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La croissance des grains est limitée
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Planéetes et petits corps dans le Systeme solaire
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Les disques de débris: révélateurs de petits corps extrasolaires
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Les petits corps (ou planétésimaux):
une étape intermédiaire vers la formation des planetes

taille

m mm cm m km 100 km 10% km
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Les planétésimaux comme amas autogravitants de poussieres

Etant donné que les poussiéres ne
peuvent pas croitre au-dela du mm/cm,
I'idée est que les planétésimaux se
forment par contraction d’amas
autogravitants de poussieres.

Comment former de tels amas?

solar nebula

gravitational collapse

100 km
asteroid




Le rayon de Hill
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Le rayon de Hill est le rayon de la sphére d’influence gravitationnelle d’un objet
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La densité de Hill

Critére pour étre gravitationnellement liés: M > Mp
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Rapport poussiere/gaz a I'instabilité gravitationnelle

L'instabilité gravitationnelle dépend uniquement de la densité des poussieres et elle est indépendante de Ia

densité du gaz.

Cependant, on peut calculer p,/p,en supposant une densité du gaz p, typique

9 M, _ M
Pp = 1z 73 =O0715F

szjg — ﬂddisque — f M.
r3(Hg/7) V2rmr3(Hgy /1) Vornm(Hg/r) T°

) — 2ig . iy
Pg = V2rH, V27w

En prenant les valeurs typiques f =3x103et (Hy/r) =0.050na Pg ~7x103 %f-

La valeur p,/p, est donc typiquement 2 100
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Instabilité gravitationnelle par sédimentation vers le plan médian

Safronov, 1969; Goldreich and Ward, 1973

2.
i ) — e
?v Puisque pp NETITH et H, = H, -
20N

Y~ la densité p, peut étre arbitrairement grande si a est
arbitrairement petit

Puisque X, ~ 0.01%,, avoir Pp > 100p4 requiere H,, < 10_4Hg

O
Tf

c’est a dire f—iﬂ <Hx 1079 et < 107®, Est-ce réaliste?
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Instabilité de Kelvin-Helmholtz

Dés que le rapport poussiéres/gaz avoisine 1 sur le plan médian, le
gaz est poussé par les poussieres en rotation quasi-keplerienne

Ceci génere un cisaillement vertical en vitesse de rotation qui
médian engendre l'instabilité de Kelvin-Helmholtz et donc une turbulence

Vitesse azimutale
river

Il nest donc pas correct de supposer o
arbitrairement petit (Weidenschilling, 1977, 1980)

COLLEGE
DE FRANCE
1530

Canyonlands National Park — Utah
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Epaisseur limite de la couche des poussieres a cause de la IK-H

La vitesse d’agitation turbulente induite par l'instabilité de Kelvin-Helmholtz est Uy,,-p = %

ou Av ~ nug = nrid estla différence des vitesses dans le cisaillement vertical (Tennekes et
Lumley, 1972)

Le rapport d'aspect de la couche de poussieres sera donc: Hp Euﬁ_ﬁ. — % ~ 104
T T <

(3 comparer avec 1z < 5 % 10~% nécessaire pour l'instabilité gravitationnelle)
T

2 ) —2
. . . H —
Le a,,, de la turbulence induite sera: oy = ﬂ*;g?b = qﬁm ( f) ~4x107°

(2 comparer avec Ti < 10—8 nécessaire pour 'instabilité gravitationnelle)
f

Pour que ca marche, il faut que n soit tres petit ou nul, comme lors d’'un maximum de pression
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Simulation de l'instabilité de Kelvin-Helmholtz

Johansen et al., 2006
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A |'état stationnaire:
Poussiere:

3
Vg — Vg — %JET}“UK -+ (%}E) 'T_.VUKT?

Ug — VK — %}ET}“U K —
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Dynamique du gaz et des poussiéeres (avec rétroactions)

- =)
Fy éf F.

