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Introduction

Depuis maintenant quelques décennies, de multiples sandesté lancées en di-
rection des corps de notre Systeme Solaire. Elles nous bméeouvrir une variété de
mondes assez différents les uns des autres. Afin d’expligueétat actuel, la compré-
hension de leur évolution depuis la fin de leur période d&tamn est essentielle. Cette
évolution est a la fois thermique, orbitale et de rotatiargrene peut considérer chacune
d’entres elles séparément. Ainsi I'évolution thermiquetcaint le taux de dissipation des
forces de marées qui elles mémes agissent sur 'orbite ériade de rotation. De méme
cette dissipation, est une source de chaleur supplémemair I'évolution thermique.
Les corps que nous voyons ainsi aujourd’hui sont donc Idtedsie ces évolutions cou-
plées.

Actuellement, le développement de tels modéles est batltuRour Mercurdylatsuyama

et Nimmo (2009 proposent de décrire les contraintes a la surface liéesaisla la dy-
namique de rotation et a la dynamique orbitale mais sansipgrean compte I'évolution
thermique Hauck et al.(2004), utilisent un modeéle thermique mais négligent la dissipa-
tion visqueuse due aux forces de marée. Dans le cas de Qagétlo-Rogez et a(2007)
tiennent compte de la dynamique de rotation mais leur mdtdelenique est incomplet
(non prise en charge d’une possible convection). Le dépelo@nt de modéles d’évolu-
tions doit donc tenir compte de ces différents couplagesstd’objet du travail présenté
dans ce mémoire qui considere trois études, pour troisodistincts :

Mercure est a I'heure actuelle la planete la moins connueotte IBysteme Solaire.
Les connaissances que nous avons proviennent d’observétioestres et de son survol
par deux sondes : Mercury 10 et Messenger. Cette planetegmgtusieurs caractéris-
tiques étonnantes. Elle posséde un champ magnétique, estguirprenant pour un corps
aussi petit (elle est la plus petite planete du Systeme 18pldille posséde une période
de rotation de 59 jours, alors que les périodes de rotatimitialés de tels corps sont
supposées étre de I'ordre de quelques heures. Les imagessdeface révelent des es-
carpements lobés pouvant atteindre plusieurs centainigfodeetres de long et ayant un
relief de quelques kilométres au maximum. De telles strestpourraient étre causées par
des contraintes générées par le refroidissement de latplatiéu au ralentissement de sa
période de rotation. Il semble ainsi, a travers ce derni@&mnéht, qu’une étude couplée
entre une évolution thermique et une évolution de la pérameotation soit essentielle
pour comprendre les mécanismes d’évolution de Mercure.

Japet est un corps fort différent de Mercure, en effet aglarbite autour de la géante
Saturne. De plus sa structure est composée a plus de 90 %l¢emejale glace. Les pre-
mieres images et mesures sont dues aux sondes Voyager. &fpaiis djuelques années,



2 Introduction

la sonde Cassini en orbite autour de Saturne a permis d’autgnmeonsidérablement nos
connaissances de ce satellite. Une caractéristique patede Japet est sa forme. On ob-
serve ainsi que son rayon equatorial est plus grand de 3né&iles que son rayon polaire.
Elle aurait donc une forme en équilibre hydrostatique avexperiode de révolution de
16 heures, mais actuellement sa période de révolutionesvidon 79 jours (elle est éga-
lement en orbite synchrone). Sa forme serait donc la preuves dotation beaucoup plus
rapide par le passé et aurait “gelé” durant son évolutiom@e pour Mercure, une étude
de I'’évolution thermique doit donc étre couplée a une étuelkédolution de sa période
de rotation. Les contraintes engandrées par son aplagsgezhsa période de rotation
actuels devraient nous permettre de produire un modeleldigon a la fois thermique et
de rotation.

Mars est différente des deux précédents corps, pour eléeiiste aucune interac-
tion de marée notable. Elle est plus grande que Mercure, pnesgjue deux fois moins
que la Terre. Cette planete est le corps ayant recu le plusl grambre de sondes de
notre Systeme Solaire. Sa principale caractéristiqueresptofonde différence entre ses
deux hémisphéres nord et sud. Le nord montre des plainesraguisées et une faible
élévation moyenne. Dans le sud, au contraire, les terrains fertement cratérisés et
ont une élévation moyenne de plusieurs kilométres supériux plaines du nord. Plu-
sieurs hypothéses ont été émises pour expliquer cettetdioim L'une d’elle propose
une convection possédant un seul panache ascendant etlyeseendant. Ce panache
aurait désequilibré la planete provoquant ainsi un mouwene son axe de rotation. Une
étude de I'obtention d’'une convection de ce type ainsi qua d&rientation conséquente
de I'axe de rotation pourrait étre menée afin de contrainelmaadele.

Afin d’obtenir des conditions initiales pour nos modelesestidterminer les compor-
tements des matériaux, le premier chapitre de cette théseresacrée a la formation du
Systeme Solaire ainsi qu’aux lois de comportements rhépleg. Nous passons d’abord
en revue les différentes étapes de la formations des coapsaissance de notre étoile est
abordée brievement, puis nous nous focalisons sur la faymet la composition des pre-
mieres “briques” de matériaux : les chondrites. L'accrétie ces matériaux permet dans
un premier temps la formation des planétésimaux puis lezcnédon donne naissance a
des corps de taille planétaire. Les différentes sourcehdieur disponible durant cette
accrétion sont explicitées. Un bilan de I'état des corpsfinlde leur période d’accrétion
est a cet instant possible et cela permet d’établir des tondiinitiales & nos modéles.
Nous effectuons alors une description détaillée des cogies par la suite. Dans une
deuxieme partie, une description de la structure intersecdgos est proposée. Nous re-
gardons ensuite les lois de comportements rhéologiquessdmatériaux.

Le deuxieme chapitre est dédié aux lois physiques qui régigevolution des corps
ainsi que les moyens numériques mis en place pour les trBiggs un premier temps
nous considérons I'évolution thermique a travers les pim&mes de conduction et de
convection. Le programme numeérigQ&DIPUSest alors décrit ainsi que les moyens in-
formatiques mis en place. Dans une seconde partie nouspsasde principe des forces
de marée et la dissipation a I'intérieur des corps qui enuléches conséquences pour
I’évolution de la période de rotation sont alors examinéesi gue le programme de cal-
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cul mis en place pour traiter ce probléme. Une troisiemegprésente les lois permettant
de déterminer I'évolution de la forme des corps ainsi quedesraintes en surface qui en
découlent. Le programme calculant cette évolution essagplicité. Dans une derniere
partie nous détaillons les mécanismes et les lois a I'cgigm |a réorientation de I'axe de
rotation d’'une planéte.

Le modele numérique et les résultats des simulations li&tude de Mercure sont
présentés dans le troisieme chapitre. Dans un premier terops décrivons le modele
mis en place pour étudier son évolution primordiale. Ce rfeopieend en compte la para-
métrisation d’un noyau ainsi que le couplage de rotatioredatmanteau et le noyau. Ces
deux éléments sont spécifique a I'étude de Mercure. Nousayeons spécifiquement
deux phases pour I'évolution : les cent premiers milliorsndées pendant lesquels la
période de rotation actuelle est obtenue et les contragmtesirface associées, puis I'évo-
lution a plus long terme avec un soin particulier pour la n@seplace de la convection
et la structure du noyau qui en est une conséquence. Nosatéstbnfortent certaines
interprétations pour l'origine des escarpements lobésésiigent les conditions initiales
autorisant I'existence aujourd’hui d’'une dynamo magnéiq

L'évolution de Japet est traitée dans le quatrieme chapgitoeis commencons par
décrire le modele numérique et ses spécificités. Lincajan d’éléments radioactifs a
courtes durées de vie est ainsi un aspect essentiel du mcgnamous proposons. Nous
présentons d’'abord les résultats concernant I'apparntios les modalités de la convec-
tion thermique et la structure visqueuse qu’elle faconren<bun deuxieme temps, nous
présentons les résultats concernant I'aplatissementpid éal’évolution de sa période
de rotation. Nous discutons, dans une derniere sectiod)dedes différents parameétres
impliqués et ainsi que les hypotheses faites dans ces gionda

Enfin, dans un dernier chapitre nous présentons les premdguttats d’'un couplage
de I'évolution de la position de I'axe de rotation d’'une mta(True Polar Wander) avec
une convection de bas degré. Ce type d’évolution coupléerésentie pour expliquer la
dichotomie martienne. Nous commencgons par définir une ctiovea bas degré ainsi que
les différents moyens qui ont permis de I'obtenir dans deduéntes études. A partir de
ces travaux, nous choisissons une stratégie afin d’acaquéiconvection de ce type. Les
premiers résultats sont présentés dans une seconde Rafiig. une derniére partie est
consacrée a la présentation d’'un programme de couplagd®dtaeWander - convection.
Nous définissons les différentes composantes de ce prograimsi que les communica-
tions entre elles. Nous donnons également un exemple sdepiesolution des équations
de Liouville.
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Chapitre 1

Systeme Solaire et structure interne

L'état actuel des corps de notre Systeme Solaire découleedinte évolution qui
dure depuis leur formation il y a 4,5 milliards d’années.t@iees caractéristiques de ces
corps, comme l'aplatissement de Japet ou la période deaiotde Mercure, ont sans
doute été acquises tres tot durant leur évolution. L'étwtieedle des particularités de ces
corps est donc subordonnée a I'étude de I'évolution primatedie ceux-ci. Cette étude
commence deés la fin de leur accrétion et découle de leur &dirade cette période. Une
étude de la formation des corps de notre Systéeme Solairelolait étre développée, afin
de mieux appréhender leurs caractéristiques physiquéas@pé&e rotation, température
interne, différenciation, ...) a la fin de cette accrétion.

Dans une premiere partie jexposerai les difféerentes &tdpda formation des corps de
notre Systéme Solaire : de la formation du Soleil, a I'agjarides premiers planété-
simaux et a leurs accrétions en planétes. Un état des comé$irade I'accrétion sera
développé. Les corps que nous traiterons plus tard (Merdapet et Mars) sont décrits
plus en détails également.

Une seconde partie donnera une description de l'intérieardifférents corps que nous
serons amenes a étudier par la suite. Nous verrons enfindedel@omportements rhéo-
logiques des matériaux qui composent ces intérieurs.
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1.1 La formation du Systeme Solaire

1.1.1 Naissance du Soleil et nébuleuse solaire

Notre galaxie, la Voie Lactée, est composée d’étoiles etdg@es de gaz interstellaire

(principalement de I'hydrogéne et de I'hélium). Les obséibpns montrent que la nais-
sance d’'une étoile, de la masse du Soleil, provient de hefifement d’'un de ces nuages
de gaz interstellaire. Celui-ci est déstabilisé soit pa&amde de choc provenant d’'un éve-
nement cataclysmique proche (nova, supernova ...) ou lietigppuissants vents solaires
provenant d’'une étoile voisine. Les corps de notre Systéotaars hériteront de certaines
des caractéristiques du nuage comme sa vitesse de rotatiavess la conservation du
moment angulaire. La matiere commence a s’agglomérer eentnecou la densité aug-
mente progressivement. Cet événement se serait déroyl@ énviron 4,568 milliard
d’années pour le SoleiMcKeegan et Davis2007). Si la quantité de gaz du nuage avait
été beaucoup plus importante, I'étoile formée aurait pelé@te géante bleue. La durée de
vie de telle étoile ne dépasse pas le milliard d’années rdradasi I'évolution des corps
d’'un tel Systéme Solaire totalement différent.
La future étoile passe ainsi par une phase dite T-Tauri elcelinmence a rayonner grace
al'énergie de la contraction gravitationnelle. La tempémeet la pression continuent tou-
jours a s’élever en son cceur pour finalement atteindre desingatompatibles avec les
réactions de fusion thermonucléaire. L'étoile est aloes &téa rejoint la séquence princi-
pale du diagramme de Hertzsprung-Russel. La matiére quesemas agglomérée dans
I'étoile est la nébuleuse proto-planétaire (cf Figlet1.3a). A cet instant des mécanismes
d’accrétions ont déja débutés.

1.1.1.1 Isotopes a courte durée vie et CAl

Peu apres l'initiation de la contraction du nuage intelaitel, dans les régions les plus
chaudes pres du centre de celui-ci, les premiers minéraiaxrsent a partir de grains de
poussieres pré-solaire. Environ 1 million d’années apgédébut de la contraction, les
scénarios de formation font I'hypothese de I'injection slées parties les plus internes de
la nébuleuse d’isotopes a courte durée de MeKeegan et Davis2007). Leur contribu-
tion au bilan de chaleur des corps du Systéme Solaire estsatestrés importante, leur
instant de formation peut donc avoir de fortes répercussanl’évolution future de corps
comme nous le verrons pas exemple pour Japet. La présenes i®tpes a été déduite
des exces observés, dans les échantillons de météoritesygg@roduits de décroissance
radioactive. Leurs faibles durées de vie indiquent qu'il ene origine contemporaine
de la formation du disqu&oswami et Vanhalé2000 ou encoreTachibana et al2006
font I'hypothése que ces éléments auraient été injectés ldamuage interstellaire juste
avant sa contraction par une supernova proche ou encoreailede type Wolf-Rayet
(étoile chaude, massive et évoluée qui montre une perte geeni@s €levée due a un fort
vent stellaire, elles pourraient étre les descendant¢silé@assive de type O ou B). Ces
éléments pourraient également avoir été produits par deggsus d’irradiation du disque
dus aux rayons cosmiques émis par le jeune Sdldih(ssidon et Gounell2007).

