'inclinaison (et I'excentricité) de ces derniersle les regrouper ainsi dans le plan du disque.
Le gaz étant supporté par sa propre pression {i@guéntre la pression et la force de
gravitation) sa vitesse de rotation est inférieuta vitesse de rotation keplerienne. Ainsi, les
grains de tailles différentes (plus ou moins cosipléec le gaz) se placent sur des orbites
différentes. En effet, les plus petits grains, gpnt fortement freinés par le gaz, acquierent
une vitesse orbitale proche de celle du gaz. Absp, les plus gros, peu couplés avec le gaz,
ont une orbite keplerienne. Ceci se traduit parfarte vitesse relative entre les grains de
différentes tailles, et donc un fort taux de rerices) Des grains micrométriques pourraient
ainsi grandir jusqu'au centimétre en quelquesendld'années, a 3 unités astronomiques

(Hayashi et al 1985).
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Les grains de tallles différentes chutent a des @sses différentes (propriété du ‘*
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passage.
\ 4

B |9
)

I w

4 »

d. Formation des planétésimaux

Au cours de ce processus de sédimentation damsrequatorial, le disque de poussiére
devient de plus en plus fin. Trois mécanismes wiffes sont proposés pour expliquer la
croissance des grains du centimétre au kilomeita'ysa pas de turbulence, la densité du
disque peut étre suffisante pour que le disquaaegdevienne instable (instabilité de
Jeans). Il se fragmente alors en " grumeaux " (8afr 1969, Goldreich et Ward 1973) qui
s'effondrent ensuite sur eux-mémes et donnentaraiesa des corps kilométriques, appelés "
planétésimaux ". Néanmoins les conditions nécessspwur atteindre un régime d'instabilité
sont tres " contraignantes " : I'épaisseur du distpit étre de l'ordre de quelques tailles de
grains, et la moindre perturbation pourrait dégaie délicat équilibre. Weidenschilling et
Cuzzi (1993), ont montré que de la turbulence apraétre présente, rendant le mécanisme
précédent inopérant. Il est proposé que la turloeléavorise les rencontres proches entre les
grains, leur permettant ainsi de se " coller "cgffiement les uns aux autres, via des processus
chimiques de surface. Cette physique est cepetr@daninal connue. Des modeéles simples
montrent que le disque de poussiere aurait putafé@oent étre turbulent (Weidenschilling &
Cuzzi 1993), mais s'accordent sur le fait que degsckilométriques peuvent apparaitre en
guelques centaines de milliers d'années. Ces somides briques a partir desquelles les
planétes vont se former. Ont les appefanétésimaux.

Un autre mécanisme prometteur, héritier en quedguie des idées de Descartes, propose que
de la matiere puisse étre accumulée au sein deiltous. Des simulations numeériques
récentes (Chavanis 2000) montrent que des toumbillutialement présents dans la nébuleuse
solaire peuvent, dans certaines conditions, seteraircontre le cisaillement (le cisaillement
provient de la rotation différentielle : une paute fluide est déformée, " étalée " par la
rotation différentielle). Le jeu couplé des forasCoriolis et de la rotation différentielle
accumule alors les grains au coeur des tourbilr@ant localement des surdensités. Ces
dernieres deviennent suffisamment denses pour tteyrawitationnellement instables et
s'effondrer en planétésimaux ou en planétes. essdbrocessus aboutissent a un méme
résultat final (sauf pour le mécanisme de croissaucsein de tourbillons) : le disque
protoplanétaire est désormais composé d'un disggazauquel se superpose un disque fin
d'objets condensés appelés " planétésimaux " ddatlle typique est de quelques kilometres
dans le Systeme Solaire interne.



Les planétésimaux ainsi formés devait ressembler au
astéroides aobservés aujourd'hui, dont voici une iage a
haute résolution.

Cliquer sur l'image pour l'agrandir.

A l'issue de cette phase, le disque contient d{gamme toujour) et un disque trés fin et trés
froid de planétésimaux, regroupés dans le plantégabdu Soleil, comme illustré ci-desous:

B planéiésimaux o

e. Des planétésimaux aux protoplanetes

La phase qui méne des planétésimaux aux plandtkespgs activement étudiée aujourd’hui.
C'est également sur cette phase que porte le ptémesil de thése. Le disque de
planétésimaux est initialement trés " froid ", c& sjgnifie que la vitesse d'agitation des
planétésimaux est trés faible comparée a leursétesgbitale. La vitesse moyenne de
rencontre est de l'ordre de la vitesse d'évasiercas (~ 10 m/s, Safronov 1969). Lors d'une
collision physique inélastique, la vitesse de rebdevient inférieure a la vitesse de libération.
Les deux planétésimaux sont alors " lies " granitatellement et finissent par s'accréter. Ce
modéle d'accrétion par " collage gravitationne$t'le point de départ des théories de
formation des protoplanétes. Ce processus estramieéat trées dépendant de la vitesse
d'agitation dans le disque : c'est le paramétrdixgile taux d'accrétion et l'issue des
collisions. A l'aide d'un mécanisme d'emballementatcrétion, appelé " effet Boule de
Neige " (ou " runaway growth "), les auteurs semb$eaccorder sur le fait que les corps les
plus gros peuvent atteindre quelques centiemesagsarierrestre en environ 100 000 ans a
une unité astronomique (Wetherill et Stewart 1988jdenschilling et al. 1997, Kokubo et

Ida 2000). Le temps caracteéristique d'accrétiopegiortionnel a T/s ou T est la période
orbitale et s la densité surfacique.

NOTES DE COURS: croissance ordonnée et croissancarneffet "boule-de-neige"
Historiguement, il y a eu 2 écoles qui ont suggedisix mécanismes différents de croissance
des planétésimaux.

Ecole Soviétique la croissance ordonnée

La premiére est Soviétique, développé principaldraarravers des article de Safronov
(Safronov 1969 principalement). Dans ce mécanisous, les corps grandissent a la méme
vitesse, de maniere totalement ordonnée. Breféiquie quoi...C'est ce a quoi on peut
s'attendre a l'issue de rencontres stochastiqueleaage de planétésimaux. Mais ce
mécanisme est en réalité beaucoup trop long uilda moyenne 100 millions d'année pour



fair unembryonde planete terrestre, alors que des datationsctiesant montrée qu'en 100
millions d'années, la Terre était déja compléterfamiée.

Wl 6T 68 =4 ¢

La croissance ordonnée des planétésimaux, comme dtcpar Safronov (1969)

Ecole Américaine la croissance "boule-de-neige"

La deuxiéme école est américaine, et fut principal® développée a partir de la fin des
années 70, a l'aides des premieres simulationsngueé (travaux de Greenberg et al., 1978).
Dans le modéle américain la croirssance n'est iosnée du tout: seul un unique corps
grandit : le plus gros ! 2tant plus massif il @&tplus éfficacement les petits planétesimaux qui
I'entourent. Il devient alors ENCORE plus grosatéite encore plus efficacement les autres
petits corps et ainsi de suite. C'est une sonestdbilité. Les deux dessins ci dessous
l'llustrent graphiquement.



La croissance des protoplanétes par effet "boule-de
& o . ’« , |Neige”neconcermne quérés peude corps.

l Cliquer sur l'image pour l'agrandir
- o
WO . it 3

Effet "boule-de-neipge” =
smballement gravitationnel
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C'est une sorte d'emballement gravitationnel. Ce
mécanisme est trés rapide : a peine 100 000 ans a.l
pour former un corps d'un centieme de masse terrest.

Cliquer sur l'image pour l'agrandir
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La croissance boule-de-neige fut bien expliquéyigalement par Wetherill et Stewart
(1989), Barge et Pellat (1992). lls ont montré que

L'effet boule-de-neige est une conséquend&daipartition de I'énergie (aussi
appelé friction dynamique) entre les corps de dhfiées tailles : la vitesse d'agitation
est une fonction décroissante de la masse du d@apsonséquent, plus un corps est
massifs apparaissent sur des orbites resquesaiissul

La quasi-totalité de la masse du systeme resteldapetits corps.

Les vitesses relatives doivent étre trés faiblesuela vitesse de libération des corps.