2
Vyp = —2 (%ﬂ) NUK T

p=p,t+p,
Pp P

U, — 22

r pop

NUK T

Youdin and Goodman, 2005



Dynamique du gaz et des poussieres (avec rétroactions)

Qkﬁffﬁ%f ? | av=ny,
k “ 3 ag VK
r a 1
b N {-Iltlnn)
ry ;;; ) n Fg aI:p Fe
¢ a=A0v O/t
[ ag=(p,/p,) Bv QfT;
En supposant  pPp = Pg = %{J
. . 1., 1., 2 1
Poussiere: Vg = VK — 5NVK + RNVKTY Vp = —21"?““1{’?7
Gaz:

Up = VK — %*r;*u K — %nfu K 2
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T Up = Z%T;UKTJ«

Youdin and Goodman, 2005



L'instabilité de courant (streaming instability)

Poussieres

v, e | ppUy = constante mmm) p, = —«5%%2
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L'instabilité de courant (streaming instability)
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L'instabilité de courant (streaming instability)
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Abod et al. The Astrophysical Journal (2019)



Conditions pour le déclanchement de l'instabilité de courant
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Turbulence et instabilité de courant

T,=0.1, 3,/3,=0.02
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Turbulence et instabilité de courant
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Turbulence et instabilité de courant

ap = 1074 ap = 10733 ap = 103
0.41 FE . 0.4 1
03 Fllled.. Collapse 03
Open: No collapse
0.2 0.2{e®
0.15 0.15 :
0.1i® 0.1
00 o0 o —T T Zcrit{Ts- aD]
\Q_ 006 . ° Zcrit, Gaussian Hpo 006
0.04{ 0 O 0.04-
0.03; 0.03; o
0.021 o 0.02 ®
'~ <
0 l310.01"\ 0.03 0.1 0.3 U'010.01 0.03 0.1 0.3 0'011’1.01 0.03 0.1 0.3
ERRRREE Ty ) Ty Ty

_ _ Lim et al., 2023 arXiv:2312.12508
Li et Youdin, 2021

En supposant H, = H /% on surestime la valeur critique de /7, nécessaire pour l'instabilite
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des poussieres non-Gaussienne et augmente sa densité sur le plan médian



Formation de planétésimaux par instabilité de courant
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Quand un amas de poussieres atteigne une
densité p>p,, il cherche a se contracter sous l'effet
de sa propre gravité, mais la turbulence au sein
de 'amas cherche an en empécher.

Temps de contraction de 'amas:

1 pH

Tc o QTfQ P
Temps de diffusion au sein de 'amas:
_ Ry, _ _R;
™D =D — o’ H2Q)

Il y a contraction et formation d’un planétésimal si :
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Te < TD <= RA>%1/3—;H

Conditions pour la contraction d’amas de poussieres en planétésimaux

solar nebula

4—— turbulence

gravitational collapse turbulent diffusion

V“‘n.&

g
=

100 km
asteroid

Klahr and Schreiber, The Astrophysical Journal, 2020



Distribution des tailles des planétésimaux

Observed planetesimal distribution @
Gaussian centered 80 km with sigma = 50 km =

10 [

Cumulative number

10

Diameter (km)
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Contraction d’amas de poussieres: l'obstacle du moment cinétique

Nesvorny, Youdin and Richardson, 2010

G ey

Explique le grand nombre d’objets
binaires dans la ceinture de
Kuiper, et les binaires en contact.
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Statistiques sur le moment cinétique et orientation du plan des binaires
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Direction azimutale
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Conditions conduisant a la formation de planétésimaux

Aussi bien I'instabilité gravitationnelle que celle de courant requierent que 2 > 2-3 xZg/ 100,
Zg/ 100 étant la valeur typique dans un disque de composition solaire.