La tablel.1fournit la liste de ces éléments. Si ces éléments ont été pénsdisés dans
la nébuleuse, ils peuvent alors servir de chronométre afidatier les météorites qui
contiennent leurs produits de décroissance. Ainsi, ste tetse, les plus vieux éléments
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zone dense du nuage

effondrement gravitationnel

étoile

disque proto-planétaire

FIG. 1.1 — Principales étapes de formation d’'une étoile de tgf@ere : en haut : nuage de
gaz interstellaire comportant des zones de densité plusriamie, au centre : contraction
par effondrement gravitationnel d’une de ces zones, endiage formée avec la présence
d’un disque de matiere gravitant autour.
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Isotope parent Demi-vie (Ma) Isotope fils
1Ca 0,1 i
2y 0,7 26Mg
1'Be 15 10
3Mn 3,7 Cr
OFe 15 SON
107p( 6,5 107Ag
187Hf 9 187W

129 15,7 129% @
92Nb 36 927r
24py 82 produit de fission
1465m 103 142Nd

TAB. 1.1 — Liste des éléments a courte durée de vie d’aple&€egan et Davi2007).

trouvés dans le Systeme Solaire sont les CAI (Calcium Alumimich Inclusion), leur
rapport isotopiqué®Al/2" Al est compris entr@ x 10~° et6 x 10~° (Chaussidon et Gou-
nelle, 2007). Elles sont ainsi datées de 4,567 milliards d’ann@esd]lin et al, 2002. Les
CAI sont des inclusions riches en aluminium et calcium, détaous-millimétrique a
centimétrique qu’on observe dans les météorites de typedchigue. Elles ont subi des
échanges avec le gaz de la nébuleuse, des chauffages poordaire a un ou plusieurs
épisodes de fusion, des chocs induits par des impacts e¢-aehdensations dans la né-
buleuse ou encore dans un astéroldac¢Pherson2007). La faible gamme des rapports
ZAl/27Al présents dans les CAIl suggére qu'elles aient été forméame méme zone
de la nébuleuse et dans une période de temps tres courtgqugaalentaines de milliers
d’années) Chambers2007).

1.1.1.2 Chondrites et classification des météorites

Dans les météorites ou les CAI ont été trouvées, et qui sevie “briques” a nos
corps étudiés, un autre type de structures a été obseriésceprésentent des rapports
26 Al/27 Al moindres de 'ordre dé,6 x 107 a 1,9 x 10~° (Rudraswami et Goswami
2007). Elle sont donc interprétées comme postérieures aux @Ag seraient formées 1 a
2 millions d’années apres celles-&ydraswami et Goswan2007). Ces structures sont
des chondrules, ce sont des objets de taille sous-milligu&ta millimétrique de forme
sphérique, observés dans les météorites chondritiquaesl@nom dérive de la présence
de chondrules). Elles peuvent représenter jusqu’a 80% dwsse de ces météorites et
ont été crées a partir de gouttelettes fondues de matdiagtsi(olivines et pyroxene en
majorité Scott et Krof 2007) ayant refroidi sur des échelles de temps de quelques$eure
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(Zanda 2004).

Les météorites chondritiques peuvent donc étre consisléagrame des témoins des pre-
miers ages de notre Systeme Solaire. On peut, de maniergy@hésale, classifier les
météorites tombées sur Terre suivant la présence ou nonoderiches Bischoff, 2007,
Krot et al, 2007 Scott et Krot 2007 (Fig. 1.2). Les méteorites chondritiques sont in-
différenciées et peuvent se repartir en quatre groupasdaistLes chondrites carbonées
se basent sur leur abondance en élément réfractaire, quétieisupérieure ou égale
a celle des chondrites C8¢ott et Krof 2007). Les sous groupes représentent des mé-
téorites types analysées (Cl pour Ivuna, CO pour Ornand.es) chondrites ordinaires
représentent environ 80% des météorites tombées sur &la®,sont divisées en trois
selon leur teneur en fer, H pour les teneurs les plus élevééspiur les plus faibles.
Les chondrites a enstatites sont divisées en deux groupessleur teneur en fer. Elles
pourraient provenir d’'un ou de deux mémes corPeott et Krof 2007). Les classes R
(rumuruti-chondrites) et K (Kakangari-chondrites, noprésentées sur la figure) sont ty-
pigues de deux météorites ayant donné leur nom a ces classes.

Les autres méteorites se distinguent par I'absence deiglgiggsent dans les météorites
chondritiques. Elles sont issues de ces mémes météoritekifigaenciation et fraction-
nement. Elles peuvent étre séparées en deux groupes salatetgé de fusion : les pri-
mitives et les différenciées. Les primitives ont une conifpmsapproximativement chon-
dritique mais elles se différencient par leurs texturesgbourraient étre des residus de
fusion de météorites chondritiques ou bien des météoti@sdritiques ayant subi un tres
fort métamorphisme. Les différenciées sont séparées mngirmupes suivant leur teneur
en fer : les achondrites pour les teneurs les plus bassegaaxdes pour les plus hautes
(Krot et al, 2007). Elles sont issues de corps parents différenciées, etémaur en fer est
un indice de leur localisation dans ce corps. Une météattedise peut ainsi provenir du
noyau d’un corps différencié.

La chronologie de la formation de ces différentes météogt@sentée ici est d’abord
basée sur leur état différencié ou non. Sur cette base,Uesapkciennes sont les météo-
rites chondritiques. La présence de CAl a I'intérieur déeseti conforte cette hypothése.
Parmi tous les groupes de méteorites chondritiques, legpionitives sont les météorites
carbonées et plus particulierement le sous-groupe Cli-Cehe présente pas de fraction-
nement chimique par rapport aux abondances de la phot@spblaire Lodders 2003.
Les autres météorites chondritiques ont pu se former gaslgentaines de milliers & un
million d’années plus tard. Les météorites achondrites glois tardives et prennent place
quelques millions d’années apres. Enfin, les météoritéérdiiciées proviendraient de
corps dont les ages sont compris entre la formation destgsingaux a il y a quelques
millions d’années pour des météorites de types lunairesartiennes.

Les différents types de météorites présentées servenharfoios corps par la suite. Leurs
caractéristiques telles que leur densité ou encore leeutean éléments radioactifs per-
mettent de contraindre la composition initiale de corpsmm@dapet ou Mercure.

1.1.2 Formation des planétésimaux

On définit par planétésimaux des objets d’une taille d’envit kilométre Chambers
2007). La premiére étape de la formation des planétésimauxt $enadfroidissement de
la nébuleuse solaire. Cela entraine une condensation dssipoes qui en méme temps
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Meteorite Classification

Undifferentiated Meteorites

Chondrites >

Differentiated Meteorites

Achondrites Iron Meteorites
EUCE TS T
1A B HiB others

A 1A IVA

N Primitive (main groups)

Carbonaceous Ordinary  Rumuruti- Enstatit-
Chondrites Chondrites Chondrites Chondrites

[T jl__l_._
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Achondrites:
Acapulcoites

Winonaites Stony-lron Meteorites
Lodranites _ _

Pallasites Mesosiderites

Martian Meteorites Brachinites
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SNC
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Shergottites Nakhlites Chassigny

ALH 84001

Aubrites Ureilites Angrites HED Lunar Meteorites

Howardites Eucrites Diogenites

FIG. 1.2 — Classification des météorites d’apBéschoff (2007).
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migrent vers un disque fin de matiere en orbite autour du Iofétig. 1.3b). La formation
de ce disque est la conséquence de la conservation du mongeidiae du nuage gazeux
al’'origine du systeme. Dans les parties les plus procheshbhil St donc les plus chaudes,
les observations montrent que se condensent des silidales poussiéres riches en fer.
Dans les zones externes du disque la glace d’eau peut sensendgoldreich et Ward
1973 Chambers2007). Les poussiéeres “tomberont” vers le disque d’autant piigsque
leurs tailles sont importantédleidenschilling(1980 montre que cette accumulation dans
le disque peut s’effectuer en 1000 a 10000 ans a 1 unité astigne du Soleil et en moins
de 1 million d’'années a 10 unités astronomiques.

Dans le méme temps, les poussieres commencent a s’aggtatedatderentes maniéres.
Dans le scénario déoldreich et Ward1973, des instabilités gravitationnelles naissent
dans le disque et provoquent, par effondrement, la naissdaplanétésimaux d’environ
0,1 km de diamétre, qui se forment en environ 1 an. Dans ue agénario, la formation
peut également avoir lieu par coalescence de particulesyifaut néanmoins une vitesse
minimum (moins de quelques metres par secogppe et a).2000) afin que cela ait
lieu. Ces deux phénoménes doivent se dérouler dans le gamébuleuse, on doit donc
le prendre en compte afin de traiter par exemple la turbulelot@nsen et a{2007) ont
fait les premiéres simulations numériques de croissangaategtésimaux dans un gaz
turbulent. lls montrent qu’il y a accrétion dans les zonetode densité en gaz et que des
corps de la taille d’'embryons planétaires (100 a 1000 kmaméire) peuvent étre formés
en quelques orbites. On pourrait donc passer trés rapiddemuelques centaines a 1
million d’années) des chondres aux planétésimaux (cf ERp). La formation des corps
semble ainsi se dérouler de maniére rapide, des élémentaedes isotopes a courte
durée de vie pourraient donc ainsi se retrouver plus faeitgrdans les corps étudiés.

1.1.3 Des planétésimaux aux planétes

Une fois les planétésimaux formés, les interactions gatigitnelles entre eux doivent
devenir non négligeables. Les plus gros d’entre eux comerai@nt par croitre de ma-
niere exponentielle en accrétant les plus petits situés kgam environnement direct. On
peut parler d’embryons planétaires quand les plus grodré’@ux atteignent des tailles
d’environ 100 fois supérieures a la moyen@hémbers2007). A partir de ce stade, com-
mencerait une croissance dite oligarchique ou seulemetdqge uns des embryons ayant
des masses comparables continueraient leurs croissdmceste des planétésimaux ne
pourrait alors plus croitrekpokubo et Ida1998 (cf Fig. 1.3d). Un dernier stade supposé
de formation des planetes est celui des collisions géantes eorps de la taille de Mars
ou de la Lune Canup 2004). Ce stade permettrait d’acquérir la masse actuelle des pla
nétes, voir de les modifier tel que nous les connaissonsalijol (par exemple Mercure
et I'hypothése d’'une collision tardive qui lui enléveraiteupartie de son manteaw¢-
therill, 1988).

Les simulations numériques d’accrétion des planétésineiuXembryons planétaires
conduisent a des corps de la taille de la Terre en quelquasmdi& de millions d’an-
nées Q’'Brien et al, 2006. Pour les planétes géantes, les observations astronesigu
la durée de vie des disques gazeux donnent un temps maxiniatrdation d’environ
10 millions d’annéesCalvet et al. 2000. Les simulations numériques rejoignent cette
échelle de temps, en donnant une formation de Jupiter ourt@agmtre 1 et 10 millions
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Gaz + poussicres
CAI

migration des poussiéres
par frottement avec le gaz

Sédimentation +
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FIG. 1.3 — Les différentes étapes de la formation de corps de dénétaire.

d’années et entre 2 et 16 millions d’années pour UraRadldck et al. 1996. Autour
de ces planetes géantes se développe une nébuleuse gareasteiq équivalent, a plus
petite échelle, de ce qui se passe autour d’'une étoile. Ngiasrdes interactions entre
les disques des géantes gazeuses et celui du Soleil eXigtesqueira et a.in review).
De plus, les simulations numériques ne peuvent reproduaetement la configuration
actuelle du Systéme Solaire interne. Par exemple, les atirons deO’Brien et al.(2006
produisent une planete Mars trois fois plus massive ainsil@mon-présence de la cein-
ture d’'astéroides entre Mars et Jupiter. De la méme maniegequr les planetes, des
satellites doivent se former dans I'environnement plareéties géantes gazeuses. Ainsi,
pour un satellite comme Japdfiosqueira et Estradé2003 donnent un temps de for-
mation de 1 a 10 millions d’années, ou encBear et Canug2008 donnent pour Rhéa
un temps compris entre 2 et 7 millions d’années. Cette phaserétion aurait donc pu
se dérouler tres rapidement de la méme maniére que les giréséslentes. Ainsi, nous
pouvons supposer par la suite que les caractéristiguesodes €tudiés acquises durant
leur formation n'auront pas évolué a la fin de I'accrétion. fides, cette formation ra-
pide renforce I'hypothése de la présence d’éléments retilioa courte période dans les
matériaux planétaires comme supposeé par la suite.
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1.1.4 Sources de chaleur

Durant I'accrétion des corps, de la formation des CAIl aux syois planétaires, dif-
férentes sources de chaleur agissent afin de faire évolsi@ohps. La radioactivité de
certains éléments est la premiére source a se mettre en,quig@vec I'accrétion des
corps I'énergie dégagée par les collisions permet un aperaénergétique. Enfin la
différenciation métal - silicate et les forces de maréestajut de nouvelles sources lors
des dernieres étapes de la formation des corps.

1.1.4.1 Energie d’accrétion des corps

Les multiples collisions entre les planétésimaux puiseskds embryons planétaires
permettent d’apporter une quantité d’énergie non nédililgeau corps. Pour un planété-
simal I'impact dispose d’'une énergie totale égale a songémeinétique Kaula 1979.
Néanmoins seule une fractidgnde cette énergie d'impact est conservée par le corps im-
pacté. Le reste de I'énergie est dissipé a la fois par leérdifts €jectas qui ne retombent
pas sur le corps ainsi que par rayonnement. On peut cal&l@rdtion de température a
un rayon donné en fonction de la fraction d’énergie rete@ohjbert et al.1981; Ells-
worth et Schubeyt1983 :

GM(r)

To(r)=h o
P

<1 + m) + Tsurf (1-1)

ou G est la constante de gravitation universellé(r) est la masse a un rayenC,, est

la chaleur spécifique; est la vitesse de I'impacteur &t,,; est la température de sur-
face. La figurel.4représente cette équation dans le cas de Japet. L'énetgepgosée
étre repartie immédiatement et de maniére homogene a kcsuii corps. Cette hypo-
thése est correcte pour un corps plongé dans la nébuleaseslsubissant de multiples
collisions. On peut ainsi dire que le nombre de collisiorrsyet d’homogénéiser la distri-
bution d’énergie a la surface. Néanmoins si un corps a sghntieractions orbitales quel-
congues (bloquées en résonance avec le méme hémisphésé expsoleil par exemple)
et qu’il existe une orientation préférentielle des impaetie hypothése se révele incor-
recte. La distribution de chaleur serait dans ce cas in-lggm@et un hémisphere pourrait
se voir beaucoup plus cratérisé qu’un autre. La portionat@gie gardée par le corps est
estimée, dans le cas des satellites de Saturne, a 40%lIpanrth et Schuber{1983.
Pour MercureSchubert et al(1988 estime queér = 20% sulffit pour que la température
atteigne celle de fusion du matériau accrété. La derni@@nimue est la vitesse des im-
pacteurs. Pour des vitesses importaktasla(1979 estime um compris entre 0,8 et 0,9.
Le termeG M /(rv?) est typiquement 4HlIsworth et Schubertt983. Nous avons retenu
cette valeur dans le cadre de notre étude sur Japet.