Une simulation numeérique de croissance des planéetes

(D'aprés Tanaka et al. 2000)

Dans cette image, chaque sphére est un petit plamét. Au bout de quelques temps, on voit des ponisrde
planétes apparaitre. Le Soleil est symbolisé aemil
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f. Des protoplanétes aux planetes

A la fin de I'époque de l'accrétion Boule de Nelgesysteme se compose d'un grand nombre
protoplanetes (quelgques dizaines a quelques cesjajui n‘accrétent quasiment plus de
matériaux, ayant " consomme" tout ce qui étaiua portée. La suite de I'histoire differe
maintenant pour le Systéme Solaire interne et egtd?our que les embryons des planétes
terrestres continuent a grandir jusqu'a leur masgeelle, le systeme doit entrer alors dans un



processus d'échauffement. Les protoplanetes sgrlpent gravitationnellement les unes les
autres, augmentant de plus en plus leur excursamtiales, jusqu'a ce que les orbites se
croisent (Wetherill 1992). Les rencontres se traehii alors par de gigantesques collisions
physiques. Etant donné leur grande taille, lesgeymotoplanetes sont capables de résister a
des chocs aussi violents et de réaccréter les fagnissus des collisions. Wetherill a mené
de nombreuses simulations de cette époque finatmnrtre qu'en un temps de l'ordre de 10”8
ans, quelques centaines de corps de 0.01 mass&trteweuvent former 2 a 5 planétes de
masses terrestres. La Lune par exemple pourrait @éformée a cette époque a la suite d'un
impact géant. Bien que les masses obtenues psimatations numériques soient
comparables a celles des planeétes telluriquest dregénéral difficile d'obtenir un Systeme
Solaire " final " qui ressemble au nétre. Par exerrips excentricités sont en général bien
plus élevées dans les simulations que celles obsgidans le Systéme Solaire (Agnor et al.,
1999, Chambers & Wetherill 1998).

Différents "systémes solaires" obtenus par simulatin numérique.
Chaque ellipse est la trajectoire de chacune desgpiete restante. A la
méme échelle, le systeme Mercure-Venus-Terre ressalarait
exactement a 3 cercles concentriques.

Cliquer sur l'image pour l'agrandir.

g. Des disgues post-planétaires

Une fois que la nébuleuse de gaz s'est dissipdmuide 10 millions d'années environ, et
gue les planétes se sont formées il ne reste plua disque de ... débris, composé des
"restes”, du matériau non encore utilisé pour ten&dion des planétes. De tels disques de
débris , ou appelés également "post-planétaireat,maintenant détectés autour d'étoiles
jeunes depuis quelques années. Un disque posttailenge distingue d'un disque
protoplanétaire car il ne contient quasiment pligaz, et uniquement des grains. Un
magnifique exemple est celui de Béta-Pictoris, deed en 1984 par B. Smith et R.J. Terrile.
Une photo est présenté en dessous, prise par nie®ame Olivier Lagage et Eric Pantin,
chercheurs au CEA Saclay. Le magnifique "anneaiduaule HR4796A est également
présenté.

Flus a 70um el densile du dizsque de § Pictoris

Image du disque de débris autour
I de I'étoile de Béta-Picoris. Le

A

)

disque fait environ 100 u.a de
: long. Le trou centra est réel... Il y-
‘ a-t-il des planétes? mystére...

Cliquez sur I'image pour l'agrandir




Disque circumstellaire autour de
HR4796A.Le disque semble en
fait étre un anneau de matierre ?
Certains y voit la signature de la
présence d'une planéte. Des
mécanismes de confinement, en
dehors du cadre de cette page
web, pourrait effectivement
parvenir a faire cela....

Disque circumstellaire lota Horologii , photographie durant I'été 2000 Par Lagage &
Pantin en Infrarouge (bande H) a l'aide du system@&DONIS. Le centre est occulté du au
coronographe. Autour de ce disque une planéte extsalaire a déja été détectée par
vitesse radiale (~ 3 masses de Jupiter a 1 a.u) maniére indépendante, par une autre
équipe.

Le grand cerecle externe est l'orbite de Neptunepour indiquer I'échelle. Le petit cercle
interne est l'orbite de la planéte extrasolaire hypthetique.

Quelques mots del'auteur de la photo :

type GOV, age environ 1 GyR, Zero age main sequenatistance : 17.2 pc,

1 planete detectee par vitesses radiales (Kurster &., 2000) sur une orbite

de 1 AU, masse*sin(i) = 2.26 Mjup. L'inclinaison dudisque (43 degres ) permet de lever
I'ambiguite sur la masse de la planete i.e. 3.42 M +/- 0.18

Masse du disque : environ 0.5*beta pic.

Cliquez sur I'image pour I'agrandir

h. En Résumeé

Il'y a 4,5 milliards d'années, le jeune Soleilgphusieurs dizaines de fois plus lumineux
gu'aujourd’'hui et enfoui dans une nébuleuse degde grains, qui s'est aplatie ensuite sous
la forme d'un disque sous l'action de la forcerdege et de la viscosité. C'est ce dernier qui
donnera naissance aux planetes. Las astronomesli&ay " disque protoplanétaire ". Ce
disque passe par cing phases : un disque de gdisque de grains, un disque de
planétésimaux , un disque d'embryons, et un didgys#anétes. Tout cela est résumé sur
l'image ci-dessous.
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Résumé des 5 étapes :

Ce schéma résume notre conception actuelle derfafmn des planétes, & savoir la formation d'squk de
gaz (a), suivie de celle d'un disque de grainsrigient dans le plan équatorial (b), puis d'un aésde
planétésimaux (c). Ces petits corps, d'une tadlguklques centaines de meétres a quelques kil@snédrenent

un disque d'embryons de planétes (d) et finalehasrlanétes qui nous sont familiéres (e).

cliguez sur I'image pour l'agrandir.

D'aprés A. Brahic "Les enfants du Soleil", Ed. @diacob.

I. Conclusion provisoire

Ce tableau rapidement brossé ne doit pas occalfaitlque les étapes décrites préecédemment
comportent encore de nombreuses lacunes théomdues nombre de détails sont encore

mal connus. D'une maniere générale, nous pouvoag|de I'ensemble du scénario semble se
tenir a " lI'ordre un ", ce qui étant donné la coemfi€ du systeme et la diversité des
mécanismes physiques, est un grand pas. Ce scétardard constitue donc un point de
départ dont les différents aspects doivent maimie@ize justifiés et affinés, voire infirmés.
Notre modeste contribution a ce modele concerpedige intermédiaire ou le disque est
encore dominé par les planétésimaux, ou les preraimbryons planétaires apparaissent. Les
sections suivantes sont donc consacrées a uneptiescplus détaillée de cette époque afin

de situer précisément le contexte de notre travail.



La formation des planetes géeantes gazeuses

Un scénario controverseé...

Nous avons vu jusqu'ici comment les planétes teese forment. Nous nous intéressons
maintenant au planétes géantes qui ont la parntitutie posséder une atmosphére de gaz trés
massive, qui peut représenter plus de 90% de lags@totale. Les scénarios de formation
des planetes géantes sont divisés en deux graaddkes: le modéle de " l'instabilité
gravitationnelle " et celui du " cceur solide ". @&nier, bien que présentant des difficultés
majeures (en particulier en ce qui concerne leslishde temps), semble s'étre imposeé face
au modéle d'instabilité gravitationnelle pour l&nptes géantes de notre Systeme Solaire,
mais la question demeure encore ouverte. Nousvésrici-dessous les grandes lignes des
deux approches.

a. Instabilité de Jeans

Dans le scénario de formation par instabilité, pla@ete géante se forme par un mécanisme
analogue a celui d'une étoile. Le disque protopéare s'il est initialement assez massif, peut
devenir gravitationnellement instable (instabitigJeans), s'effondrer et se fragmenter en
corps dont la masse typique est de l'ordre de deflger (Cameron et al 1985, Boss 1996).
Un tel mécanisme est capable de former des corfasrdasse de Jupiter (10”-3 masse
solaire, ou 300 masses terrestres) en quelquesalB0®ien qu'expliquant de maniere
naturelle la présence de planétes géantes damrsSysteme Solaire, ce scénario présente
deux difficultés majeures. En effet, pour que tahdité se déclenche, la nébuleuse initiale
doit étre massive, de l'ordre de 1 masse solarqucest 100 fois supérieur a la " nébuleuse
de masse minimum " (Hayashi 1981). Il faut donenétanisme capable d'éliminer 99% de la
masse totale du Systeme Solaire. Ceci semble aspeabable (mais peut-étre pas
impossible, au vu de la faible masse de la ceirdlastéroides par exemple). Mais l'objection
majeure concerne les abondances atmosphériquésneendgs lourds. En effet, selon ce
scénario, la composition des atmospheéres des plgéantes devrait étre proche de celle de
la nébuleuse primitive, qui est également prochia @emposition solaire. Or on note un fort
enrichissement des planétes géantes en élémerds [pableau ci dessous), qui ne semble
pas pouvoir étre expliqué dans le cadre du scédanistabilité gravitationnelle .

Masse d'éléments Masse de gaz Fraction Enrichissement
R (H+He) 1A
Planete |lourds d'éléments par
len masses :
en masses terrestres lourds rapport au Soleil
terrestres
Jupiter |10 & 30 | 290 | 6% '3
'Saturne |15 & 25 | 70 | 20% | 10
\Uranus |10 & 16 4 | 75% | 38
Neptune|10 a 16 4 | 75% | 38

Abondances en éléments lourds des planetes géantes



NOTE DE COURS: Qu'est ce que I' Instabilité de Jeas ?