La formation des premiers planétésimaux ne

1 / peut se faire que dans des anneaux
S 2-3 x gaz / 100
N poussiére (gaz /100)
KT
Y ¢
y 3 >
i Distance radiale

La formation de planétésimaux nécéssite donc au préalable I'accumulation de poussieres a des rayons donnés

cliibce Ceci ne peut que se faire qu’au détriment du rapport poussiere/gaz ailleurs dans le disque.
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Sur I’accumulation préalable des poussieres

1) Accumulation par freinage dans la partie interne du disque

On s’attend en général a une accumulation de la matiere solide dans la partie interne du disque

¥y =F,/(2rrv.) , X, =M/(2rru,) 2p — F_}’_ur
p p g >
g M Ur
o T Uy s
Up = —2—5"—M0K +—5——
TRt .
= sl
7) = constante =
LD
—— 35|
B 1 ( Yirag ? T
T = = ( - ) o 1At
si H oxr — = Ll
2
gy — v 3. (H\,, | Y =
Up = —5 2 = Q(I(T)UK Al |
1.5+
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Sur I'accumulation préalable des poussieres

2) Recondensation et augmentation locale de la matiéere solide

Ligne des
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many-seeds




Sur I’accumulation préalable des poussieres

2) Recondensation et augmentation locale de la matiéere solide
3) Fragmentation et freinage Recondensation de la glace

Dérive ralentie: Ligne des
T e il Maccumulation: | 8laces
Silicates ‘ A
. _BRTEE S O

Schoonenberg and Ormel, 2017
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Sur I’accumulation préalable des poussieres

Example: formation de planétésimaux aux lignes de condensation des glaces et des silicates
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4) Reduction du parameétre n

Sur I'accumulation préalables de poussieres

4.0
---- Background L
3B — A=0.50 La diminution de la valeur de n
—— A=0.60 augmente le rapport poussiére/gaz
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o 2
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Sur I'accumulation préalables de poussieres

4) Reduction du parametre n

D’autre part, pour une valeur donnee de p /p,, la réduction de n réduit I'efficacité de I'instabilité de
courant (moins de courant relatif entre poussieres et gaz)

CClumping 0 5x1073 5x1072
T Turbulence n

¢ Stable —
H/r
Hsu et Lin, ApJ, 2022
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Reduction du parametre n et instabilité de courant

A0.2, t = 30/Q
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Reduction du parametre n et instabilité de courant

AO.4, t = 25/Q

B
1 7
s
O
ey 8

e
—

Av/cs

o
o

n

T, ~ 0.1 (poussiere de 1cm) = 1%

Pas de turbulence forcée:
pp ~ 1/(’7VK)2

1.0

0.0

o
—

>|

0.0

log(Z,/(Zp))

|
.CD
—

[
»

Direction azimutale Direction azimutale Direction azimutale

0.0
COLLEGE
DE FRANCE 0.1
1530 -2.0

Carrera et al., AJ, 2021

Direction radiale




Reduction du parametre n et instabilité de courant

AO.8, t
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Reduction du parametre n et instabilité de courant
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Instabilité gravitationnelle ou de courant ?

L'instabilité gravitationnelle a lieusin~0
(piege a poussieres)

Dans ce cas, les poussieres s'accumulent
sans cesse, produisant un rapport
poussieres / gaz arbitrairement grand

Pas d’instabilité de Kelvin-Helmholtz car pas
de cisaillement entre le plan riche en
poussieres, et les strates supérieures du
disque, tous vitesse orbitale v,.

Ne nécessite pas d’effet rétroactif des
poussieres sur le gaz

L'instabilité de courant a lieusin >0

Nécessite un rapport poussieres / gaz
suffisamment grand (selon t; et a), obtenu
par un des mécanismes discutés auparavant

'effet rétroactif des poussieres sur le
gaz est essentiel




Conditions conduisant a la formation de planétésimaux

Aussi bien I'instabilité gravitationnelle que celle de courant requierent que 2 > 2-3 xZg/ 100,
Zg/ 100 étant la valeur typique dans un disque de composition solaire.