1.1.4.2 Différenciation

La formation des corps s’accompagne d’un stockage d’émemis forme d’énergie

potentielle qui s’écrit :
M
U= —/ GTmp(r)dV (1.2)
14
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FIG. 1.4 — Profil de température a la fin de I'accrétion pour Japeast I'équationl.l

Dans le cas d'un satellite homogéne cette énergie eéf,de —3GM?/5R. Elle est
relachée comme énergie cinétigue et comme chaleur durargréeessus d’accrétion
(Hussmann et alin review). L'énergie de différenciatiot/; est I'énergie relachée par
la séparation métal-silicate (ou encore silicate-glacer pm satellite de glace) lors de
la formation du noyau. Dans le cas d’'un corps qui se difféeepa plusieurs niveaux
(glace-manteau-noyau par exemple), I'énergie totaleuemtisponible dans le corps est
U = U, — U,. Dans le cas de Mercure, cette énergie est de 4,40 ° W.kg~!. Par
comparaison, I'énergie liée aux éléments radioactifs guerpériode donne au début de
I'évolution une énergie d’environ 10' W.kg~!. L'énergie de différenciation peut ainsi
étre considérée comme non négligeable dans un cas commerletthypothése d’'un
manteau chaud est donc plausible pour ce corps. Dans le ckgpde aucune différen-
ciation n’est avancée contenue de la faible vigueur de laazion, I'énergie reste donc
stockée. Par la suite, nous commencons notre étude a la fim g€ribde d’accrétion.
Pour Mercure la différenciation est supposée avoir eu lieatdnstant, alors que pour
Japet nous la négligeons dans nos calculs (cf4ec.

1.1.4.3 Chauffage radioactif

La radioactivité est un phénomeéne physique par lequel uamnimgtable se désintegre,
en émettant de I'énergie, pour se transformer en un noya.spdible de masse inférieure.
Les éléments radioactifs les plus frequents dans les raehesstres sont les isotopes
de l'uranium (le 238 et le 235), le potassium 40 ainsi que deitim 232. Par exemple,
I'uranium 238 va ainsi se désintégrer en thorium 234 avedend-vie de 4,468 milliards
d’années et le thorium 234, qui est lui aussi radioactif, &sirdégre en palladium 234
avec une demi-vie de 24 jours (National Nuclear Data Centetp: //www.nndc.bnl.
gov/). Dans les corps que nous étudions ici d’autres élémentsagmrendre en compte.
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FIG. 1.5 — Production de chaleur par kilogramme de roche pouélésents a longue
période (droite) et a courte période (gauche).

Eléments| Demi-vier, (en Ma)| ConcentratiorC' (ppb) | H, (W/KQ)
238U 4468 26,2 94,65x 1076
25U 703,81 8,2 568,7x 1076
232Th 14030 53,8 26,38x10°¢
40K 1277 1104 29,17x 1076
BA 0,716 600 0,341
“Fe 15 200 0,071
3Mn 3,7 25,7 0,027

TAB. 1.2 — Liste des éléments radioactifs et des valeurs assop@ur Japett, est par
kilogramme d’éléments.

En effet des éléments a plus courte période comme I'alumirii@, le fer 60 ou encore
le manganése 53 peuvent fournir, durant les premiers méldiannées de I'évolution
d’'un corps, une quantité d’énergie non négligealladtillo-Rogez et al.2007). Par la
suite nous désignons ces derniers éléments comme les ééanavurte période (SLRI :
Short-Lived Radioactive Isotopes) alors que 'uraniunthi@ium et le potassium seront
appelés éléments a longue période (LLRI : Long-Lived Rattiea Isotopes).

La concentration initiale en éléments radioactifs dépemthdature des briques pri-
mordiales qui ont formé le corps. Par exemple pour Japastillo-Rogez et al(2007)
supposent une composition de la fraction silicatée coomdant a des chondrites ordi-
naires. La tablel.2 liste les données de radioactivité aussi bien que les ctratiems
de chaque isotope radioactif estimées au temps de forn@g®CAl. En supposant une
concentration d’aluminium dans les silicates de 1,2 % ersmasun rappo®Al / 27Al
de 5x 10-° au moment de la formation des CAI, on obtient une concentratitiale en
26 Al de 600 ppb. D’autres types de chondrites vont avoir deseotnations en aluminium
différentes. Dans le cadre d’une chondrite carbonée lesutsrvont de 0,9 % a 1,7 % en
masse respectivement pour des types Cl et CV, pour une dtead¥nstatite cela va de
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1,06 a 1,18 % en masskddders et Fegleyl998. Pour comparaison la valeur terrestre
est de 1,4 % en masskeqdders et Fegleyl998. L'aluminium 26 peut également avoir
été présent de maniére hétérogéne dans le disque d’aog@btanelle et RusselP005),
néanmoins il semble logique de concevoir ’homogénéiraties éléments si tous ont
été dans une phase gazeuse au début de I'évolution du diShaagsidon et Gounelle
2007). La quantité exacte d’aluminium incorporée dans Japet@uent de sa formation
est ainsi aujourd’hui inconnue et peut varier suivant leetge chondrite. Des missions
comme Stardust peuvent apporter dans un futur proche desiélg de réponse.

La quantité de chaleul/ ainsi dégageée par un élément radioactif contenu dans un kilo
gramme de roche va étre a un tempte :

H = CHyexp (—tan) (1.3)

To

ou C' est la concentration de I'élément radioactif dans cettheapél, est la quantité
d’énergie dégagée par un kilogramme de I'élément radioerct,, la demi-vie de I'élé-
ment radioactif. Cette demi-vie est la durée au bout de lglee nombre d’éléments
radioactifs présents est réduit de moitié. Les figurdm et 1.5 donnent les décrois-
sances de I'énergie dégagée par un kilogramme de roche pague élément au cours
du temps. Dans les éléments a courte période I'aluminiuns@grédominant dans les 5-6
premiers millions d’années puis le fer 60 et enfin le magmd$Hb@ sont les principaux.
Ainsi suivant la période d’accrétion du corps, ces élémeaitdgribueront de maniere dif-
férente a la production de chaleur totale. Les élémentgaatifs a longue période ont
une production quasi-constante durant le premier milliiachnées. L'évolution primor-
diale est ainsi contrdlée quasi-exclusivement par les &hésma courte période. La figure
1.6 donne la contribution des SLRI et des LLRI ainsi que la proidactotale pour les
premiers millions d’années. Les SLRI sont ainsi de troigesdle grandeur supérieurs
au LLRI apres 1 million d’'années et décroissent rapidemeut ptre inférieurs au LLRI
aprés 17 millions d’années.

1.1.4.4 Ladissipation de marée

La dissipation des forces de marée peut contribuer a fodmia chaleur dans les
intérieurs des corps planétaires. Comme pour le cas de kégrdas lors qu’un corps
orbite autour d’'un autre des interactions gravitatioresefie créent et des forces de ma-
rées naissent. L'énergie de rotation va ainsi étre traésféous forme de chaleur dans
I'intérieur des corps grace a la dissipation de ces forcénelgie relachée peut étre de
plusieurs ordre de grandeurs supérieurs a celle des élgmaelivactifs a courte période
(cf Fig. 2.12. La température interne des corps peut donc étre fortemagrhentée de
cette maniére. Le calcul précis de la dissipation et de tgaalisponible est donné plus
en détails dans la secti@i2

1.1.5 Etat des corps & la fin de I'accrétion

Les planétes telluriques, a la fin de leur période d’acanépeuvent étre considérées
comme différenciées. Dans une précédente étude, sur ladbag@onométre hafnium -
tungsténe, la différenciation fer/silicate est datée a Bidoms d’annéesYin et al., 2002).
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FIG. 1.6 — Production de chaleur par kilogramme de roche pou¢lésents a longue

période (en vert), a courte période (en rouge) et au totabl@m). Les LLRI deviennent
prédominants a partir de 17 millions d’années.

Avec des simulations numériqudRicard et al.(2009 ont montré que cette ségrégation
métal-silicate pouvait étre encore plus rapide et se déraul quelques centaines de mil-
liers d’années durant la phase de croissance des embnar&tgites. Les corps rocheux
les plus gros peuvent ainsi étre considérés comme compartaroyau ferreux surmonté
d’'un manteau de silicate a la fin de leur accrétion. Lors deengtude de Mercure, nous
sSupposons ainsi une structure interne comportant un nayawsté d’'un manteau. Les
satellites de glace, ne sont eux pas tous différenciés a ¢k fieur accrétion. Dans le cas
de Callisto,Nagel et al.(2004 proposent un modele ou la différenciation glace-silicate
est achevée en environ 1 milliard d’'années. Notre cas de¢ peggose ainsi un modéle
non-différencié.

Cette différenciation s’est accompagnée d’'un relacherderiténergie gravitation-
nelle accumulée lors de la formation. La température dégriaur du corps a pu donc
s’élever trés fortement dans le cas des corps differenb@gplus, le bombardement me-
téoritiqgue responsable de I'accrétion dans les premiadestde la formation des corps,
puis les impacts géants dans la phase finale permettenediobes températures assez
élevées en surface pour au moins fondre, voire méme vapdsasesilicates Tonks et
Melosh 1993. Pour les corps plus froids, comme les satellites de gl#estimation du
profil de température a la fin de la période d’accrétion esttfon de la proportion d’éner-
gie gardée par le corps aprés un impact météoritiGedibert et al.1981). Suivant ce
profil, les températures les plus élevées sont en surfacécetidsent vers l'intérieur du
corps (cf Fig.1.4). Les températures atteintes ne permettent néanmoinspfasdre la
glace d’eau.

Durant la formation et I'évolution initiale des corps d’eaisources de chaleurs sont dis-
ponible. La dissipation des forces de marée a l'intérieucalps ayant des interactions



18 CHAPITRE 1 : Systeme Solaire et structure interne

gravitationnelles notables, peut fournir une source déecinaon négligeable. Dans le cas

de Mercure, cette source de chaleur est prépondérantegaortar une source comme

les éléments radioactifs (Fig.12. Par contre, dans le cas de Japet, les isotopes a courtes
périodes sont les principales sources de chaleur. Cepeotadioactifs sont par la suite

la source de chaleur majeure aussi bien pour un corps tpleiIitomme Mercure que pour
satellite de glace comme Japet.

L'état thermique des corps a la fin de leur période d’acanétiépend donc de tous ces
différents paramétres. Nous utilisons par la suite cetaetatme condition initiale pour

nos études de Mercure ou de Japet.

Les vitesses de rotation des corps étaient plus éleveedifyrailliards d’années qu’a
I'heure actuelle. Les mesures de période de rotation detdelertains astéroides donnent
des valeurs comprises entre 4 et 17 heuRisdfoli et al, 200]). Ceux-ci n’ayant subi
aucun ralentissement de leur période de rotation di a urs gament, ces valeurs doivent
étre du méme ordre de grandeur qu’a la formation du Systérnar&dCastillo-Rogez
et al.(2007) supposent pour Japet une période de rotation de quelquesshéquivalente
a celle des astéroides. Pour des corps plus gros tels queildens peut supposer des
périodes de l'ordre de quelques dizaines d’heures (20 bauigantMelosh et Dzurisin
(1978). Le systeme Terre-Lune permet également, grace a la m@tis® du moment
angulaire, de définir une vitesse de rotation inférieure Belles pour la Terre a la fin de
son accrétionNlignard, 1981). La dissipation a I'intérieur des corps est en partie framct
de cette vitesse de rotation (avec la température, la @dllgrain, ... cf sec2.2). Une
vitesse et une température interne élevée favoriserortt doe plus forte dissipation et
donc un plus grand apport de chaleur dans le corps. Pour kéerame période de rotation
de 20 heures est supposée, alors que pour Japet on déduire@&tuole une période de
rotation de seulement 9,5 heures (cf shc.

Les corps a la fin de leur période d’accrétion présentent darespect différent de
celui vu aujourd’hui. L'évolution qui s’en suit va égalemgmofondément changer I'as-
pect du Systéme Solairésiganis et al(2005 montrent ainsi que les orbites des planétes
géantes ont pu fluctuer faisant migrer Neptune au-dela daitéod’Uranus. Cette migra-
tion s’est accompagnée de la déstabilisation d’un disquelaeétésimaux créant ainsi
un épisode intense de bombardements météoritiques suatextes internes (Mercure a
Mars) environ 700 millions d’années apres la formation dst&ye SolaireGomes et a.
2005. Cet épisode est connu comme le “Late Heavy BombardmerB{]LDepuis lors,
aucun événement aussi cataclysmique ne semble avoirlpeteuBysteme Solaire.