L'instabilité de Jeans est le mécanisme par lagueluage de gaz interstellaire peut
s'éffondrer sous son propre poids et donner naissanes étoiles. C'est la gravité qui est a
l'origine de ce phénoméne. En effet, considéronsuage de gaz pesant. Son équilibre
interne résulte de I'équilibre entre deux forckasgravité qui tend a le contracter sur lui

méme, et la pression, engendrée par sa chaleuerglia le dilater(par exemple, quand un
pneu de voiture est chaud, il a tendance a seedilate plus souvent ces deux mécanismes
agissent en sens contraire et s'équilibrent paordoune structure stable comme une étoile.
Cependant, si le nuage de gaz est vraiment tropifnas trop dense, la gravité I'emporte sur
les forces de pression : la moindre perturbatian pegendrer une contraction locale trés
forte. Dans la réalité, des perturbations sontiang présentes. Ainsi, quand le nuage de gaz a
atteint sa densité critique, il se fragmente etianils de plus petits grumeaux qui
individuellement se contractent trés vite. Ces i@esraugementent alors leur pression interne,
qui finit par contrebalancer la force de contrattjpavitationnelle. Une étoile ess a l'origine
une de ces grumeaux. Sa composition chimique, bwt di© son histoire au moins, est
exactement celle de la nébuleuse de gaz initiale.

b. Modéle du Cceur Solide

Formation d'un coeur solide

Cette forte abondance d'éléments lourds dans kqtheoe des planétes géantes semble
naturellement étre expliqué par le scénario " coea * dit du " cceur solide " qui prévaut
aujourd’'hui pour les planetes géantesdiee Systéme Solaire (pour les planétes extra-
solaires du type "Jupiter chaud" c'est peut-éa binstabilité de Jeans, le bon mécanisme).
Dans ce scénario, les planetes géantes se formeleiue temps. Dans un premier temps, un
gros embryon de silicates et de glaces (de quelnasses terrestres a quelques dizaines de
masses terrestres) se forme rapidemena@aetion Boule de Neigeomme dans le cadre de
la formation des planetes telluriques. Les modd@isolutions (Wetherill 1992, Lissauer et

al. 1995) suggerent que dans le systeme extesienieryons peuvent étre de 10 a 1000 fois
plus massifs que dans le systeme interne. Celg e&sultat de I'effet combiné de
'augmentation de la masse des planétésimaux awddet.5 u.a, en raison de la condensation
de l'eau, et de l'augmentation de la masse disleod@ns la zone d'alimentation des embryons
qui croit proportionnellement au cube de la distague Soleil (voir figure plus loin).
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Accrétion d'une enveloppe de gaz

Le mécanisme par lequel une grande masse de gag'@esrumuler autour d'un embryon
planétaire a été mis en évidence au début des a80gear Mizuno (Mizuno et al. 1978) . Ce
dernier considere I'équilibre d'une enveloppe gseeeposant sur un cceur solide et relié a la
nébuleuse environnante. En faisant varier la maéss®eur solide, Mizuno montre qu'il existe
une masse critigue au-dela de laquelle il n'est possible de construire une enveloppe en
équilibre hydrostatique. Dans ces conditions, Bdoppe de gaz se contracte rapidement (voir
Figure 8). L'accrétion devient exponentiellemepida : en un temps court (qui n'est pas
estimé avec précision, mais plutdt extrapolé arpdes premiers instants, voir Pollack 1996
par exemple) une tres grande quantité de gaz esttée (plusieurs dizaines a plusieurs
centaines de masses terrestres). La masse crtifem général atteinte lorsque la masse de
gaz est égale a celle du cceur rocheux (Lissawmtr B995; Terquem et al. 1999). Dans le cas
des planetes géantes, cette masse est environad&5lthasses terrestres (Pollack et al.
1996). La Figure 9 montre le résultat d'un caléagknt prenant en compte de maniere couplée
I'accrétion des planétésimaux et du gaz. En endrb®5 ans, le coeur solide cesse de grandir
par accrétion Boule de Neige, en raison du vid&gsadzone d'alimentation. Il accumule
ensuite progressivement une enveloppe de gaz, aignea masse et élargissant en
conséguence, sa zone d'alimentation. La planete alotrs dans une période ou l'accrétion du
gaz et des planétésimaux se régulent mutuellenientveloppe tend a se contracter en se
refroidissant, mais cette perte d'énergie est ebatancée par lI'apport d'énergie
gravitationnelle des planétésimaux lors de leutelur la planéte. Lorsque la masse critique
du cceur solide est atteinte (environ 15 massesstegs) au bout de 8 millions d'années
I'accrétion du gaz devient alors exponentiell@girbtoplanéte devient une géante gazeuse.
Bodenheimer et Pollack (1986) montrent que la massgque du coeur solide est tres sensible
au taux d'accrétion des planétésimaux. En effeplEnétésimaux absorbés par la
protoplanete en réchauffent 'atmosphere. Cetteg@nthermique sert a contrebalancer le
refroidissement des couches supérieures qui rapoiee €énergie thermique. L'accrétion
rapide du gaz commence quand se crée un déségquililne I'énergie perdue par
rayonnement et I'énergie gagnée par capture détgpEimaux. La Figure suivante illustre

ceci.



D'apres Terquem et Papaloizou
1999. Masse totale de
I'embryon (gaz +coeur de
silicate) en fonction de la masse
du coeur rocheux pour que
I'enveloppe de gaz soit en
équilibre hydrostatique sur le
ceceur . Le taux d'accrétion de
gaz est de 10-7 Mt /an. Les
différentes courbes sur un
méme graphique correspondent
a des taux d'accrétion de
planétésimaux différents (de
gauche a droite, de 107-11 a
10"-6 Mt par an ). La masse
critique est atteinte quand la
courbe se retourne. On
remarque que lorsque le taux
d'accrétion de planétésimaux
est plus faible, la masse critique
est atteinte plus
rapidement.Lorque la courbe

se retourne, l'instabilité
hydrodynamique se met en
place.

Notation : 1 Mt = 1 masse
terrestre

Cliquez dur lI'image pour
l'agrandir



Petit resumé en image du modeéle du coeur solide

1. En bleu est représenté le gaz, les petits «
sont les planétésimapet le gros cercle au ct
I'embryon rocheux de la planéte géante. Tc
embryon grandit par effet Boule-déeige, en
les planétésimaux qui I'entourent.

2. Au cours

issance I'embryon accréte une envelopgaz Quand sa masse devient
I'enveloppe de gaz s'éffondre rapidersente coeur rocheux. Ce dern
t alors une atmophére trés massive. Il deviee protoplanéte géar




.

veloppe

3. A la fin nous obtenons une planéte géan
' d'une enveloppe de gaz trés massive, et d'

roche centra Ultérieurement ce dernier poul

partiellement dans I'enveloppe de gaz.

Un coeur de
roche

Ce scénario explique naturellement la présencéuséeprs masses terrestres de silicates dans
les planétes géantes. Le probleme majeur conoesrérhelles de temps de formation. Pour
une nébuleuse dont la densité est 5 fois supéréecede de la nébuleuse de masse minimum,
le temps de formation de Jupiter est d'environ’& Hhs, alors que le temps de dissipation
estimé de la nébuleuse est environ 10 millionsnégas. Pollack et al. (1996) montrent que de
faibles variations de la densité de la nébuleusen@n modifient pas I'ordre de grandeur)
suffisent a faire varier le temps de formation garfacteur 10. En adoptant la densité de la
nébuleuse de masse minimum, le temps de formaddupliter est d'environ 10"8 ans, ce qui
est beaucoup plus long que le temps de dissipdéda nébuleuse initiale et rendent ce
scénario improbable. C'est pour cette raison grtaine auteurs comme Lissauer (1987,
1995) suggerent que la nébuleuse protoplanétate antre 3 et 10 fois plus massive que la
nébuleuse de masse minimum. La détermination de dehsité est donc un objectif majeur
de la planétologie actuelle car elle conditionnehieonologie de formation des planetes. En
ce qui concerne Uranus et Neptune, il ne sembl@gassble qu'elles aient pu atteindre leur
masse critique avant la dissipation de la nébul&issi, elles auraient pu étre stoppées dans
leur processus de formation. Ce dernier point @stocté par le fait que le rapport Z/H

(rapport de la masse totale d'atomes lourds suakse d'atomes legers) est beaucoup plus
grand pour Uranus et Neptune que pour Jupitertetrida
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D'aprés Pollack et al. 1996. Evolution couplée da imasse du cceur et du
gaz pour Jupiter. La ligne en pointillée est la mase de gaz, la ligne en
trait plein est la masse du cceur de roches. La ligren traits et points
alternés est la masse totale du proto-Jupiter. Remguer I'emballement
de l'accrétion du gaz a 8 millions d'années. L'axdes Y est en masses

terrestres.

Cliquez sur I'image pour l'agrandir

Des travaux récents (Guillot 1999) jettent
encore une ombre supplémentaire sur ce
scénario. A l'aide d'une modélisation
sophistiguée des intérieurs de Jupiter et de
Saturne, Guillot montre gu'il semble gue la
masse du cceur de silicates de Jupiter soit
iInférieure (entre 0 et 10 masses terrestres) a
celle prédite par le modele du cceur solide
(~10 a 20 masses terrestres) . Nous voyons
gue le débat sur le mécanisme de formation
des planetes geantes est encore loin d'étre
tranche.
Physique du disque de planétésimaux

un equilibre fragile



a. Les différentes intéractions

L.e disque de "planétésimaux" est contient des cmiides kilométriques (planétésimaux)
plongés dans un disque plus épais de gaz, enomtiitour de I'étoile centrale. Les
intéractions entre les corps sont les suivantes:

Les déflexions gravitationnelles dues aux rencontsemutuelles.