La formation des premiers planétésimaux ne

A / peut se faire que dans des anneaux

.................................................................................................................. 2-3 x gaz /100
poussiére (gaz /100)

4 >
.
( ¢ ) . .
() Distance radiale

La formation de planétésimaux nécéssite donc au préalable I'accumulation de poussieres a des rayons

BRBNS peut que se faire qu’au détriment du rapport poussiere/gaz ailleurs dans le disque.

Dans ces régions “défavorables”, si les poussieres sont préservées, piégées dans des maxima de pression, la

COLLEGE . . . . . s s
DE FRANCE formation des planétésimaux peut se faire par instabilité gravitationnelle a la déplétion du gaz
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Deux générations de planétésimaux: les précoces (dans les anneaux) et les tardifs (ailleurs)
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Planétésimaux précoces et tardifs

Le disque proto-planétaire peut contenir des éléments radioactifs a courte période, comme 2°Al ou ®Fe,
issus d’étoiles évoluées et/ou supernovee.

Le disque du Systéme solaire contenait une quantité importante de %Al mais pas de ®°Fe. On le sait par
I'abondance du 2°Mg, produit fils du 26Al, corrélée avec le rapport Al/Mg, et I'absence de corrélation entre
I'abondance de #°Co, produit fils du ®°Fe, et le rapport Fe/Co

Cependant, chaque disque protoplanétaire peut avoir des abondances d’éléments radioactifs différentes.

La décroissance des éléments radioactifs a courte période chauffe les planétésimaux de leur intérieur.
Ce chauffage est d’autant plus fort que ces éléments sont abondants, et donc est plus important pour les
planétésimaux qui se forment rapidement dans le disque.
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Planétésimaux précoces et tardifs
500 1000 1500

T

300

Température maximale d’un planétésimal en
fonction de son age de formation et sa taille
(Neumann et al. Journal of Geophysical 250
Research: Planets, 2018)

Les planétésimaux précoces devraient

étre fondus, les tardifs pas 100
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Planétésimaux précoces et tardifs

@MNHN, Paris
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A retenir

Les planétésimaux sont les corps intermédiaires entre les poussieres et les planetes (1-1.000 km)

Vu les barrieres a la croissance de poussieres, la naissance des planétésimaux ne peut se faire que la formation
d’amas autogravitants de poussieres

Pour étre autogravitants, ces amas doivent avoir une densité supérieure a la densité de Hill

Ces amas peuvent se former par le biais d’instabilités hydrodynamiques bi-fluide (gaz-poussiéere)

L'instabilité gravitationnelle est liée a la sédimentation des poussieres vers le plan médian du disque.
L'instabilité de Kelvin-Helmoltz s‘oppose a I'instabilité gravitationnelle

L'instabilité de courant est liée a la dérive radiale des poussieres vers I'étoile. Toute forme de diffusion
turbulente s’oppose a cette instabilité.

Pour réussir, aussi bien l'instabilité gravitationnelle que 'instabilité de courant nécessitent un rapport
poussiere/gaz plus grand que la valeur canonique (solaire: 1%)

La formation des planétésimaux requiere I'accumulation préalable des poussieres a des distances spécifiques
Cette accumulation peut avoir lieu dans la partie plus interne du disque, ou étre due au processus de
sublimation/recondensation, a la fragmentation des poussiéres, a la présence de maxima de pression.

Les pieges a poussieres sont les sites privilégiés pour 'instabilité gravitationnelle.

De facon naturelle, on s’attend a deux phases de formation de planétésimaux: précoce, dans quelques sites
privilégiés, et tardive, partout ailleurs pendant la disparition du gaz.

Si le disque contient des éléments radioactifs a courte période, ces deux générations de planétésimaux pourrait
étre respectivement fondus et primitifs, comme dans le cas du Systeme solaire.
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