1.1.6 Le Systéme Solaire a I'’heure actuelle

Depuis maintenant moins de 100 ans, avec la découverte tienRin 1930, I'en-
semble des principaux corps du Systeme Solaire a été datfleige 1.7) (si 'on excepte
les découvertes de ces dernieres années dans la ceinturgpi)KNous pouvons dé-
composer celui-ci en deux zones. Sur les orbites les pluhpeadu Soleil, quatre planéetes
orbites : Mercure, Vénus, la Terre et Mars, celles-ci comsiit les planetes telluriques.
Puis vient une ceinture d’astéroides, avant de trouver da@sleuxiéme zone beaucoup
plus étendue les quatre géantes gazeuses : Jupiter, Salteinas et Neptune. Enfin, sur
les bords externes du Systéme, dans la ceinture de Kuipémwve la plupart des pla-
nétes naines telles que Pluton ou encore Eris. Au-delajigeIsinuage de Oort qui est



1.1 La formation du Systeme Solaire 19

3
o
=5
[}
4
/)]
(=]
=

o
0
']
23
Q
a
o
2
-
@
2
2]

FIG. 1.7 — Vue du Systeme Solaire avec ses principaux corpshéliecde grosseur
a été respectée mais pas celle de distance. Credit : Thendtitaral Astronomical
Union/Martin Kornmesser.
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FIG. 1.8 — Photographie de Mercure prise par la sonde Messemgeaié son deuxiéme
survol en octobre 2008. Credit : NASA/Johns Hopkins Unigispplied Physics Labo-
ratory/Carnegie Institution of Washington.

un réservoir de comeétes potentielles. Nous étudions, parite, I'évolution primordiale
de quelques uns de ces corps : Mercure et Mars, des planiiggtes et Japet, un satel-
lite de glace. Ces corps, forts différents aujourd’hui, tnemt des évolutions contrastées
depuis lafin de leur accrétion. Dans le cas de Mercure et dapétteractions gravitation-
nelle fortes les ont conduits a une orbite respectivemerésnance 3:2 et synchrone. De
plus, ils montrent des caractéristiques liées a ce changaireevitesse de rotation (forme
de Japet, escarpements lobés de Mercure). Dans le cas deilMeesiste aucune in-
teraction gravitationnelle notable, néanmoins sa sudab&e une dichotomie nord-sud
dont I'origine pourrait étre une forme particuliere de cectvon liée a un mouvement de
I'axe de rotation. Nous regardons, ici, plus en détails ahaie ces corps ainsi que leurs
caractéristiques principales.

1.1.6.1 Mercure

Elle est la planéte la plus proche du Soleil (Figd), orbitant a moins de 60 millions
de kilometres de lui. On peut la repérer a quelques degrésléi Gu maximum presque
une trentaine) comme un point brillant de magnitude -0,4 @&uxrj le matin peu avant
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FIG. 1.9 — Photographie d’'un escarpement lobé prise par la ddedsenger lors de son
premier survol en janvier 2008. Credit : NASA/Johns Hopkiméversity Applied Physics
Laboratory/Carnegie Institution of Washington.

le lever du Soleil ou le soir peu apres le coucher du Soldié &3t la plus petite des pla-
nétes de notre Systeme Solaire avec un rayon de 2440 kminsestdellites de géantes
gazeuses comme Ganymeéde ou Titan possedent méme un dighétgrand. Elle se
distingue néanmoins par sa trés forte densité par rappas datellites (5,43). Elle ne
posséde pas d’atmosphére mais seulement quelques tranedétriles de gaz prés de
sa surface. Sa période de rotation est de 58,6 jours et salpéte révolution autour du
Soleil de 88 jours, elle est ainsi en résonance 3:2 (elledfaiix tours autour du Soleil
pendant qu’elle fait 3 tours sur elle-méme). Son orbite pdsggalement I'inclinaison la
plus forte de toutes les planétes du Systéme Solaire aveealsg de prés de 0,2. Cette
valeur provient d’une évolution orbitale chaotique et dedature a travers la résonance
3:2 (Correia et Laskar2009. La proximité du Soleil et 'absence d’atmosphére prootre
de tres forts contrastes de température a sa surface, l@diece peut atteindre 700 K
alors que celle non-éclairée peut descendre jusqu’a 90 K.

Deux sondes ont survolé Mercure, la premiere fut Marinernl09¥ 4 puis vint Messen-
ger en 2008. Ces sondes ont détecté un champ magnétiqmséouie a Mercure d’'une
valeur d’environ 300 nT a sa surfacechubert et al.1988. Les photographies de Mer-
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cure montrent un corps hautement cratérisé signe d’'unacudatant des premiers ages
du Systeme Solaire (Fid..8). On peut néanmoins distinguer quelques structures parti-
culieres a sa surface comme le bassin d'impact Calorisyolen 1300 km de diametre
(Lodders et Fegley1 998 ou encore des escarpements lol&tsam et al. 1975. Ceux-ci
sont présents sur toute la surface de Mercure et possedemiri@mtation préférentielle
nord-sud (Fig.1.9) (Watters et al.1998. IIs pourraient étre la trace d’'une contraction
passée liée a son refroidissemaffafters et al.2004). Leurs orientations pourraient pro-
venir de la période de ralentissement de la vitesse de aot@datsuyama et Nimmo
2009. Certains de ces escarpements possedent des difféerencdgetipouvant atteindre
plusieurs kilométres. Néanmoins aucune étude prenant mpteca la fois I'évolution
thermique, orbitale et des contraintes de surface n’a er@éreffectuée.

Aprés un premier survol le 14 janvier 2008dlomon et al.2008, un deuxieme le 6
octobre de la méme année et un dernier le 29 septembre 208&nda Messenger ef-
fectuera une mise en orbite autour de Mercure en 2011. RuR)®4, 'ESA (European
Space Agency) enverra une autre sonde en orbite autour driMerBepiColombo. Elle
mettra 6 ans pour effectuer le voyage pour une mise en ontételp en 2020.

1.1.6.2 Mars

Mars (Fig.1.10 est connue depuis I'antiquité, cette planete, d’aspageéatre dans
le ciel, est observable une grande partie de I'année. Dilgamériodes d’observations
les plus favorables, elle apparait comme un point de mag@it@,9 surpassant en éclat
Jupiter. Elle est d’'une taille deux fois moindre que la Tédiametre d’environ 3394 km)
et orbite a environ 228 millions de kilomeétres du Soleil.efllossede une atmosphére
ténue composée en majorité de dioxyde de carbone (a plus¥g. ¥a période de rota-
tion est quasi-équivalente a celle de la Terre avec 24 h 37tamdis que sa période de
révolution autour du Soleil représente environ 2 annéesgees (1,88 pour étre précis).
Elle possede également une orbite trés peu excentrique) (€pdnparable a celle de la
Terre (0,02) et son obliquité d’environ 25° lui procure @yaént des saisons comparables
a la Terre. Les températures a la surface de Mars sont caamigre 148 et 290 K, les
températures maximales étant atteintes a I'équateur ema@idis que celles minimales
sont atteintes aux poles.

Mars est la planéte la plus visitée de notre voisinage, plusedtrentaine de sondes
ont tenté de I'atteindre depuis les années 1960 mais sentdanmoitié a réussi. Sa sur-
face a été intégralement photographiée et a révélé de fdidparités. On voit ainsi un
hémisphere sud fortement cratérisé et possédant uneiétewadyenne de 2000 a 3000
metres alors que I’hémisphére nord est lui composé de glaimegistrant peu de cratéres
et ayant une altitude moyenne de -3000 métres. Cette dictwimartienne (Figl.11)
est source de nombreuses interrogations et un certain eaféxplications a été donné
(panache mantelliqu&biong et Zuber2001 Roberts et Zhong2006 Ke et Solomatoy
2006, impact géantNimmo et al, 2008 ...). Un mouvement de I'axe de rotation de la
planéte (“True Polar Wander”), lié a la différence de masssuwsface apres I'évenement
ayant causé cette dichotomie, est également avancé pdiguexette orientation hémi-
sphériqueRoberts et Zhong2007 Rouby et al.2008. On trouve également des anciens
volcans comme sur le plateau de Tharsis ou le mont Olympeicealeprés de 27 km
d’altitude. L'hypothese de la présence d’eau liquide a Idase dans des temps passés
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FIG. 1.10 — Photographie de Mars centrée sur Valles Marinezipldteau de Tharsis
apparait sur la gauche. Source : NASA/JPL.

est trés souvent avancée pour expliquer les différentsachxeembouchures et rivieres
décelés.

Actuellement plusieurs sondes orbitent autour de Mars. @ongpte la sonde MRO
(Mars Reconnaisance Orbiter) de la NASA ou encore Mars Bgpile 'ESA. A sa sur-
face, deux rovers sont en activité Spirit et Opportunityn®kes années a venir, d’autres
sondes seront lancées comme le rover Mars Science Labgratarn retour d’échan-
tillons est programmé vers I'’horizon 2020.

1.1.6.3 Japet

Japet (Fig. 1.12) est un satellite de la géante gazeuse Saturne. Son olsemét
cessite I'emploi de télescope ou de lunette astronomiquiaitiule sa proximité avec
Saturne (mais qui est quant a elle parfaitement observdhiegilanu). Il orbite a environ
3,5 millions de kilométres de Saturne sur une orbite synuhr&a période de rotation
égale donc sa période de révolution qui dure environ 79,)3jdela implique qu’'une de
ses faces est toujours visible de Saturne et I'autre nonn@atdere de la Lune avec la
Terre. Ce satellite fait partie des plus gros satellites a@ir8e avec un rayon de 735,6

lapetus en anglais
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THE TOPOGRAPHY OF MARS BY THE MARS ORBITER LASER ALTIMETER (MOLA)

O

FIG. 1.11 — Carte topographique de Mars d’apres les résultdialtimeétre laser MOLA
embarqué sur la sonde Mars Global Surveyor. Source : MOLAr8e Team.

FIG. 1.12 — Photographie de la face visible (depuis Saturnejplet par la sonde Cassini.
Source : NASA/JPL/Space Science Institute.
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km. Néanmoins ceci est un rayon moyen car il existe une difi@é entre le rayon équa-
torial et le rayon polaire d’environ 35 km. Cette différeragrait été acquise assez tot
dans son évolution et serait due a la conjonction entre uassa de rotation rapide et une
faible viscosité interne(astillo-Rogez et al2007). L'implication d’éléments radioactifs
a courtes périodes pourrait avoir permis d’obtenir de i8fleosité. La compréhension de
I'acquisition de cette forme peut ainsi donner des inforamest sur le temps de formation
de ce satellite. Il reste encore a déterminer le temps raicessu ralentissement de la
période de rotation, ainsi que I'évolution thermique d’ehdorps. Il posséde une faible
densité (1,083) ce qui indique une forte proportion de gldeeplus de 93 %, dans sa
composition. Japet n’a aucune atmosphere et les tempesaturegistrées a sa surface
sont de I'ordre de la centaine de kelvins.

Deux sondes ont pu prendre des images de Japet : Voyager B&hot9de son passage
dans le systéme saturnien et enfin Cassini depuis sa miséigs autour de Saturne en
2004. Japet exhibe deux particularités tres voyantes simkges prises. Tout d’abord un
fort contraste de couleur entre 'hémisphere faisant face@auvement orbital (“leading”)
et I'hémisphére opposé (“trailing”). L'un montre une caui®lanche alors que l'autre est
plutdt noire. La deuxieme caractéristique visible est It felief qui parcourt le satellite
tout le long de son équateur. Cette ride équatoriale sutpdoles terrains environnants
d’environ 13 km Giese et al.2008.

Actuellement deux survols de Japet ont été effectués pavridesCassini et a I'heure
actuelle aucun autre survol n’a été programmeé. En I'étatedctl faudra donc attendre
encore quelques dizaines d’années avant de pouvoir obesinformations supplémen-
taires sur ce satellite.
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1.2 Structure interne des corps et rhéologies des mate-
riaux

Au travers de Mercure, ou encore Japet, je viens de décfiératits corps du Sys-
teme Solaire. L'étude de I'évolution primordiale de cespsonous permet d’obtenir leur
structure interne possible actuellement. Des informatgur cette structure actuelle sont
essentielles afin de mieux contraindre nos modeles évokitdans le cas de Mercure,
nos modeles doivent ainsi donner un noyau externe liquidesagnviron 4,5 milliards
d’années d’évolution. Je présente maintenant la struatteene de corps telluriques et
de satellites de glace. Par la suite, je décrirai le compuate des matériaux qui les com-
posent.

1.2.1 Structure interne

Une fois leur formation et leur différenciation terminées torps planétaires adoptent
une structure composeée de différentes couches succe@siges.13. La détermination
et 'agencement de ces différentes couches sont des infiormamportantes de ces corps.
Plusieurs méthodes permettent de déterminer la structteme d’'un corps. La méthode
la plus simple est celle déterminant les parametres phgsiggmme la masse et le rayon
d’un corps. Ceux-ci sont déterminés directement depuisieeTgrace a des observations
du mouvements de ces corps sur leur orbite. Cela permetide kbhypothese sur les
matériaux composant le corps, de déterminer, comme daresldec Mercure, la taille
approximative d’un noyau métallique ou encore pour un k&ele glace le pourcentage
d’eau dans ce corps. Des observations peuvent égalemerfaidér concernant leur ro-
tation. L'inclinaison de I'axe de rotation, la mesure d'@ux de précession, le moment
d’inertie ou encore de libration donnent des informatianda structure interne. De cette
maniere,Margot et al.(2007) en déduisent la présence d’'un noyau externe liquide sur
Mercure grace a des mesures radars de libration ou bienia geidondes lors de sur-
vols proches. Les sondes envoyées en orbite autour des @ompgnt accés a d'autres
informations. La mesure du champ de gravité de ces corpsgbeledéeterminer plus pré-
cisément la masse du corps ainsi que le coefficieritf sec.2.3.7). Les sondes donnent
également des informations sur la présence ou non d’'un chaagpétique. On peut ainsi
faire I'nypothése de la présence d’'une dynamo a I'intériBuin noyau liquide. Enfin, les
photographies de la surface, ainsi que les mesures spampiqaes permettent d’avoir
des informations sur les matériaux composant le corps quesies différents processus
ayant eu lieu a sa surface. Ceux-ci peuvent refléter desmafitons sur la structure. La
forme de Japet pourrait avoir été acquise suite une vitessetdtion élevée au début de
son évolution. On peut également lors d’un atterrissagerpiess stations sismiques. On
obtient, a partir des ondes sismiques des informationstésales enveloppes constituant
la structure interne. Cette méthode n’a pour l'instant gfgiquée que pour la Terre et la
Lune.