Ces rencontres convertissent de I'énergie assadi@@ouvement orbital en mouvement
aléatoire. En termes « hydrodynamiques » les ictierss gravitationnelles donnent une
viscosité au disque. Cette viscosité alimentesgqui en énergie interne (chaleur) grace au
cisaillement keplerien.

NOTE DE COURS: : le cisaillement képlerien

Le "cisaillement képlérien" est la propriete ques orbites d'avoir une vitesse orbitale
variable avec la distance au corps central. Endgsiptus clairs, cela signifie que la vitesse de
rotation varie avec la distance. Dans un disqué&kién (les planétes par exemple), la vitesse
orbitale est proportionnelle a la puissance -1/Eadéistance au corps central. Ainsi, si I'on
considére deux corps initialement trés prochesdaitautre et suivante des orbites circulaires
de rayon Iégérement trés différents, ils ne vostdpka méme vitesse. Au bout d'un certain
temps, ils finissent toujours par s'éloigner |'en'dutre.Cela s'oppose a la rotation "solide"
gu'aurait un disque de métal autour de son axeatemtans ce cas il n'y a pas de
"cisaillement” car dux points

initialement proches sur le disque solide restetrmmburs proches. Dans un disque képlérien,
on tourne d'autant plus vite que l'on est procheaire.

C'est une propriété particulierement importantediegue képlérien car s'il y a cisaillement il
a inévitablementrottement. En effet, considérons deux anneaux de matiereetriques,et
qui se touchent. Celui a l'intérieur tourne plite gue celui qui est a I'extérieur. Sur la ligne
de contacte entre les deux, des particules leagm(tenant a I'anneau externe) touchent et
rentrent en collision avec des particules rapidppdrtenant a I'anneau interne). Ces
rencontres et collisions sont a l'origine d'urseosité(qui n'est autre qu'un transfert de
guantité de mouvement), qui se traduit par un temhde chaleur. Par exemple quand je frotte
une surface (mouvement lent) avec du papier de yarouvement rapide) il se crée de la
chaleur. C'est plus ou moins le méme phénoméne.

Les collisions physigues inélastiques.

Elles peuvent se traduire soit par une accrétmihpsr un rebond, soit par une fragmentation
(catastrophique ou non). L'issue d’'une collisiohd&terminée par la vitesse de rencontre, par
la masse et par les propriétés mécaniques des@ommesence. A l'instar des déflexions
gravitationnelles, les collisions convertissent'édeergie associée au mouvement orbital en
mouvements aléatoires (énergie interne du disqual avec une efficacité plus faible que
les déflexions gravitationnelles (pour des ren@s classiques » a faible vitesse). En effet,
une partie de I'énergie associée aux mouvemerdasoaiés est transférée aux planétésimaux
eux-mémes, sous forme d’énergie thermique, quiesgsaite rayonneée. Les collisions
remplissent donc un double réle de « réchauffemettde « refroidissement » du disque.
Prés de I'equilibre thermodynamique, c’est avaat ke mécanisme de «refroidissement » qui
domine.



Le frottement avec le gaz

Le frottement des planétésimaux sur le gaz (quieavitesse orbitale différente) se traduit par
une dissipation de I'énergie interne (refroidissethainsi qu’orbitale (modification des
orbites). Les réles de ces différentes interactsmmg résumés dans la suivante.
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Diagramme des transferts d’énergie dans le disquesthlanétésimaux. L'énergie interne
désigne I'énergie d'agitation des planétésimaux aotir de leur position moyenne (un peu
comme la chaleur du disque de planétésimaux). L'éngie thermique désigne celle
associée a la température physique de planétésima(oelle de leur surface par exemple).
Cette derniére est évacuée ultérieurement par rayerement (corps noir) dans l'infra-

rouge.

b. Les vitesses relatives dans un disque de plangtdaux

Le taux d’accrétion des corps est intimement ligua vitesse relative (ou vitesse d’agitation)
car elle détermine la probabilité d’impact entrexdeorps et l'issue d’'une rencontre. Il est
donc de premiere importance d’en avoir une estonati'interaction du gaz avec les
planétésimaux est la partie la plus simple du gmolel et peut étre résolue avec les équations
de Gauss. Les corps dont la taille est inférieurkilametre voient leur inclinaison et
excentricité (inclinaison et excentricité mesuretiecart » a I'orbite circulaire) diminuer
rapidement et donc favoriser les rencontres aefaitesse.

Cependant, I'effet des collisions et des déflexigrasitationnelles est beaucoup plus difficile
a estimer. La maniére la plus rigoureuse de tritprobleme est de s’inspirer de la théorie
cinétique des gaz, et de décrire le systeme aldédla fonction (f) de densité dans I'espace
des phases : f(x,v,t) dr dv est le nombre de caidpestant t dans le volume d’espace des
phases drdv centré sur le point (r,v). Cette agpra@cété adoptée par de nombreux auteurs
(Goldreich et Tremaine 1978 ; Barge et Pelat 199 1, Hornung et al. 1985). Le point de
départ consiste a poser I'équation de Boltzmaré@uation de Vlasov collisionnelle), en
choisissant un opérateur décrivant les collisidnsjgues et un autre décrivant les déflexions
gravitationnelles. L’équation d’évolution de f ptela forme suivante (faussement simple) :



Equation 1 Df (1‘ v,b)= ( T ) (ﬁ)

collisions dt deflexionis

ou D est la dérivée totale de f (incluant le patdhtLe premier probléme vient du choix des
opérateurs de collisions et de déflexions qui peugte trées complexes, en particulier dans le
cas des rencontres gravitationnelles. L’équatiogsiensuite multipliée successivement par
1,V, V"2, V"3, ... et puis moyennée en intégrantlearvitesses. On obtient ainsi une série
infinie d’équations qui décrivent I'évolution desférents moments de la fonction de
distribution des vitesses f. Comme on ne peugraihe hiérarchie infinie d’équations, une «
relation de fermeture » est nécessaire pour nelpFem compte qu’un nombre fini
d’équations.

Cette approche, la plus généraliste, méne tredeagnt a des calculs d’'une grande
complexité dont l'interprétation physique est parierement ardue. De plus, pour les besoins
de la relation de fermeture, un certain nombre pbitlyéses doit étre introduit (par exemple
un faible libre parcours moyen). Celles-ci limiténialement le champ d’application de cette
approche. Pour simplifier cette derniére, une teglasouvent utilisée a I'heure actuelle
consiste a supposer que la vitesse moyenne losigeaehe de la vitesse keplerienne
circulaire et que les orbites sont toutes dépha®éegui est parfaitement raisonnable quand
les perturbations gravitationnelles sont faibl&&ns ce cas, la seule variable indépendante
est la vitesse d’'agitation locale. Cette approchtdaitilisée historiquement par Safronov,
puis plus récemment par de nombreux auteurs (WktkteBtewart 1988, Ohtsuki 1999,
Stewart et Ida 2000, a titre d’exemples). Poubksoins de ce chapitre d’introduction, nous
estimons la vitesse relative d’équilibre en nousabasur une démonstration simplifiée
(Greenberg 1982) mais qui garde I'essence des piémes en jeu.

Supposons que deux corps de méme masse m se rent@nec une vitesse relative v. Il

nous faut calculer la variation de magnitude ddonnée parﬁ“'f2 dans le cas de rencontres
gravitationnelles et de rencontres collisionnelRsur une rencontre gravitationnelle, nous
nous plagons dans I'hypothése (trés approximatiudn déflexion peut étre modélisée par
une diffusion a deux corps, du type Rutherford :

E ti
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Equation sin _p= |1+ -

3 (r" {.JH)



ou Vv est la vitesse relative a I'infirzii‘,ﬁ"est la magnitude de la variation de v (projetéeusur
axe), b est le parametre d'impact, G est la cotestqngravitation universelle.Pour prendre en

compte toutes les interactions de la particule &edisque, il faut sommeﬁV sur tous les
parametres d'impacts. De plus, le nombre de cerpontrés en un temps dt avec un

parameétre d'impact db et une vitesse relative YOV db dt , OU s est la densité surfacique
de corps. Nous négligeons ici I'épaisseur du disigwant son extension radiale, sur laquelle
est intégré b. On obtient une équation d'évolutien"2:

EOIuation %=I(d‘f)201’ db

Nous nous plagons donc dans le cas ou v est la gesse différentielle keplerienne( cas ou
il 'y a aucune agitation thermique et ou seuleaiemla roration diférentielle). Entre deux
points espacés de la distance b, la vitesse relatdst approximativement b [dVk/dr] = n b/2
ol n est la fréquence orbitale et Vk est la vitesbéale keplerienne. L'intégrale (Equation 4)
donne alors :

2
Equation dv a3 4/3 173 473
c “dr G"n"m™o

ou sont omises les constantes multiplicativespgunodifient pas I'ordre de grandeur. Nous
voyons dans I'équation 5 que le cisaillement kégigoroduit de I'énergie interne a un taux
constant qui dépend uniquement de la masse des, darpa densité et de la vitesse orbitale
locale. De leur cété, les collisions dissipent padie de I'énergie associée aux mouvements
aléatoires. Lors d'une collision la variation diesse est (a un facteur prés) égale a v. Le
facteur multiplicatif correspond au coefficient@stitution de la collision. Il est en général de
l'ordre de 50%. Le nombre de collisions en un tedigst donné par &2 v/ h ol h est
I'épaisseur du disque, qui est de I'ordre de v/iesiAa section efficace (~ pi 2, en
supposant que les vitesses relatives sont ded'dedia vitesse d'évasion). Le taux de perte
d'énergie due aux collisions est alors :

Equation dv? ~
© dt

—r?on v?

En écrivant I'équilibre énergétique, on obtient asttmation de la vitesse d'équilibre
(Greenberg 1982) :
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ouP et p*sont respectivement la densité du corps et la tedsisoleil, et ou R* est le
rayon du soleil. Ce calcul tres simplifié nous de@nl unité astronomique :

gquation VNIO Ve

Cette estimation est un peu forte, cependant ellis mdique que les vitesses relatives sont
globalement de l'ordre de la vitesse d'évasioreftat des calculs rigoureux et plus realistes,
comme ceux menés par Safronov (1969) , Wether8tetvart (1989), Barge et Pelat (1990)
s'accordent sur ce point crucial :

Les vitesses relatives a I'équilibre dans un distiplanétésimaux sont de I'ordre de la
vitesse d'évasion des corps dominants (~10 m/s).

Ce résultat tres important est confirmé par lesikitions numériques (Aarseth et Palmer,
1993 par exemple). Pour des vitesses d'évasiogugpide I'ordre de 10 m/s, les excentricités
et inclinaisons des planétésimaux sont de l'ordrguilques 10”-4 (entre 1 et 3 unités
astronomiques) ce qui est trés faible (environques centiemes des excentricités des
planétes actuelles). Pour caractériser I'état ildan du disque, on introduit donc

naturellement un paramétxe, appelé " parametre de Safronov " qui est une reefu
rapport des vitesses relatives aux vitesses d@vasis corps :

Equation = Gm 1
9 7 2
o

Comme nous allons le voir maintenant, la croissaeseplanétésimaux dépend de maniére
cruciale de ce parametre.

C. L'accrétion des planétésimaux : I'effet Boule dé&leige

Nous nous intéressons ici a la vitesse de croissdes planétésimaux et présentons par un
calcule simplifié un mécanisme " clef " : I'eff@dule de Neige".

Le taux de rencontres entre une particule 1 epopelation de particules 2, de densité
spatialepﬁ est :

Equation —
10 Ny, = V4,



1+ VYY)

ou A2 est la section efficac et V12 la vitesse relative des deux
populations. En exprimant explicitement A, I'éqaatlO devient :

11

12

2
Equation N, = oV, #(r + r2)2 1 4 [I’;}(l)]

ou rl et r2 sont le rayon des particules 1 et gaetsvement, et ou Ve(1) est la vitesse
d'évasion de la particule 1. Nous nous placons Bamthése simple ou un gros corps (de
masse m1 et de rayon rl) accrete des corps beaptmipetits (de masse m2 et de rayon r2)
La densité spatiale de ces dernierdstNous faisons de plus I'nypothése d'accrétion
parfaite, c'est a dire le cas tres optimiste owebaencontre se traduit par une accrétion. Les
taux d'accrétion s'écrivent de maniere générale :

2
_dm V. (1)
Equat 1 — 2 _e~7
—uation = m, AV, AT |1+ v

2
- dm V (2)
Equation 2 — .2 e

dt sz

Le taux d'accroissement relatif des deux populatest donc donné par :

2
L [70
Equation M, dmy/dt 1 Via _1|1+26,
13 m, dm,/dt R V (2) 1 R|1+26,
1+ =
i Vi

ou R=r1/r2 >> 191 et Les vitesses d'agitation dans le disque salireictement reliées a q
qui nous indique quels sont les corps dominantg.<S8B alors la majeure partie de la masse
est dans les gros corps. Dans le cas contraineasse est contenue dans les petits corps. De
nombreuses simulations numériques (Greenberg 18&Rlenshilling et al. 1997 par
exemple) montrent que la masse du systeme denwyoeits dans les corps de petite taille,



correspondant a la population 2 dans notre mod@lglié. Il vient donc V << Ve(1) (ou V
est la vitesse relative, et V12~V22). En conséqgeefic>> 1 et g2~1. En remarquant de plus
que ql=qg2 x R2 (car g1 p r12), 'Equation 13 sesfiarme ainsi :2 et sont les paramétres de
Safronov des deux populations ( ce qui est uneasmtola définition de ce paramétre, car

historiquemenen'est défini que par rapport aux gros corps). Aipde I' Equation 13 nous
pouvons distinguer deux régimes de croissancelgessiSi le terme de droite est inférieur a
1, alors le taux de croissance des deux populatesasymptotiguement vers la méme
valeur, ce qui correspond a une croissance ordoaééete par Safronov). Par contre, si le
terme de droite est supérieur a 1, les corps gsaedi d'autant plus rapidement qu'ils sont
massifs, ce qui est un mécanisme instable et dlolgifet " Boule de Neige ". Les vitesses
relatives dans un disque de planétésimaux soromdied de la vitesse d'évasion des particules
qui sont dynamiquement dominantes. La masse deetagres nous est donnée par la
distribution de taille, qui peut étre en généralridé par une loi de puissance :

Equation dN =9

14 dm

Les vitesses d'agitation dans le disque sont icigineent reli€ées a q qui nous indique quels
sont les corps dominants. Si q < 3 alors la majparge de la masse est dans les gros corps.
Dans le cas contraire, la masse est contenue espgtlits corps. De nombreuses simulations
numeriques (Greenberg 1978, Weidenshilling et@.7lpar exemple) montrent que la masse
du systeme demeure toujours dans les corps de patie, correspondant a la population 2
dans notre modele simplifié. Il vient donc V << ¥g(ou V est la vitesse relative, et

V12~V22). En conséquen‘exl >>1 e192~1. En remarquant de plus c,99.z92 X R"2
(car91 proportionnel & r1~2), 'Equation 13 se transte®@insi :

m, dm, /dt — R 24

Equation

o m, dmz/dt_ 1+24

Le terme de droite dans I'Equation 15 est trésrgyréa 1, donc le plus gros corps grossit de
plus en plus rapidement par rapport aux plus péitst la clef de I'effet "Boule de Neige".
Ceci s'explique qualitativement d'une maniére aisgmnd le plus gros corps n'impose pas sa
dynamique au systeme (il ne contrble pas les étessatives), les vitesses de rencontres
demeurent trés inférieures a la vitesse de lib@rate ce dernier. Sa section efficace
gravitationnelle est donc tres grande. Il accrewcdres efficacement les petites particules de
son environnement. En retour, sa masse augmersiajaim sa section efficace. Le mécanisme
s'emballe alors et le plus gros corps se " détaphegressivement de la distribution de masse
. il devient l'unique représentant de la populat®oplus massive du systeme. Depuis, d'autres
approches confirment également l'existence du ni&o@nd'accrétion Boule de Neige

(Spaute et al. 1991; Wetherill Stewart 1989, Steetida 1999, Kokubo et Ida 2000). Les
temps caractéristiques de formation d'embryonsétéanes a 1 u.a sont de l'ordre de quelques
10" a 1075 ans (voir Figure 6) soit environ 1068 plus courts que dans le cas de "



l'accrétion ordonnée " (premier modéle d'accrétilgayit initialement en 1969 par Safronov).
Une simulation numérique tres récente (N-Corpshdam temps de formation de 500 000
ans pour créer un corps de 10726 g a 1 u.a (Koktkaa, 2000). Wetherill et Setwart (1989)
ont montré également que I'équipartition de I'éeeegtre les populations de différentes
masses joue un rbéle déterminant pour le déclenahieded'accrétion Boule de Neige. En
effet, si un corps de masse m1l et de vecteur gitdsgencontre un corps de masse m2 et de
vitesse V2, on peut montrer simplement que le kdiatoute interaction sans perte d'énergie
(ce qui est le cas d'une rencontre gravitationphtdled a équipartitionner I'énergie cinétique
totale entre les deux corps, de sorte que M1 V1N2a/2 72 ( prodiot de la masse par le
carre de la vitesse). Ainsi, les vitesses d'agitaties plus gros corps diminuent et les plus
petits corps sont accélérés. Ce mécanisme d'étjtigpas'appelle également "friction
dynamique". En conséquence, les rencontres impiidaa plus gros corps se feront a une
vitesse beaucoup plus faible que les rencontres patits corps, ce qui accroit d'autant le
rapport des sections efficaces, et donc le tawotsions. Encore une fois, les plus gros
corps sont favorisés, et les plus petits sont tiglelans leur croissance. Ohtsuki et Ida (1990)
confirment indépendamment que l'accrétion Boulbléige est favorisée si la vitesse
d'agitation est une fonction décroissante de lssmase qu'implique la friction dynamique.
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Evolution de la distribution de taille au cours dd'accrétion des planétésimaux a I'aide d'une simution
statistique. On voit clairement qu'en quelques 1074ns un embryon massif se sépare de la distributiate
taille. (Wetherill et Stewart 1989)
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cette bibliographie j'ai reporté

explicitement les titres de tous les articles. Bl#glresse clairement aux professionnels et aux
étudiants, et la pluspart

des revues ci dessous ne sont accessibles qulethgue. La meilleure a mon avis (sur
Paris) est celle de I'Observatoire de Meudon

(www.obspm.f), qui sous certaines conditions d'horaires (ssqigner) est accessible au
public et aux étudiants de toutes disciplines.