Toutes ces différentes informations peuvent ainsi, dacadel’un corps tellurique tel que
Mercure ou encore la Terre, donnée une structure compogg@&dyau métallique possé-
dant en majorité du fer avec quelques traces d’autres étérimamds comme le nickel et
d’éléments Iégers tels que le soufre. Au-dessus de celipgarait ensuite un manteau de
silicate dont les principaux composants sont le siliciute @hagnésium$chubert et al.
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2007). Pour un satellite de glace comme Japet, nous devonseajaiwglace dans la com-
position. La question de la différenciation peut se poserr pes satellites, s’ils ne sont
pas différenciés leur structure est beaucoup plus simpleraposée d’une seule couche
homogene avec différentes fractions volumiques de s#ioaétal et de glace. Dans le cas
des plus gros satellites comme Ganymede ou Titan, nous pewxmir un noyau mé-
tallique surmonté par une couche de silicate. La glace fameecouche soit solide soit
liquide qui surmonte cette couche de silicate. En surfacerdate est formée par une
couche de glace.

1.2.1.1 Corps telluriques

La croute. Dans le détail, et en prenant pour exemple de corps telletaderre, dont
la structure est la mieux connue, nous pouvons séparertia papérieure en différentes
zones. En partant de la surface, la premiere couche quiapptqui est en contact avec
I'atmosphere (ou le vide spatial s’il n’'y a pas d’atmosphést la croute (Figl.13a

et 1.13). Elle est le dernier produit de la différenciation du nemut Schubert et al.
2001). Sur Terre, on peut faire la différence entre la croute oicgee, d’'un &ge moyen
de 80 millions d’années et la croute continentale, d’'un aggan de 2 milliards d’an-
nées. La présence de ces deux types de croute sur Terrenprditiae tectonique des
plagues actives qui permet un renouvellement de la croutestee. Sur Mercure ou sur
les autres corps telluriques, aucune preuve d’'une teaierdgs plagues n'a été décou-
verte. La croute est donc majoritairement contemporaiseddbuts du Systéme Solaire.
Les seules possibilités de renouvellement de la croutagmoent des impacts météori-
tigues et du volcanisme. Des altérations de la croute duesgemis solaires et aux flux de
particules cosmiques peuvent également avoir lieu powdgss sans atmosphere comme
Mercure. Pour ce corps, des mesures spectroscopiquesrdeta aissent apparaitre une
faible teneur en oxyde de fer dans les éjectas de crawa€l{ntock et al, 2008. De plus
I'origine de certaines plaines pourrait étre attribuée aalnanisme passéHgad et al.
2008. Des modeéles d’évolution thermique prenant en compte ddymtion de liquide
magmatique peuvent ainsi étre contraint par ces obsengatio

Le manteau. Dans le cas de la Terre, on trouve a la base de la croute unedeatis-
continuité sismique ou les vitesses des ondes augmentestjument. Cette frontiére se
nomme la discontinuité de Mohorovicic ou encore Moho, eflpase la croute du man-
teau. Du fait méme de sa définition, il est difficile sans mesismique de contraindre
sa présence sur les autres corps telluriques. On peut néanfawe I'hypothese d’'une
frontiére entre la croute d’un corps comme Mercure et sonteaan Cette frontiere peut
étre par exemple basée sur un changement de rhéologie. lpsidimn des manteaux est
principalement basée sur celle des chondrites. On retraiunge en majorité du silicium
(olivine) et du magnésium.

Le manteau est la zone principale du corps, pour la Terrenipmote plus de 50% de
sa masse totale. On peut le séparer en deux : le manteauesuparinférieur. Ces deux
zones sont séparées par une discontinuité de vitesse des siathiques. Le manteau est
également le siege de la convection, sur Terre la questipose d’une convection sur
tout le manteau ou bien sur deux zones de convection distigeins le manteau inférieur
et dans le manteau supérieur. Pour les autres corps tels;ig n’existe pas de contrainte
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FIG. 1.13 — Exemples de différentes structures internes : a@iieeTb) Mercure et c) un
satellite de glace possédant un niveau d’eau liquide.
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sur un éventuel partage du manteau en zone distincte. Dasicbes peuvent néanmoins
étre apportées sur la taille du manteau grace aux mesuresrdemhd’inertie, duk, et de
topographie. Pour Mars, les mesures ont donné un momenttisénde 0,365 0,0012,
les mesures di, liées au marée solaire de 0,153 et I'épaisseur de croutedua@sures
topographiques de l'altimetre MOLA de 30 et 60 km respeatigat pour les hémispheres
nord et sud Yoder, C. F. and Konopliv, A. S. and Yuan, D. N. and StandishylEand
Folkner, W. M, 2003 Neumann et aJ.2004). Ceci permet d’avancer une structure com-
posée d’'une croute, d’'un manteau d’environ 1500 a 1850 kruetribyau compris entre
1520 et 1840 km.

Le noyau. Le noyau métallique des corps telluriques se construit gdsteEment sous
une forme liquide résultant de la plus faible températuréudmn et de la plus grande
densité du fer métallique par rapport a la composante gkcgui compose aussi ces
planete. Une partie solide (ou graine) résultant de laadlisation de ce liquide est souvent
présente apres plusieurs milliards d’années de refr@disst. Il demeure qu’une partie
liquide existe probablement toujours aujourd’hui au sess corps. En effet, le noyau,
composé principalement de fer et d'autres éléments lowdsre le nickel, comporte
aussi des éléments légers tel que le souteefr et al. 2008, qui abaissent le point
de fusion de I'alliage métallique et en favorisent I'existe. Les noyaux de la Terre ou
Mercure possedent probablement une telle structure. Ondeétecter la présence de la
partie liquide d’un noyau par son action sur la rotation deldmete (exemple de Mercure
(Margot et al, 2007) ou sur les marées (exemple de Marsder, C. F. and Konopliv,
A. S. and Yuan, D. N. and Standish, E. M. and Folkner, W, 2003). Dans le noyau
externe liquide, bon conducteur du champ électrique, Usraent peut donner naissance
a un champ magnétique, c’est I'effet dynamo.

1.2.1.2 Satellites de glace

La croute. Pour un satellite de glace, la croute est majoritairememipasée de glace
d’eau. Suivant I'éloignement du satellite au Soleil, etade sa température de surface,
on peut avoir d’autres composants comme de la glace de ddakgydarboneGruikshank
et al, 2005. La croute d’un tel satellite peut dater de sa formationusiuaie activité
géologique n'a renouvelé sa surface, seules les altésali@es a la non présence d’at-
mosphére ont pu faire évoluer sa surface. Mais, depuis ledesoVoyager, Galileo ou
encore Cassini, les connaissances de ces lunes ont évahgé.des traces d’évolutions,
liées sans doute a un océan sous-jacent a une croute de glaaene convection dans la
croute de glace, ont été observées sur EurGuednberg et 311999 Tobie et al, 2003.
Des geysers d’eau ont été photographiés sur Encelade @b €titles lacs ont été vus sur
Titan. La croute des satellites de glaces peut donc évohres & temps et nous apparait
fortement couplée a ses couches sous-jacentes.

Le manteau glacé. Sur les satellites de glaces différenciés, différentesiposes peu-
vent prendre place. Dans le cas de la présence d’'une coushe litjuide sous la croute
de glace Hussmann et al2006, nous pouvons avoir, avant le noyau métallique, une
deuxiéme couche de glace a hautes pressions et une couciiieate (chubert et al.
198]) (Fig. 1.1%). Cette couche de glace a hautes pressions provient ciaangement
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de la structure cristalline de la glace avec la pression.dieclte d’eau liquide peut étre
facilitée par la présence d’'ammoniaque qui abaisse algpeitg de fusion de la glace
(Grasset et Pargamif005. On peut également évoquer les forces de marée, elles four-
niraient un apport d’énergie suffisant pour élever la termpge au-dessus de ce point
de fusion Tobie et al, 20053. S’il n’y a pas de couche liquide, alors la présence d’'une
deuxiéme enveloppe de glace, mais a haute pression, puis dauche de silicate est
alors évoquée. La possibilité de convection est présems léa couches de glaces ainsi
que dans les couches de silicatBarf et McKinnon 2007).

Le noyau rocheux. Le champ de gravité mesuré par les sondes spatiales (Gadilede
systéme de Jupiter et Cassini pour le systeme de Saturnggreugue la plupart des gros
satellites des planétes géantes (Europe, Ganymede, pitasgdent un noyau rocheux,
constitué d’'un mélange de silicate et de 8okl et al, 2002. Dans le cas de Ganymede,
Europe et lo, la partie interne rocheuse est probablem#aéteticiée en un noyau de fer
liquide entouré d’un manteau silicaté, de maniére analagueplanétes telluriques. Sur
Ganymede, le noyau de fer liquide serait a I'origine du chamagnétique intrinséque qui
fat détecté par GalileoK(velson et al, 1996. Callisto et Titan ne seraient quant a eux
que partiellement différencié, avec une séparation desglat des silicates, entrainant
une concentration plus ou moins importante de roches &bsavers leur centre, mais pas
de séparation du fer et des minéraux silicatés. Sur les pghits gatellites, tels que Rhéa
ou Japet, une séparation des roches et des glaces ne stasblproent pas produite, et
leur intérieur est potentiellement constitué d’'une migtde glace et de roche. Dans le
cas d’Encelade, malgré sa tres petite taille, I'activigrnhique observée a son pble sud
suggere que son intérieur est différencié en un noyau reak@ouré d’un épais manteau
de glace et d’eau liquidé&gchubert et al2007 Spencer et al2009.

1.2.2 Rhéologies des matériaux

La rhéologie nous renseigne sur le comportement d’'un naatéui se déforme sous
I'action d’'une contrainte, ainsi que les relations entri®d®ations et contraintes. La preé-
sentation qui suit est basée sur cellesSdbubert et al(2001) et Karato(2008.

1.2.2.1 Rhéologie générale

Un matériau soumis a une contrainte pendant une trés coénitedp de temps (ou a
basse température) se déforme de maniére élastique. Geifiesijue la déformation est
immédiate et que le matériau reprend sa forme originelldainéa contrainte dissipée. Si
la contrainte est une fonction linéaire de la déformatiomégériau suit la loi de Hooke :

g, = )\5” €rk + 2M€ij (14)
k

2
avec A=K — e (1.5)

ol o est le tenseur des contraintésest la constante de Lam£&, le module élastique
d’'incompressibilité (qui mesure la résistance d’un matéa une pression uniforme),
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le module élastique de rigidité;; est le symbole de Kroneckeet ¢;; est le tenseur des
déformations. On peut également écrire le tenseur desadotas en fonction de la pres-
sion hydrostatique et de sa partie déviatoriquecomme .o = 7 + pI
Si le matériau est soumis a une contrainte sur une périodagestbeaucoup plus longue,
il subit une déformation dite plastique. Dans ce cas, bi€ih gait une résistance a la
contrainte, la déformation subie est définitive. Dans leddas matériau isotrope et new-
tonien (la contrainte déviatorique,; est proportionnelle au taux de déformation déviato-
riqueé;;)ona:

Tij = Qné;j (1.6)

ou le coefficient de proportionnalité est la viscosgjtddans le cas d’une rhéologie non-
newtonienne et pour un matériau isotrope la contrainteati@nique et le taux de défor-
mation déviatorique peuvent étre reliés par une quantékase B qui est fonction de la
contrainte déviatorique :

€, = B(Ty) T4 (1.7)

CommeB est un scalaire il ne doit utiliser que les invariants du dt&ir des contraintes.
Seul le deuxieéme invariant est & prendre en compte, il $’énrfonction des contraintes
principales 11, = —o,00 — 0903 — o307. On peut également I'écrire en fonction de la
contrainte effective de cisaillement = (3I1,,)'/2. Cette contrainte effective de cisaille-
ment ainsi que le taux effectif de déformatiensont ainsi définis comme les seconds
invariants des tenseurs des contraintes et des taux demggfons déviatoriques. De cette
maniéreB s’écrit :
B=B 71,V (1.8)

ou B est fonction de certains parameétres du matériau (tempéraxession ...). De cette
maniére, méme en régime non linéaire nous pouvons définicameainte effective new-

tonienne, :
Te

- o

2€e,
Pour séparer les cas de comportements élastiques, de ceorgertements plastiques
on utilise le temps de Maxwetly,. Il sS’exprime comme :

e (1.9)

T = £ (1.10)
i
Si la contrainte est appliquée pendant un temgs 7,,, le matériau a un comportement
élastique sinon il a un comportement plastique. Dans le gds0 7, le matériau a un
comportement viscoélastique.

1.2.2.2 Viscosité

Les déformations engendrées a I'intérieur d’'un matériad’gpplication d’une con-
trainte peuvent étre de différents types. Dans les inté&riplanétaires, il y a principale-
ment deux types de fluage : par diffusion ou par dislocati@ndiffusion résulte de la
migration de défauts ponctuels de la structure cristadlitravers le solide. Ce mécanisme
conduit a un comportement de fluide newtonien. Le deuxiemsanmsme met en jeu le

25,; = 1 pouri = j etd;; = 0 pouri # j
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déplacement de dislocation. Ce sont des défauts linéagrksddructure cristalline du so-
lide, ceux-ci migrent a travers le solide et engendrent &arohétion.

Les expériences et la théorie montrent qu’on peut avoir elagion entre le taux de défor-
mationé et la contrainte déviatorique valide a la fois pour un fluageligusion et pour
un fluage en dislocation :

e=A (%)n (g)mexp (—%) (1.11)

ou A est une constanté,est la norme du vecteur de Burgedsst la taille de grainy et

m sont des constantes dépendant du type de fluaget 1, sont respectivement I'énergie
et le volume d’activation (qui dépendent également du tygpfudge)p est la pressioni

est la constante des gaz parfait§'etst la température. On peut donc définir une relation
pour la viscosité valide pour les deux types de fluage :

Ly A\ o\ E,+pV,
=5 G) (7)) e (P 1.12)

Les parametres de I'’équation vont ainsi dépendre du typeatériau utilisé et du meé-
canisme de déformation. De plus, les conditions comme lautean eau du matériau
peuvent modifier ces dernieres équations. Dans le cas d'ageflen diffusion, il y a
dépendance par rapport a la taille de grain mais pas par napga contrainte { =
1), la viscosité est alors newtonienne. Pour un fluage en adistin, la viscosité est
non-newtonienne car dépendant de la densité de dislocalieméme fonction de la
contrainte.

L'équation1.12 peut étre approximée par une fonction exponentielle, dansas nous
utilisons 'approximation de Frank-Kamenetskii (&gemmer et a)2000 :

7 = exp (ln Anp(Trep —T) + InAny(Rs — 17 — Tref)) (1.13)
avec (R ) (R )
nr S 77p n

Anp = et An, = (1.14)
" (R P om(Ry)

ou Anr et An, sont respectivement les contrastes de viscosité en tetnpged pression,
R, le rayon de surfaceR, le rayon a la base de la couche modéliséks rayon,T" la
température €t ; la température de référence.

Dans le cas d’'un manteau planétaire comme la Terre et sams dauos les silicates des
satellites de glaces, le minéral le plus abondant est if@ivDe nombreuses expériences
ont été faites afin de modéliser son comportemi€atdto et Wi11993 Hirth et Kohlstedt
2003 Korenaga et Karat@008. Néanmoins, les gammes de pressions et de températures
utilisées sont différentes de celles du manteau, de pliualese déformations sont beau-
coup plus élevés que ceux dus a la convection mantelliqueepaemetres pour I'olivine
d’apresKorenaga et Karat¢g2008 sont réesumés dans le tableai, ce sont ceux que
nous utiliserons par la suite. La norme du vecteur de Burgess pris a 0,5 nm suivant
Karato et Wu(1993.

Dans les satellites de glace, le principal matériau utdstda glace. Pour une contrainte
élevée & > 0,1 MPa), le fluage de la glace se fait par le glissement de digtocaalors
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Mécanismes Parameétres Valeurs
M/A 109,25:|:0,03
m 2,98+ 0,02
Diffusion n 1
E, 261+ 28
Va 6+5
/A 106:09£0,11
m 0
Dislocation n 4,94+ 0,05
E, 610+ 30
V., 13+ 8

TAB. 1.3 — Liste des paramétres synthétisés a partir de ditigsertudes pour de I'olivine
seche d’apreKorenaga et Karat¢2008. L'énergie d’activation est donnée en kJ.mol
et le volume d’activation en ctrmol .

gue pour des contraintes plus faibles et des températuvebgs du point de fusion, on
peut avoir un fluage par glissement aux joints de graBadsby et Kohlsted2001) ou
encore par glissement intragranulaire suivi par un autreaméme dépendant de la taille
de grain Durham et Stern2001). Le fluage par diffusion n’a jamais été observé en la-
boratoire, il est néanmoins suspecté a basse contrainteuetdps hautes températures
(Goldsby 2007. Toutes les mesures de laboratoire sont faites a des tacandeintes
plus importants¢ > 0,01 MPa) que ceux impliqués dans la convection des satellites
de glace & < 0,001 MPa). L'extrapolation a des valeurs de contraintes plusldaiest
ainsi problématique et une surestimation des valeurs @esit& a basse contrainte peut
avoir lieu (Tobie 2003. La taille de grain influence également le fluage de la glace e
participant a un glissement des limites de graibgrbam et al.1997).

Les parametres de I'équatidnl2peuvent étre déduits de la compilation faite @anld-
sby et Kohlsted{2001). Il en ressort que I'’énergie d’activation est de I'ordre5fea 60
kJ.mol!. Le facteurm, qui relie la dépendance a la taille de grain, est estimédnét
1,5. Dans notre étude sur Japet, nous emploierons une @aéagtivation de 50 kJ.mol

et nous négligerons la dépendance a la taille de grain etlamead’activation en raison
des faibles valeurs de pressions atteintes sur Japet.

1.2.2.3 Viscoélasticité

Dans le cas des fréequences de marees, les intérieurs plasé&@ comporteront de
maniere viscoeélastique. Cela implique que la déformatiomektériau n’est pas instan-
tanée mais retardée par rapport a I'instant d’applicat®faccontrainte. La présentation
qui suit est inspirée de celle darato(2008.
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Compliance dynamique Prenons le cas de I'application d’une contraidiea un temps
t = t'. La réponse du matériau a un tempépend du temps passé depuis I'application
de la contrainte, la déformation sera :

de(t) = D(t —t')do(t) (1.15)

ou D(t) est la fonction réponse de fluggéa déformation totale aprés un tempsécrit

donc:
/ Dt—t Ydo(t

A un tempst < 0, la fonction réponse de fluage est nulle, car le principe desal@aée
impose que la déformation arrive aprés I'application delati@inte. At = 0, la fonction
D correspond a la déformation instantanée, c’est a dire &dardétion élastique, on peut
écrire cette fonction comm®, = D(0). En utilisantDy;, on peut réécrire I'équation
1.16:

( >dt (1.16)

e(t) = Duott) - [ (D(0) - Do)

Si on suppose une contrainte harmonigug = o, exp(iwt) de fréquencey, I'équation
1.16prend la forme :

dt' (1.17)

€(t) = iwog exp(iwt) /_t D(t —t") exp(—iw(t — t'))do(t) (1.18)
=o(t)D*(w) (1.19)

ou D*(w) est la compliance dynamique. On peut donc la définir comme :

D*(w) = % (1.20)
= iw/_ D(t —t') exp(—iw(t — t'))do(t) (1.21)
= w /OO D(t) exp(—iwt)dt (1.22)

En réutilisant la fonctiorD;; on peut également écrire la fonction de compliance sous la
forme :

D*(w) = Dy +iw /OO(D(t) — Dy) exp(—iwt)dt (1.23)
0

Dans le cas ou un délai existe entre I'application de la edmi et sa réponse, on peut
séparer la fonction de compliance en une partie réelle eparie imaginaire :

D*(w) = Di(w) — iDy(w) (1.24)

avec o
Dy(w) = Dy + w/ (D(t) — Dy) sin(wt)dt (1.25)
0

3on peut également trouver dans la littérature cette fonctaiée/ (t)
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et
Dy(w) = —w/ (D(t) — Dy) cos(wt)dt (1.26)
0
On peut maintenant définir 'angle de déphasagmtre la contrainte appliquédt) =

oo exp(iwt) etlaréponse du matérialt) = ¢ exp(iwt—id) en fonction des parties reelle
et imaginaire de la compliance dynamique :

tand =

(1.27)

Modéles rhéologiques On peut modéliser la réponse viscoélastique d’'un maténau e
utilisant différents modeles rhéologiques. Ceux-ci samstruits avec des ressorts (pour
représenter I'élasticité) et des pistons (pour représéntgscosité). On peut ainsi avoir un
ressort et un piston en série pour un modele de Maxwell ou eil@a pour un modeéle
de Voigt. Le modéle de Burgers est simulé grace a un modéleoig & de Maxwell
monté en série. Des modeles plus perfectionnés comme lelendel®urgers généralisé
de Faul et Jacksof2005 permettent d’inclure plusieurs mécanismes d’atténunatles
par exemple a la taille de grain et a la température.

On doit réécrire les parties réelle et imaginaire de la ceanpk dynamique pour chaque
modéle. Dans le cas de la dissipation dans une couche derglaseavons utilisé deux
rhéologies différentes : Maxwell et Burgers. Pour un modigeMaxwell les fonctions
D1 (w) et Dy(w) S’écrivent :

Dy = — et Dy = 1.28
L fon(Tw (1.28)
et pour un modele de Burgers :
1 1 1 wTp
D =—-+—tr2 and D, = LB 1.29
YT + 1+ w?7} ? n(T)w + 1+ w273 ( )

ou le terme de droite décrit un processus de relaxation aliesgpérature se produi-
sant avant que le temps de Maxwell soit atteint. Ce nouveapsale relaxationg =
ne(T)/up (0u on prendup = p pour le module de rigidité transitoire et on fait varier
le rapportn(T')/np(T") avecns une viscosité a court terme). On suppose que les deux
viscosités ont la méme dépendance en température. Poack, gk rapport a été évalué

a 17 parReeh et al(2003 pour expliquer les effets de marée océanique sur les géacie
polaires terrestres. Sur les satellites de glace, commexganple Japet, il se peut que ce
facteur soit significativement différent.

La figure 1.14 montre le facteur de dissipation pour de la glace avec lesstesdie
Burgers et de Maxwell. Deux cas différents sont donnés :afiglrel.14a on a une
température fixe a 250 K et une période de rotatiaqui évolue entrd0~* et 100 jours
et la figurel.14b présente le cas contraire ou la périadest fixée a 16 heures (soit 0,67
jours) et ou on fait évoluer la température entre 90 et 273fia de mieux appréhender le
plan 3D constitué par la dissipation en fonction de la termpée et de la période celui-Ci
est donné sur la figurk. 15pour un modele de Burgers possédant un rapg@ri/nz(7)
de 50. La dissipation a période de rotation constante esinmadex pour les hautes tem-
pératures dans le cas du modeéle de Maxwell alors que pour aieélende Burgers un
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FiG. 1.14 — Facteur de dissipatiéi ! en fonction de la température et de la période de
rotation dans le cas de Japet. A droite la température est &ix#60 K et & gauche la
période est fixée a 16 heures.

deuxieme pic de dissipation est présent a plus basse tetmgeraa variation du facteur
n(T)/np(T) montre que ce deuxiéme pic de dissipation glissera versetegératures
plus faibles, mais en contrepartie, le facteur de dissipatonnait des valeurs de plus en
plus basses a hautes températures. Ce “creux” glisseedé@ngégnt vers les basses tem-
pératures si on augmentait le facteuf’) /nz(T). Le principal avantage du modéle de
Burgers est donc de produire plus de dissipation a faibl@éeature alors que le modele
de Maxwell la sous-estime. Dans le cadre de la dissipatios dae couche de silicate
(notre cas pour Mercure), nous avons utilisé un modele dgeBsidit “généralisé”, qui
a été développé pdraul et Jackso(R005 afin d’expliquer la dissipation liée aux ondes
sismigues dans le manteau terrestre. Ce modele permebiporer a la fois une réponse
élastique, puis une déformation anélastique non défirgtienfin une réponse visqueuse
définitive. Dans ce modeéle, les fonctiobs et D, sont selon la fréquence, de la tempé-
ratureT’, de la pressior et de la taille de grain :

OéQA TH 7.04@—1
Di=Dy(P)|[1461lnJ _ —d 1.30
1 wagA TH 7o
Dy = Dy (P —d 1.31
2 v(P) (u)TM T — T /TL 1+ w?r? T) ( )
avec
Oln DU) ( d )mJ
oDy =(T-T — 1.32
v=( R) ( or ), \dn (1.32)

ou «y caractérise la dépendance en fréquemntegst la force de la relaxation visco-
élastique,r est le temps de relaxatiom; et 7 sont des bornes inférieur et supérieur
ar .71, <71 <TgH,T estlatempérature,la taille de grain ef'’; etdy sont les référence
pour respectivement la température et la taille de grain.D;; permet de prendre en
compte une relaxation anélastiqgue supplémentaire du imatéfin d’ajuster la réponse
élastiqueJ;; au-dessus d’'une température de 900°C. Les différentearsal@pliquées
dans les équations précédentes sont indiquées dans |4 #ble
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Facteur de Dissipation Q™
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FiG. 1.15 — Facteur de dissipatigit ! en fonction de la température et de la période dans
le cas de Japet. Un modéle de Burgers avec un rappbijt/nz(1") de 50 est donné sous
forme de plan 3D.
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FiG. 1.16 — Facteur de dissipatigpr! en fonction de la température et de la période de
rotation dans le cas de Mercure. A droite la températurexast & 1700 K et a gauche la
période est fixée a 20 heures. Les deux courbes de chaquequraptontrent la dissipa-
tion pour différentes tailles de grain a 1 (en vert) et 10 mmréaige).
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Couche/Modéle Parametres Valeurs Unite
Tres 273 K
Glace .., 10t Pa.s
g 3.33 GPa
Tyes 2100 K
Silicate d 0.01 m
N, 4.99 x 10"  Pa.s
Lsil 73.9 GPa
Tr 1223 K
Modéle de Burgers dr 107° m
Dy 0.0149 GPa!
suivant Oln Dy /0T 91x107% K1
A 14
Faul et Jackso(R005H agQ 0.270
TI 3.981 x 1073
TH 5.26 x 10°
™ 4.31 x 108
my 0.16

TAB. 1.4 — Parametre rhéologique de la glace et des silicatésestdans les modéles
de dissipation. La viscosité est calculée suivant 'équetil2 On donne également les
parametres utilisés dans le modeles de dissipatidgradéet Jackso(R005.
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Pour ce modéle, les figurdsl@a et1.16 montrent respectivement l'influence de la
taille de grain en fonction de la période de rotation pourtenepérature de 1700 K et en
fonction de la température pour une période de 20 heureset@uwe dans le cas d'une
période fixe la méme dissipation que pour le cas de la glacerémier pic de dissipation
est présent a haute température puis un deuxiéme pic appaniais basse température.
La taille de grain influence le modéle en décalant vers depédeatures plus basses le
deuxieéme pic de dissipation si on abaisse la taille de gcaila, permet également d’aug-
menter la dissipation a des hautes températures. Dans #was température fixe, la
plage de période de rotation considérée nous donne ungatissi difféerente selon la
taille de grain. Avec une taille de grain de 1 mm la dissipatiagmente continuellement
avec la période de rotation alors que pour une taille de giamimportante (10 mm), un
minimum apparait pour une période de 10 jours. Comme poualtzegla période de ro-
tation et la température doivent étre considérées ensehbladéterminer la dissipation,
les courbes peuvent avoir des tendances différentes slaveampérature ou la période
considéreée.

La taille de grain dans le manteau de Mercure est supposedais des gammes de 1 a
10 mm Solomatoy2002 du fait des faibles contraintes liées a la convection suichie.
Dans le cas de la Terre les tailles de grain du manteau saidt giell’'ordre de 10 a 1000
pm (Karato et Wi 1993 Hirth et Kohlstedt2003.