Attention : la quasi-totalité des références cisges sont en anglais !!
Notation des revues :

ApJ : Astrophysical Journal

Icarus : Icarus

A&A : Astronomy & Astrophysics

MNRAS : Monthly Notice of the Royal Astronomical Sety

JCP : Journal of Computational physics

Planet. Space Sci. ou PSS : Planetary and spasessi

Bull. Am. Astron. Soc.: Bulleton of the Americantfaomical Society
Astrophys. Space Sci. : Astrophysics and spacecese

Astron. J. : Astronomical Journal

Astrophys. J. : Astrophysical Journal

kkkkkkkkkkkkkkkkkkkhkkkhkkkhkkkkkkkkhkkhkkhkkhkkkkhkkkkkkkkkkkk

Aarseth S. J, Lin D. N. C, Palmer P. L, 1993.Eviolubf Planetesimals. 1l. Numerical
Simulations. ApJ 403, 351-366

Adachi I., Hayashi C., Nakazawa K., 1976. The gag @ffect on the elliptical motion of a
solid body in the primordial solar nebula. Progedh Phys. 56, 1756-1771

Aggarwal H .R., Oberbeck V.R., 1974. Roche limiadolid body.Astrophys. J. 191, 577-
588

Agnor C.B., Canup R.M., Levison H.F., 1999. On @tearacter and Consequences of Large
Impacts in the Late Stage of Terrestrial Planetrfation. Icarus 142, 219-237



Allen M.P., Tildesley D.J., 1987. Computer simwatiof liquids. Oxford Scientific
Publications

Barge P., Pellat R., 1990. Self-consistent velatitpersions and mass spectra in the
protoplanetary cloud. Icarus 85, 481-498

Barge P., Pellat R., 1991. Mass spectrum and wgldigpersions during planetesimal
accumulation. Icarus 93, 270-287

Basri G., Bertout C., 1993. T Tauri stars and theagretion disks. In Protostars and Planets
lll,Editors : E.H.Levy and J.l.Lunine. The univeysof Arizona Press (1993), 543-566

Benz W., Asphaug E., 1999. Catastrophic disruptemisited. Icarus 142, 5-20

Bodenheimer P., Pollack J.B., 1986. Calculationthefaccretion and evolution of giant
planets The effects of solid cores. Icarus 67, 898-

Bosh A.S., Rivkin A.S., 1996. Observation of Sawiinner satellites during the May 1995
ring-plane crossing. Science 272, 518-521

Boss A.P., 1998. Evolution of the solar nebula.®¥ant gaseous protoplanet formation. ApJ
503, 923-937

Brahic A., 1976. Numerical simulation of a systehtalliding bodies in a gravitational field,
Jour. Comp. Phys. 22, 171-188

Brahic A., Sicardy B., 1981. Apparent thicknesSaturn’s rings. Nature 289, 447-450

Brandner W., Zinnecker H., Alcala J.M., Allard Egvino E., Frink S., Kéhler R., Kunkel

M., Moneti A., Schweitzer A., 2000. Timescales wkdevolution and planet formation :

HST, adaptive optics, and ISO observations of weskand post-T Tauri stars. Astron. J. , in
press

Brunini A., 1998. Dynamical behaviour of the priimé asteroid belt. MNRAS 293, 405-412

Brouwer D., Clemence G., 1961. Methods of celediyabimics. (New York : Academic
Press)

Cambers J.E., Wetherill G.W., 1998. Making the &stmial Planets: N-Body Integrations of
Planetary Embryos in Three Dimensions. Icarus 388;327

Cameron A.G.W., 1985. Formation and evolution efphnimitive solar nebula. In Protostars
and planets Il, D.C. Black and M.S. Matthews, €d@iacson : Univ. of Arizona Press),1073-
1099

Cassen P., Moosman A., 1981. On the formation atbgtellar disks. Icarus 48, 353-376

Campbell J.K., Anderson J.D., 1989. Gravity fiefdhe saturnian system from Pioneer and
Voyager tracking data. Astron. J. 97, 1485-1495



Chambers J.E., Wetherill G.W., 1998. Making therdstrial Planets: N-Body Integrations of
Planetary Embryos in Three Dimensions. Icarus 388;:327

Chapman C.R., Paolicchi P., Zappala V., Binzel BRIl J.F., 1989. Asteroid families -
Physical properties and evolution. . In Asterold8inzel R.P., Gehrels T., Matthews M.S.,
Eds.(Tucson : Univ. of Arizona Press),386-415

Chavanis P.H. 2000. Trapping of dust by coherertiogs in the solar nebula. A&A, in press

Cuzzi J.N., Lissauer J.J., Esposito L.W., HolbeBy,Marouf E.A., Tyler G.L., 1984.
Saturn’s rings : properties and processes. In Rlanengs, Tucson, AZ, University of
Arizona Press, editors : Greenberg and Brahic,9%3-1

Cuzzi J.N., Burns J.A., 1988. Charged particledetem surrounding Saturn’s F ring:
evidence for a moonlet belt ? Icarus 74, 284-324

Davis D.R., Chapman C.R., Weidenschilling S.J..eBberg R., 1985. Collisional history of
asteroids : Evidence from Vesta and the Hirayamalies. Icarus 62, 30-53

Dermott S.F., 1984. Dynamics of narrow rings. larfetary rings, Tucson, AZ, University of
Arizona Press, editors : Greenberg and Brahic, &#®-

Dumas C., Terrile R.J., Smith B.A., Schneider Ga¢l8in E.E., 1999. Stability of Neptune’s
ring arcs in question. Nature 400, 733-735

Duncan M.J., Levison H.F., Lee M.H., 1998. Multiflene Step Symplectic Algorithm for
Integrating Close Encounters. ApJ 116, 2067-2077

Durisen R.H., 1984. Transport effects due to parecosion mechanisms. In Planetary rings,
Tucson, AZ, University of Arizona Press, editofSreenberg and Brahic, 416-446

Dvorak R., Muller P., Kallrath J., 1993. A Survéitilee Dynamics of Main-Belt Asteroids.
A&A 274, 627-641

Evans M.W., Murray C.D., Porco C.C. 1998. The odbiprometheus at Voyager Epochs.
Bull. Am. Astron. Soc. 31, 4402

Ferrari C., Brahic A., 1994.Azimuthal brightnesgrametries in planetary rings. 1: Neptune's
arcs and narrow rings. Icarus 111, 193-210

Ferrari, C.; Brahic, A.; Charnoz, S.; Thebault,Rogddier, F. 1997. Azimuthal distribution of
arcs and clumps in the F ring of Saturn during Aidi995 ring plane crossing. Bull. Am.
Astron. Soc. 29, 1703

Ferrari, C.; Brahic, A.; Charnoz, S.; Thebault, 298. Actes du 2eme colloque national de
Planétologie de I'INSU, Vol. 2, 57.5

Foryta D.W., Sicardy B., 1996. The Dynamics of eptunian ADAMS Ring's Arcs. Icarus
123, 129-167



Franklin F., Lecar M., Lin D.N.C., Papaloizou J80. Tidal torques on infrequently
colliding particle disks in binary systems and thencation of the asteroid belt. Icarus 42,
271-280

Franklin F., Lecar M., 1984. Ring particles dynasnit resonances. In Planetary rings,
Tucson, AZ, University of Arizona Press, editofSreenberg and Brahic, 563-588

French R.G., Hall K.J., McGhee C.A., Nicholson P@uzzi J., Dones L., Lissauer J. 1998.
The peregrination of Prometheus. Bull. Am. AstrSoc. 30, 0204

Fridman A.M., Gorkavyi N.N., 1999. Physics of pltarg rings : celestial mechanics of
continuous media. (Springer : Astronomy and Astyepts library)

Fujiwara A., Kamimoto G., Tsukamoto A., 1977. Dastion of basaltic bodies by high-
velocity impact. Icarus 31, 277-288

Fujiwara A., Kamimoto G., Tsukamoto A., 1977. Dastion of basaltic bodies by high-
velocity impact. Icarus 31, 277-288

Gehrels, T., Baker L.R., Beshore E., Belnman Crk8ud.J., Castillo N.D., SaCosta B.,
Degewij J., Doose L.R., Fountain J.W., Gotobe&dnKnight C.E., Kingston R.,
McLaughlin J.W., McMillan R., Murphy R., Smith P t&toll C.P., Strickland R.N.,
Tomasko M.G., Wojesinghe M.P., Coffeen D.L., Esfmwki, 1980

Imaging photopolarimeter on Pioneer Saturn. Sci@@de 434-439

Goldreich P., Tremaine S.D., 1978. The velocitpdrsion in Saturn's rings. Icarus, 34, 227-
239

Goldreich P., Tremaine S.D., Borderies N., 1986vdmls a theory of Neptune’s arc rings.
Astron. J. 92, 490-494

Goldreich P., Ward W.R., 1973. The formation ofngigesimals. Astrophys. J. 183, 1051-
1062

Gradie J., Tedesco E., 1982. Compositional straatfithe asteroid belt. Science 216, 1405-
1407

Greenberg J.M., Wacker J.F., Hartmann W.L., Chap@\&, 1978. Planetesimals to planets
: Numerical simulation of collisional evolutionas 35, 1-26

Greenberg, R.; Hartmann, W. K.; Chapman, C. R.; kgdl. F 1978. Planetesimals to
planets - Numerical simulation of collisional evibddun. Icarus 35, 1-26

Greenberg J.M., 1982. Planetesimals to planetsotmation of planetary systems (Eds.
Brahic A.) Toulouse Cepadeus Editions (1982), 589-5

Guillot T., 1999. A comparison of the interiorshfpiter and Saturn. Planet. Space Sci. 47,
1183-1200



Hanninen J., Salo H., 1992. Collisional simulatiohsatellite Lindblad resonances. Icarus
97, 228-247

Hanninen J., Salo H., 1994 Collisional simulatiofsatellite Lindblad resonances. 2 :
Formation of narrow ringlets. Icarus 108, 325-346

Harris A.W., 1984. The origin and evolution of pdary rings. In Planetary rings, Tucson,
AZ, University of Arizona Press, editors : Greergpand Brahic, 641-659

Hartmann, W.K., 1969. Terrestrial, lunar, and iplanetary rock fragmentation. Icarus 10,
201-213

Hayashi C., Nakazawa K., Adachi I., 1977. Long t&ehaviour of planetesimals and the
formation of planets. Publ. Astron. Soc. Japan153-196

Hayashi, C. 1981. Structure of the solar nebulawtr and decay of magnetic fields and
effects of magnetic and turbulent viscosities aartkbula. Prog. Theor. Phys. Suppl. 70, 35-
53

Hayashi C., Nakazawa K., Nakagawa Y., 1985. Foonati the solar system. In Protostars
and Planets I, Eds. D.C. Black and M.S. Mattheluscéon : University of Arizona Press),
1100-1153

Hertzsch J.-M., Scholl H., Spahn F., Katzorke 9974. Simulation of collisions in planetary
rings. A&A 320, 319-324

Holsapple K.A., 1994. Catastrophic disruptions eradering of Solar System bodies: A
review and new results. Planet. Space. Sci. 427-1068

Holtzman J.A., Burrows C.J., Casertano S., Hesler Drauger J.T., Watson A.M., Worthey
G., 1995. The photometric performance and calibnadf WFPC2. Pub. Astron. Soc. Pacific
107, 156

Hornung P., Pellat R., Barge P., 1985. Thermalast equilibrium in the protoplanetary
cloud. Icarus 64, 295-307

Housen K.R., 1991. Laboratory simulations of lasgale fragmentation events. Icarus 94,
180-190

Ida S., Makino J., 1993. Scattering of planetessrbgla protoplanet : slowing down of
runaway growth. Icarus 106, 210-227

Ida S., 1990. Strirring and dynamical friction sat# planetesimals in the solar gravitationnal
field. Icarus 88, 129-145

Ida S., Nakazawa, K., 1989. Collisionnal probapitif planetesimals revolving in the solar
gravitationnal field Ill. Astron. Astrophys. 22403-315

Ida S., Makino J., 1993. cattering of planetesingls protoplanet - Slowing down of
runaway growth. Icarus 106, 210-223



Ida S., Lin D.N.C., 1996. Long Term Gas Drag Effectthe Structure of the Asteroid Belt
and its Implications for the Solar Nebula. Astrdn112, 1239-1256

Kolvoord R.A., Burns J.A., Showalter M.R., 199@riedic features in Saturn’s F-ring:
evidence for nearby moonlets. Nature 345, 695-697

Kokubo E., Ida S., 2000. Formation of protoplarigis planetesimals in the solar nebula.
Icarus 143, 15-27

Kortenkamp S.J., Wetherill G.W., 2000. Terrestpiainet and asteroid formation in the
presence of giant planets. |. Relative velocitieglanetesimals subject to Jupiter and Saturn
perturbations. Icarus 143, 60-73

Lecar M., Franklin F., Soper P., 1992. On the oagdistribution of the asteroids. IV -
Numerical experiments in the outer asteroid be#trus 96, 234-250

Lecar M., Franklin F., 1997. The Solar Nebula, $mcResonances, Gas Drag, and the
Asteroid Belt. Icarus 129, 134-146

Levison H.F., Duncan M.J., 1994. The long term dyital behaviour of short-period comets.
Icarus 108, 18-36

Lin D.N.C., Papaloizou J.C.B., Kley W., 1993. Oe tHonaxisymmetric Convective
Instabilities in Accretion Disks. ApJ 416, 689-709

Lissauer J.J, 1987. Timescales for planetary @oaraend the structure of the protoplanetary
disk. Icarus 69, 249-265

Lissauer J.J., Stewart G.R., 1993. Growth of pkfrein planetesimals. . In Protostars and
Planets lll, Eds. E.H. Levy and J.I. Lunine (TutsdJniversity of Arizona Press), 1061-
1088

Lissauer J.J., Pollack J.B., Wetherill G.W., StesgenD.J., 1995. Formation of the neptune
system. In Neptune and Triton (D. Cruikshank, Bd)108, University of Arizona Press,
Tucson

Lissauer J.J., Espresate J., 1998. Resonant &afalliques on Low Optical Depth Particulate
Disks. Icarus 134, 155-162

Malhotra R., 1998. Outer planet orbital migratiarthe early Solar system. Bull. Am. Astron.
Soc. 193, 9602

Meyer-Vernet N., Sicardy B., 1987. On the physicsegonant disk-satellite interaction.
Icarus 69, 157-175

Milani A., Nobili A.M., 1985. The depletion of theuter asteroid belt. A&A 144, 261-274

Millis R.L., Wasserman L.H., Birch P., 1977. Detentof rings around Uranus. Nature 267,
330-331



Mizuno H., Nakazawa K., Hayashi C., 1978. Inst&pihf a gaseous envelope surrounding a
planetary core and formation of giant planets. PTdgor. Phys. 60, 699-710

Moons M., Morbidelli A., 1995. Secular resonangesde mean-motion commensurabilities:
the 4/1, 3/1, 5/2 and 7/3 cases. Icarus 114, 33-50

Morbidelli A., 1996. The Kirkwood Gap at the 2/1 @mensurability With Jupiter: New
Numerical Results. Astron. J. 111, 2453-2469

Murray C.D., Giuliatti Winter S.M., 1996. Periodiollisions between the moon Prometheus
and Saturn’s F ring. Nature 380, 139-141

Murray C.D., Gordon M.K., Giuliatti Winter S.M., 89. Unraveling the strands of Saturn’s F
ring. Icarus 129, 304-316

Murison A. 1989.0n an efficient and accurate mettwoiditegrate restricted three-body orbits.
Astron. J. 97, 1496-1509

Nagasawa M., Tanaka H., Ida S., 2000. Orbital BExaruof Asteroids during Depletion of the
Solar Nebula. Astron. J. 119, 1480-1497

Nakamura A., Fujiwara A.,1991. Velocity distributiof fragments formed in a simulated
collisional disruption. Icarus 92, 132-146

Newcomb S., 1895. Development of the perturbingtion. Astron. Pap. Of Amer. Eph. 5,
1-48

Nicholson P.D., Showalter M.R., Dones L., Frenc& RLarson M., Lissauer J., McGhee
Colleen A., Seitzer P., Sicardy B., Danielson EX896. Observations of Saturn’s ring-plane
crossing in August and November 1995. Science 202-515

Ockert-Bell M.E., Burns J.A., Daubar 1.J., ThomaS PVerveka J., Belton M.J.S., Klaasen
P.K., 1999. The structure of Jupiter’s ring systsevealed by the galileo imaging
experiment. Icarus 138, 188-213

Ohtsuki K., Ida S., 1990. Runaway planetary growiti collision rate in the solar
gravitational field. Icarus 85, 499-511