40 CHAPITRE 1 : Systeme Solaire et structure interne

Résumé

Les corps actuels de notre Systéme Solaire ont connu unetiévotjui a débutée il y
a environ 4,5 milliards d’années. Les plus vieux €lémenid dous disposons sont des in-
clusions riches en aluminium et en calcium (les CAl). A l@ides isotopes a courte durée
de vie, comme I'aluminium 26, I'dge de ces inclusions a été da4,567 milliards d’an-
nées. Ces isotopes ont également permis un chauffage gessla de la différenciation
des premiers embryons planétaires. La formation de nos®8ye Solaire fut achevée en
a peu pres 200 millions d’années. Les différents corps quoteposent peuvent se séparer
en trois groupes : les planetes telluriques, celles gagai$es corps glacés comme les sa-
tellites de glaces. Leurs intérieurs se composent de diffés couches concentriques s’ils
se sont différenciés. On peut ainsi avoir pour un corps coili@eure un noyau métal-
lique, puis un manteau de silicate et enfin une croute. Posatallite de glace, au dessus
d’'un noyau et d'un manteau peuvent prendre place une couchkade de haute pression
puis une couche d’eau liquide ou/et une couche de glace.nf&seurs répondront de
maniere viscoélastique si on les soumet a des contraieesadi des périodes de forcages
de quelques jours. On peut modéliser leurs réponses par a@sles rhéologiques tels
gue le modele de Burgers.



Chapitre 2
Dynamique

Nous présentons dans ce chapitre les différents concepsigples qui seront par la
suite utilisés pour déterminer la dynamique interne detimtaet de forme de ces corps
ainsi que les différents couplages existant entre elles.

Dans une premiére partie nous nous intéressons aux prin@gessant I'’évolution ther-
mique des corps. Nous commencerons par décrire les égsigtoivernant la conduction
thermique dans un corps, a travers un exemple. Nous dégrmons dans un deuxieme
temps les lois de mécanique des fluides qui régissent la chiorehermique. L'exemple
de la convection de Rayleigh-Benard est donné. Enfin, I'outinériqueOEDIPUSqui
permet la résolution des équations de la convection serd.déette évolution thermique
va par exemple influencer la forme de notre corps (selon sasgtde rotation) et étre
influencée par la présence ou non d’un satellite qui créeatess de marées.

Ainsi, dans une deuxiéme partie nous nous intéresserongt@uactions de marée et a la
dissipation d’énergie qui en découle a I'intérieur des s@lanétaires. Cette dissipation
apparaitra comme une source de chaleur qui influence I'égalthermique. Nous com-
mencerons par décrire le potentiel gravitationnel crééuparplanete et qui agit sur son
satellite et nous en déduirons le potentiel de marée. Poiss mtroduirons les principes
de déformation de marée et la dissipation créée dans urumiBeoélastique. Les consé-
quences de cette dissipation sur la rotation des corps atdatissement de la période
de rotation qui en découle seront traitées a la suite. Enfirs aborderons la résolution
numérique de ces calculs et leur implémentation daEBIPUS

La derniére partie présentera I'évolution de la forme depsainsi que leur dynamique
axiale. L'évolution thermique globale déterminée préoéaent, ainsi que I'évolution de
la période de rotation déduite des forces de marées pernttdeminer I'évolution de
I'aplatissement du corps. Nous décrirons tout d’abord fardéation d’un corps sphérique
soumis a un potentiel gravitationnel et/ou centrifugesPume seconde partie décrira brie-
vement le tenseur d’inertie d’'un corps et nous décrironligion de I'axe de rotation
d’un corps ainsi que les équations qui contrdlent cetteudisl. Une derniere partie sera,
comme précédemment, consacrée a la résolution numériqeesaalculs.

Nous conclurons sur la nécessité de prendre en compte toukffiérents phénomeénes
ainsi que les différentes interactions entre eux dans Iigom primordiale des corps pla-
nétaires.
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2.1 Evolution Thermique

La compréhension de la structure interne des corps plaeg&tide leur évolution pas-
sée implique la connaissance de leur évolution thermigas.a@rps perdent petit a petit
la chaleur accumulée lors de leur formation ainsi que cellgsgoroduisent continuelle-
ment grace aux différentes sources de chaleur (éléementacids, dissipation de marée
...). Nous devons donc expliciter les mécanismes de traasfe chaleur qui conduisent a
leurs états actuels. Ces mécanismes sont au nombre del&onduction, la convection
et la radiation. Ce dernier ne sera pas traité ici car sonenfle sur la dynamique interne
est négligeable.

2.1.1 Conduction

La conduction est provoquée par une différence de température deux régions
d’'un méme milieu. Les molécules constituant ce milieu vansiasubir des collisions
entre elles provoquant des transferts d’énergie cinégtjpeopageant ainsi une tempéra-
ture. Les premieres études de ce phénomene ont été faité&batudil XI>E siecle et on
doit & Fourier et Biot la transcription mathématique de l@éopropagation de la chaleur :

g=—kNT 2.1)

ou g est le flux de chaleuk est la conductivité thermique, celle-ci est propre a un ma-
tériau donné et peut varier en fonction de la températur titre d’exemple, le flux de
chaleur moyen pour la Terre est de 87 mWAr{iTurcotte et Schubegr2002) et pour lo, le
satellite galiléen de Jupiter, de 2500 mWfLodders et Fegley1998. Ces deux corps
présentent les flux de chaleur moyens les plus élevés de $ydtéme Solaire, on verra
gu’il ne s’agit pas de flux conductifs dans la totalité de céérieurs (a I'inverse les corps
géologiqguement morts et ayant dissipé toute leur énergigepient des flux de chaleur
quasi nuls).
La résolution de cette équation dans le cadre de I'évolutiermique d’un corps donne
lieu a une nouvelle forme de cette équation. Le bilan des ftusidleur entrant et sortant
d’un volume infinitésimal d’un corps permet de mettre I'éip@2.1 sous une nouvelle
forme :

0= kV*T + pH (2.2)

ou H est une production de chaleur a I'intérieur du volume est la masse volumique
de I'élément de volume. Cette derniere eéquation présenjeurs un caractére invariant
dans le temps. La plupart des phénomeénes qui seront prigrgrteadans la suite évoluent
atravers le temps. On se doit donc de prendre en compte gettgién temporelle, et on
rajoute cette dépendance a I'équatiba:

aT H

— =kV’T + — 2.3

o VT e (2.:3)
ou I'on fait intervenir le termex = k/(pC,), la diffusivité thermique avetle temps et
C, la capacité calorifique. Si un changement de températureosielipsur un intervalle
de temps caractéristique il se propagera a une distangg:r. x varie en fonction des
milieux considérés, pour la glace a 250 K il vaut 1,47%mm?s™! et pour des silicates
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FIG. 2.1 — Exemple d’évolution conductive d’un espace semnimipres différents temps

t. Aun temps = 0 on applique une température de 100°C a une limite externeilgeum
puis la chaleur se propage a l'intérieur du corps.
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A titre d’exemple, si on applique I'équatich3au cas d’un espace semi-infini de tempé-
rature initiale 0°C soumis sur sa frontiere a une augmeamtate température de 100°C,
on peut voir augmenter la température progressivementreiém du temps a l'intérieur
du milieu (Fig.2.1).

2.1.2 Convection

A l'inverse de la conduction, dans laguelle aucun déplaceme matiére ne se pro-
duit, la convection permet une propagation de la chaleud@alacement de matiére. Dans
un cas simple de ce phénomeéne physique, un milieu chauffié pase et refroidi par le
dessus, le matériau chauffé commence a se dilater sowet defla chaleur entrainant une
baisse de sa densité. Les forces de flottabilité vont airggheauter et quand elles com-
mencent a dépasser les forces qui s’opposent au mouvemeatMection s’engage (voir
pour exemple Fig2.2). Dans les intérieurs planétaires, sous I'effet des haetapéra-
tures, la convection est le principal mode de propagatida dbaleur. Les manteaux des
corps planétaires se comportent comme des fluides si ondasdeesur des échelles de
temps de plusieurs millions d’années.

D’un point de vue mathématique, on peut décrire la conveqgiar les équations de
conservation de la mécanique des fluides :

— La conservation de la masse :

dp
i - (p?) = 2.4
5 TV () =0 (2.4)
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FIG. 2.2 — Exemple de convection de Rayleigh-Benard. Le milgckauffé par la base
(en rouge) et refroidi par la surface. Le matériau chaud é&me) devenu plus |éger
s'éléve pour former un panache. Il se refroidit en surfacestetmbe vers le noyau (en
bleu).

ou p est la masse volumiqué, la vitesse du fluide et le temps. Cette équation
permet de conserver une masse constante dans un volumggifiral en calculant
le changement de masse d( a une variation temporelle de maaseique et au
flux de matiere.

— La conservation de la quantité de mouvement ou équation dieNatokes :

Dv

"Dt
aveco le tenseur des contraintesgt'accélération de la pesanteur. On pose éga-
Iement% = % + ”iaii ou lesx; sont X,y ou z en cartésien poilr1,2 ou 3. Le
terme de gauche de I'équation est le produit de la masse tBumeét de fluide par
son acceélération, les termes de droite représentent tesgment les contraintes
agissant en surface et les forces volumiques. On peut égatéransformer le pre-
mier terme de droite pasr = 7 + pl ou T est la partie déviatorique du tenseur
des contrainteg; est la pression diest le tenseur identité. Par la suite le fluide est
supposé newtonien (cf sec2.2..

— La conservation de I'énergie :

=V-o+pg (2.5)

%:®+Vq+pH (2.6)
ou s est I'entropie etH les sources de chaleur. Cette eéquation découle de la deu-
xieme loi de la thermodynamiquéy = T'ds). Les termes de droite sont respec-
tivement la production de chaleur liée a la dissipation desels visqueuses, la
conduction thermique et la production de chaleur interreetdrme lié a la dissi-
pation des forces visqueuses peut se décomposer en deies pdd dissipation

due a un changement de volume (a travi€rge module d’incompressibilité) et la
dissipation liée aux contraintes cisaillantes (a traydesviscosité dynamique).

pT
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Les variations de masses volumiques due a la températuteassez faibles pour
qgu’on puisse les négliger sauf dans I'équation de Naviekedt ou les termes faisant in-
tervenir la masse volumique peuvent étre importants. Getiegproximation de Boussi-
nesq. Cette hypothése impose que certaines autres grampigsiques doivent étre consi-
dérées comme constantes : I'expansion thermigugii est directement fonction de la
variation de densité avec la température ou I'énergie ié@joe C,,. La conductivité ther-
mique k peut également étre prise constante pour I'étude de cdipsdee, mais pour
des satellites de glace on peut tenir compte de sa dépendarteenpérature (en 1/T).
La gravitég peut étre prise comme constante pour I'étude de manteaurp&ng. Pour
Mercure sa valeur fluctue d’environ 10% entre la surfaceistefface manteau-noyau.
Par la suite seul la viscosité dynamique sera utilisées aneaépendance en tempéra-
ture. Les forces de dissipation visqueuse de I'équaiérsont également négligées. En
effet, la dissipation liée a un changement de volume estfluidi¢ incompressible) et la
dissipation liée aux contraintes cisaillantes est négh¢gdevant les autres sources cha-
leurs due a la tres faible vitesse du fluide. Néanmoins, Eightion visqueuse peut étre
plus importante localement comme dans les panadlas@en Berg et Yuernl997). Les
équation.4, 2.5et2.6 peuvent alors s’écrire :

V-7=0 (2.7)
a—»
p8t+17 V({W)=pg—Vp+V .1 (2.8)
DT 2
— = T H 2.
pCy—r = KT+ (2.9)

Les équation2.7, 2.8 et 2.9 sont utilisées dans nos simulations numériques sous une
forme adimensionnée. Ceci permet de simplifier les calduds enéme temps de réduire
les erreurs numeériques : les variables étant normalisées,re peuvent prendre de va-
leurs trop élevées ou trop faibles. Cette formulation pédeenettre en ceuvre le principe
de similitude, on peut donc appliquer ces équations a difitdrcorps. Les échelles utili-
sées sont :

— t = d?/k, échelle de temps diffusive

— dlahauteur de la couche considérée. Celle-ci pourrait éttéascouche convective
soit le rayon de la planéte. Par la suite nous utilisons lerrale la planéte.

— AT =T,.; — T,y avecl,.; latempérature de réference (température a la base ou
bien température de fusion) &}, ; la température en surface.

— 1 la viscosité dynamique a la température de référence.
— h = Hd?/kAT le chauffage interne
Les équations prennent alors la forme :

V-7=0 (2.10)

V0 (V0+ (VD)) = Vp+ RaT7 (2.11)
T

88—t+U-VT:V2T+h (2.12)

ou toutes les variables sont sous la forme adimensionfi@ss$,un vecteur unitaire éta
est le nombre de Rayleigh.
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2.1.2.1 Nombres caractéristiques

Nombre de Prandtl Il représente le rapport entre la diffusivité de la quardigémou-
vement et la diffusivité thermique. Il s’exprime comme :

pr_Y_ _n% (2.13)

K pR k

ouv est la viscosité cinématique et= k/(pC,) la diffusivité thermique. Le calcul pour
un manteau silicaté(= 3300 kg.m=3, n = 10*! Pa.s etc = 10~ m?.s! ) donnePr =
10?% alors que pour de la glace a une température de 250 K, on bbtiea 5,6 x 10'7
(avecp = 920 kg.m3,n = 7,6 x 10! Pa.s ekt = 1,47 x 107 m?.s7!). Les expériences
numeériques font ainsi I’hypothése d’'un nombre de PrandiiiinOn peut donc négliger
le terme de gauche de I'équatidr8.

Nombre de Rayleigh Ce nombre est caractéristique de la vigueur de la convection
c’est le rapport entre les forces motrices du fluide (forc@sathimede) et les termes de
dissipation visqueuse et thermique. Dans le cas d’un fltidefté par la base :

3
Ra = M (2.14)
Tk

Dans un cas simple d’'un chauffage par le bas et des condliroitss libres, le nombre
de Rayleigh minimum permettant de démarrer la convectibdee657,5 (e.gTurcotte et
Schubert2002.