Ohtsuki K., 1999. Evolution of particle velocityspiersion in a circumplanetary disk due to
inelastic collisions and gravitational interactioftarus 137, 152-177

Peale, 1986. Orbital resonances, unusual confignsaaind exotic rotation states among
planetary satellites. In Satellites. Burns J.A. tdesdvs M.S., Eds.(Tucson : University of
Arizona Press), 159-223

Petit J-M., Farinella P., 1993. Modelling the out@s of high-velocity impacts between small
solar system bodies. CeMDA 57, 1-28

Petit J-M, Morbidelli A., Valsecchi G.B., 1999. Iga Scattered Planetesimals and the
Excitation of the Small Body Belts. Icarus 141, 387



Petit J-M, Morbidelli A., Chambers J., 2000. Tharmrdial excitation and clearing of the
asteroid belt. Soumis a Icarus

Pollack J.B., Hubickyj O., Bodenheimer P., Lissaiidy Podolack M., Greenzweig Y. 1996.
Formation of the Giant Planets by Concurrent Aearedf Solids and Gas. Icarus 124, 62-85

Pollack J.B., Hubickyj O., Bodenheimer P., Lissalidr Podolack M., Greenzweig Y. 1996.
Formation of the Giant Planets by Concurrent Aéaredf Solids and Gas. Icarus 124, 62-85

Porco, C, Danielson, G. E, Goldreich, P, Holberdd,dlane, A. L, 1984. Saturn's
nonaxisymmetric ring edges at 1.95 R(s) and 2.2J. Rfarus 60, 17-28

Poulet F., Sicardy B., Nicholson P.D., Karkoschka@aldwell J., 2000-a. Saturn's Ring-
Plane Crossings of August and November 1995: A Mialdhe New F-Ring Objects. Icarus
144, 135-148

Poulet F., Sicardy B., Dumas C., Tiphene D., 2000He crossing of Saturn ring plane by the
Earth in 1995 : Ring thickness. Icarus 145, 147-165

Press W.H., Teukolsky S.A., Vetterling W.T., FlannB.P., 1992.Numerical Recipes in
Fortran, the art of scientific computing. Cambriddy@versity Press

Richadson D.C., Quinn T., Stadel J., Lake G., 2@iect large-scale N-body simulations of
planetesimals dynamics. Icarus 143, 45-59

Ries J.G., 1996. Numerical Investigation of Depletin the Outer Asteroid Belt. Icarus 121,
202-212

Roddier, C.; Roddier, F.; Brahic, A.; Graves, J.Northcott, M. J.; Owen, T. 1996. Satellites
of Saturn. IAU Circular 6515

Roddier, F., Roddier, C., Brahic, A., Dumas, Ca¥es, J. E., Northcott, M. J, Owen, T,
2000. Adaptive Optics Observations of Saturn's Blamne Crossing in August 1995. Icarus
143, 299-307

Roy A.E, 1988. Orbital Motion. (Bristol and Phildpleia : Institute of Physics publisching)

Safronov V.S., 1969, in Evolution of the protoplemg cloud and formation of the Earth and
planets (Moscou : Nauka Press) ; également NASA-T6I~-7 (1972)

Sicardy B., 1991. Planetary rings dynamics : se@uahange of angular momentum and
energy with a satellite. In Interrelations betwedgsics and dynamics for minor bodies in the
solar system. D. Benest and C. Froschlé Eds., Gaui®91. Ed. Frontieres

Sicardy, B.; Brahic, A.; Bouchet, P. et al., 198&cultation by Neptune on 1985 August 20.
IAU Circ., 4100

Sicardy, B, Beuzit, J.-L, Poulet, F, Prado, P, 1¥4ellites of Saturn. IAU Circ., 6269



Sicardy B., Roddier F., Perozzi E., Graves J.Eyd@alO., Northcott M.J., 1999. Images of
neptune’s ring arcs obtained by a ground baseddete. Nature 400, 731-732

Showalter M.R., 1982. A numerical study of Satuff'eng. Icarus 52 , 526-544

Showalter, M. R, Cuzzi, J. N., Marouf, E. A, EsposL. W., 1986. Satellite ‘'wakes' and the
orbit of the Encke Gap moonlet. Icarus 66, 297-323

Showalter, M. R, 1991.Visual detection of 1981-S3&turn's eighteenth satellite, and its role
in the Encke gap. Nature 351, 709-713

Showalter M.R., Pollack J.B., Maureen E.O., LaueaRD., Dalton J.B., 1992. A
photometric study of Saturn’s F ring. Icarus 1084-311

Showalter M. R, Dones L, Lissauer J. J, 1999. futiions between Prometheus and the F
Ring. Bull. Am. Astron. Soc. 31, 0902

Shu F.H., 1984. Waves ine planetary rings. In Réageaings, Tucson, AZ, University of
Arizona Press, editors : Greenberg and Brahic,Z813-

Smith B.A., and 26 colleagues 1981. Encounter ®dturn: Voyager 1 imaging science
results. Science 212, 163-190

Smith B.A.,Terrile R.J., 1984. A circumstellar dskound Beta Pictoris. Science 226, 1421-
1424

Spaute D., Weidenschilling S.J., Davis D.R., MarEar1991. Accretional evolution of a
planetesimal swarm. | - A new simulation. Icarus D27-164

Stevenson D.J., Lunine J.1., 1998. Rapid formatibdupiter by diffuse redistribution of
water vapor in the solar nebula. Icarus 75, 146-155

Stewart G.R., Lin D.N.C., Bodenheimer P., 1984 .li€ioh-induced transport processes. In
Planetary rings, Tucson, AZ, University of ArizoReess, editors : Greenberg and Brahic,
447-512

Stewart G.R., Wetherill G.W., 1988. Evolution oapétesimal velocities. Icarus 74, 542-553

Stewart G.R., Ida S., 2000. Velocity evolution tfretesimals : Unified analytical
formulation and comparisons with N-Body simulatiolegrus 143, 28-44

Strom K.M., Strom S.E., Edwards S., Cabrit S., 8ie M.F., 1989. Circumstellar material
associated with solar-type pre-main-sequence stasossible constraint on the timescale for
planet building. Astron. J. 97, 1451-1470

Synott S.P., Terrile S.J., Jacobson R.A., Smith.BLA83. Note: Orbits of Saturn’s F ring and
its sheperding satellites. Icarus 53, 156-158

Tanaka H., Ida S., 1996. Distribution of Planetedgraround a Protoplanet in the Nebula
Gas. Icarus 120, 371-386



Terrile S.J., 1982. IAU Coll. 75, Ed A. Brahic, Gelues, pp 225-227

Terquem C. Papaloizou J.C.B., Nelson R.P., 199$alli+induced warps in protostellar
Discs. In Astrophysical discs, An EC summer sch@stronomical Society of the Pacific,
Conference series Vol #160, Edited by J. A. Sellivand Jeremy Goodman, 1999, p. 71.

Thebault P., Brahic A., 1999. Dynamical influenéa@roto-Jupiter on a disc of colliding
planetesimals. Planet. Space Sci. 47, 233-243

Trulsen J., 1971. Towards a theory of jet streakstrophys. Space. Sci. 18, 3

Weidenschilling S.J., Chapman C.R., Davis D.R.e8berg R., 1984. Ring particles :
collisionnal interactions and physical nature. laretary rings, Tucson, AZ, University of
Arizona Press, editors : Greenberg and Brahic, 486y -

Weidenschilling S.J., 1977. The distribution of siasplanetary systems and solar nebula.
Astrophys. Space Sci. 180, 57-70

Weidenschilling S.J., Cuzzi J.N., 1993. Formatibplanetesimals in the solar nebula. In
Protostars and Planets lll,Editors : E.H.Levy amdlunine. The university of Arizona Press
(1993), 1031-1060

Weidenschilling S. J, Spaute, D, Davis, D. R,rd4ai, F, Ohtsuki, K, 1997. Accretional
Evolution of a Planetesimal Swarm. Icarus 128, 435-

Wetherill G.W., Cox L.P., 1985. The range of valydf the two-body approximation in
models of terrestrial planet accumulation. Icar@s4®-55

Wetherill G.W., 1989. Origin of the asteroid Béit.Asteroids Il, eds. R.P. Binzel, T.Gehrels
and M.S. Matthews (Tucson : Univ. of Arizona Preé$§)1-680

Wetherill G.W., Stewart G.R., 1989. Accumulationracdwarm of small planetesimals. Icarus
77, 330-357

Wetherill G.W., 1992. An alternative model for tte@mation of the asteroids. Icarus 100,
307-325

Wetherill G.W.,Stewart G.R., 1993. Formation ofrtary embryos - Effects of
fragmentation, low relative velocity, and indepemdeariation of eccentricity and inclination.
Icarus 106, 190-207

Winter G., Murray C.D., 1998. Possible configurasmf the F ring after meeting
Prometheus. Bull. Am. Astron. Soc. 30, 5011

Wisdom J. , 1982. The origin of the Kirkwood gaps mapping for asteroidal motion near
the 3/1 commensurability. Astron. J. 87, 577-593