Nombre de Nusselt Lefficacité de la convection par rapport & la conductiomessurée
par un nombre adimensionné : le nombre de NusseltCe nombre se définit pour une
couche convective comme le rapport entre le flux de chalewueiaceq.,,., et le flux
gu’on obtiendrait pour un état purement condugtif,, :

Ny = e (2.15)
Gcond

2.1.3 Modele numérique :Oedipus

Afin d’étudier I'évolution thermique de corps du Systémegiel comme Mercure ou
Japet, des programmes numeériques capables de reprodsiphéisomenes tels que la
conduction ou la convection ont été développés. Ces codgsenatrois dimensions et
possedent une géométrie sphérique. Une telle géométrieepee mieux appréhender la
dynamique de ces corps mais également de pouvoir effechgsecamparaisons avec les
observables géophysiques tel que le flux de chaleur.

Les premiers programmes de convection 3D datent des and&@silec le programme de
Baumgardne(1985. Ce premier code utilisait les éléments finis et considérae valeur
de viscosité constante. Puis, dans les années 1880 et al.(1995 développent sur la
base du programme @aumgardnef1985 un code a viscosité variable en 3D sphérique.
Enfin au début des années 2000 le codglieng et al(2000 CITCOMsbasé sur le code
2D cartésien dé/oresi et Solomatoy1995 CITCOM a été créé. Plus recemment sont
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apparus entre autres les codesydehida et Kageyam@006 et OEDIPUSde Choblet
(2005.

Les codes de convection 3D doivent s’affranchir du probléegsingularités aux poles,
ainsi, par exemple, ces 2 derniers codes utilisent desglii permettent de les résoudre.
Le code deYoshida et Kageyam@006 est basé sur la grille Ying-Yandgageyama et
Satq 2004) qui enléve ces podles et le code@roblet(2005 utilise lui la sphére cubique.
Nous allons par la suite décrire le maillage de la sphéreqagbémployée dans le code
OEDIPUSpuis le code en lui-méme et enfin les différents éléments quété rajoutés
dans ce code durant cette these.

2.1.3.1 La Sphere Cubique

Certains codes 3D imposent de discrétiser le volume tic@st a dire qu’il faut créer
un maillage qui puisse représenter de la meilleure maniéssilple ce volume. Cette
discrétisation s’effectue habituellement pour une sph&rdeng des lignes de latitude
et de longitude. Cette méthode entraine une singularitéveaam des pdles. Les lignes
de méridien se rapprochent et vont créer des termes nonshderés les équations de
conservation. Il est donc nécessaire d'utiliser un systédeenaillage d’'une sphere qui
permette de s’affranchir de ce probleme.

La méthode de la sphére cubique a été développée dans ce iRampzhi et al.(1996),
son but est de :

— ne présenter aucune singularité
— préserver la forme générale des équations de conservation

— la grille ainsi définie doit se rapprocher au maximum d’uribeguniforme

Cette méthode divise une sphére en 6 blocs de taille iden{igig. 2.3). Pour cela on
projette un cube sur la sphére circonscrite pour définirégions identiques. Le maillage
est ainsi défini en surface par I'intersection de 2 ensentd@egands cercles dont I'espa-
cement angulaire est constant. Le maillage d’'un bloc esiémsar la figure.4, les grands
cercles ne vont s’intersecter a 90° seulement le long dedtsyr et de ce fait le systéme
de coordonnées d’'un bloc est non-orthogonal.

Nous définissons les variables angulaifest 7, celles-ci doivent étre comprises entre
—m/4 et /4. Ce maillage est ensuite repris a un rayoa Ar afin de construire un en-
semble de spheres de méme discrétisation angulaire etedpae distance radialér.
Choblet et al(2007) introduisent dan®©EDIPUSun nouveaux systéme de coordonnées
pour la sphére cubique, qui differe legerement de celuaieinent noté palRonchi et al.
(1996, et qui permet une meilleure discrétisation du probléme.

Nous pouvons voir sur la figuz4que la surface d’un élément de maillage différe |égere-
ment entre le centre et le bord du bloc (surfac80% inférieure sur les bords par rapport
au centre). Il faudra donc en tenir compte dans le calcul cudiguchaleur ou encore celui
de la température moyenne.

Afin d’écrire les équations de conservation dans le systeamsdrdonnées (&, n),
il est utile d’introduire comme le proposeRbnchi et al (1996 les variables auxiliaires
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FIG. 2.3 — La sphere cubique avec son maillage surimposé. Oggalément en couleur
le champ de température.

FIG. 2.4 — Creation d’un bloc de la sphere cubique au moyen dealgembles de grands
cercles dont les intersections créent le mailldgenchi et al. 1996).
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suivantes :

1+ X2 +Y? (2.16)

La tableB.1 en annexe donne I'ensemble des relations entre le systemmoddonnées
de la sphére cubique et les systémes de coordonnées cageshérique.

2.1.3.2 Résolution des équations de conservation

Les équations de conservation précédemment présentées(cation de la masse
(Eq. 2.4), de la quantité de mouvement (EQ}5) et de I'énergie (Eq2.6) seront résolues
dansOEDIPUS. A un tempst le champ de viscosité et les forces de flottabilité sont
calculés en utilisant le champ de température, puis orsetdes deux champs afin de
calculer simultanément les vitesses et pression. Enfirg darernier temps, on calcule
le nouveau temps+ 1 et la nouvelle température a I'aide du champ de vitesse dpgem
t.

L'algorithme utilisé pour le calcul des équations de covaton de la quantité de
mouvement et de la masse est un FAS-multigrille (Full apjpnation Strorage Multigrid)
(Brandt 1977). Le principe des méthodes multigrilles est de “lisser’gass grandes lon-
gueurs d’ondes de I'erreur sur des grilles grossieres numnteuses en temps de calcul.
On parcourt ainsi plusieurs niveaux de grilles a traverscgieles multigrilles (dans notre
cas, des cycle en V).

Dans le cas MEDIPUS une méthode de relaxation de type Gauss-Seidel par bioss, a
que des opérateurs de transfert linéaire pour la prolomgai la restriction entre les
grilles fines et grossiéres et inversement sont utiliségl&ment les opérateurs discrets
de grilles grossiéres sont identiques a I'opérateur diediile (Choblet 2005.

Dans le systeme de coordonnées de la sphére cubique lefoég2atOet2.11(en va-
riables adimensionnées) s’écrive@hpblet 2005 :

I §3/2 vé §3/2 v
v.v_ﬁ(m)yﬁ—mm 5 £+—TCD2 Y n_o (2.17)
pour I'équation de conservation de la masse. Et pour I'égnate conservation de la
quantité de mouvement :

selonr : 3/2 3 3/2
1 - 5 ,7_7" 5 7—7"77
p= )+ 5 () o (F) . @9
selon¢ :
1 /XY 1 532 (7€ R
1/XY H _ 1l e T 2.19
. ( D p’n + p7£) 7»3 (7” T )77‘ + T'DCQ (51/2)’§ + TCD (Dél/?)’n ( )

selony :

1 /XY 1, . §3/2 71 §3/2 PR3
- - T S — [ —— 2.2
r < c P + Cp’") r3 (T T ),r + rCD? \ §1/2 " + rCD \ C§1/2 £ (2.20)
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ou les composantes de la partie déviatorique de la corgrefihsont :

= vy _ (2.21)
ot - (V;) N %/E N %VJ} (2.22)
A :r (VT) T+gv;;+%v,g: (2.23)
= 9 :5(—3//2 (#)m - %Vé - Ci?QVT —~ CZDZ Vi (2.24)
o gll/)2 (51/;Vn)7£+ Till/)z (51/;\/6) n_ XY(SCDV; (2.25)

L'équation de conservation de I'énergie sera résolue disani une méthode haute ré-
solution avec limiteur de pente type “minmod” (va@hoblet et al(2007) pour plus de
détails). Cette équation s’écrit dans le systéme de cooéksde la sphére cubique :

5
TeVE+ ——=T,V" =

T, +T,V"
IV D rCD2"
1, 0 |Tee | Ty | 2XY Ty,
2 (r Tﬂ"),r+ 2| 02 + D2 + 22 +h (2.27)

2.1.3.3 Parallélisme

Le codeOEDIPUSa été écrit en fortran 77 et utilise la bibliotheque MPI (Viegs
Passing Interface) qui permet de créer des communicatittns plusieurs processeurs.
Il est donc possible de le lancer sur un ordinateur posségdasieurs cceurs de calcul.
Comme vu précédemment, la sphére cubique se divise en 6 bll@xzin de ces blocs doit
travailler sur un processeur indépendant. Ainsi, pourdate code sur la sphere entiére
il faut au minimum 6 processus. De la méme maniére chaquepelaicse sous-diviser en
autant de sous-blocs. Les seules contraintes sont que :

— les nombres de blocs eret¢ doivent étre identiques.
— le nombre de sous-bloespossible dans une direction doit étre de la fo2fie

Il est ainsi possible d’avoir pour un bloc 1,2,4,8,16,38ous-blocs traités chacun par
un processeur, tandis que sur la sphere entiére il fautphattces nombres par six soit
6,12,24,48... sous-blocs.
L'intérét d'une telle subdivision des blocs réside dansdmglu temps de calcul pour un
maillage des42 pour 1/6 de sphere.

La figure2.5donne le temps de calcul pour une itération temporelle dgrarome
Oedipusen fonction du nombre de processus utilisés. La taille deegrbur ce test est de
64° (soit 262144 points de maillage) sur 1/6 de la sphere. Orumtle gain de temps est
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FIG. 2.5 — Influence du nombre de cceurs sur le temps de calcul.

non négligeable dés qu’on augmente le nombre de proceséaaniins cette augmen-
tation est moins conséquente a mesure que le nombre de gusaesit. En effet, comme
la taille de grille est fixe, 'augmentation du nombre de gissuSs augmente le rapport sur-
face/volume de chaque bloc et augmente donc le poids rdigiCommunications entre
blocs.

Pour ces tests le cluster du laboratoire a été mis a I'éprdugessede 7 nceuds de
calcul possédant chacun 2 processeurs a 2 cceurs soit er8toceLts de calculs dispo-
nibles. Les processeurs sont des AMD Opteron cadencés &Hz,6liGitilise un réseau a
trés grande vitesse (10 Mbits) entre les différents noeédséux Infiniband).

Lancement des runs Plusieurs centres de calculs ont été mis a contributiomdeeite
thése :

— le Centre de Calcul Intensif des Pays de la Loire (CCIRttp: //www.cnrs-imn.
fr/CCIPL/HTML/index.html) : 32 cceurs a disposition puis 160 cceurs début 2009
avec l'installation d’'un nouveau cluster.

— le Centre Informatique National de 'Enseignement Supér{€INES :http://
www.cines.fr/) : 304 coeurs.

— I'Institut du Dévellopement et des Ressources en InforotScientifique (IDRIS :
http://www.idris.fr/) : 3584 cceurs.

— le cluster du Laboratoire de Planétologie et Géodynamigusahtes : 28 cceurs.

Chacun de ces centres de calculs (a I'exception du clusteotie laboratoire) gere les
différents utilisateurs grace a une file d’attente de caldigs caractéristiques de ces files
d’attente sont disponibles sur les sites internet de chdegncentres de calculs. Elles
permettent de gérer efficacement les attentes et dispitdgbiles coeurs de chacun des
centres.


http://www.cnrs-imn.fr/CCIPL/HTML/index.html
http://www.cnrs-imn.fr/CCIPL/HTML/index.html
http://www.cines.fr/
http://www.cines.fr/
http://www.idris.fr/
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FIG. 2.6 — Test du bilan d’énergie sur la coquille sphérique riségé. Les differentes

composantes du bilan sont données : les flux a la surfacegy@ig la base (vert), la
variation de température interne (violet), la productiénédrgie (bleue) ainsi que la dif-

férence entre la production d’énergie et la somme des atgraposantes (en bleue clair).
Le temps et les énergies sont adimensionnés.

2.1.3.4 Contributions au bilan de chaleur

La figure2.6 montre la contribution au bilan de chaleur des flux a la ser&ida base
du modele, des sources d’énergie interne ainsi que de E&ticaritemporelle de tempéra-
ture interne. L'ensemble de ces termes nous permet de tésfeation de conservation
d’énergie2.12résolue par le programme. On observe bien que la consemgsibénergie
est bien respectée dans notre modéle.

2.1.3.5 Détermination du début de la convection

Un aspect essentiel de cette étude est la déterminatiomtpastde début de convec-
tion. Ce temps est déterminant pour des phénomeénes commlemn¢issement de la pé-
riode de rotation ou encore la forme de notre corps. Dans optique plusieurs méthodes
ont été testées et la plus adéquate a notre cas a été retesuests ont éteé faits avec un
profil de température initiale égale a la température dexsarét un nombre de Rayleigh
et une viscosité typique de Japet (cf séc.

Davaille et Jaupart1993 proposent une méthode basée sur la comparaison avec un
profil de température conductif (méthode référencée icirnertprofil-profil”). Ce profil
conductif est obtenu, dans le cadd&DIPUS en résolvant I'équation de conservation de
I'énergie (Eq.2.12) avec des vitesses nulles (qui correspond a I'équ&ign On estime,
par analogie avec les autres études, que la convection cocergeand on obtient un écart
entre les deux profils de 1% (Fig.7). Cette méthode a également été employé&pee-
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FIG. 2.7 — Détermination du début de la convection dans les casm@araison avec un
profil conductif. La courbe rouge donne la différence ergsed profils et la courbe verte
entre le profil en conduction et chacun des points du maillage temps données par
les deux autres méthodes sont également indiqués : en ble@, fla méthode suivant les
variation du rapporé et en violet la méthode des vitesses RMS.

naga et Jorda(2003 ainsi que paZaranek et Parmenti¢2004). Il faut néanmoins noter
gu’un seuil plus faible donnerait un temps différent et iiigfér. L'inconvénient de cette
méthode est que le calcul du profil (températures moyennésgue profondeur) lisse
les éventuelles anomalies de température a une profondeungd liées a la convection.
Nous avons ainsi testé une deuxiéme méthode qui compardumlep deux profils mais
la température en chaque point par rapport au profil confdmeéthode “profil-points”).
Le début de la convection s’effectue dans ce cas a un temps@lut que pour la premiére
méthode (Tal2.1).

Néanmoins on peut s’apercevoir que les différentes conmpesde la vitesse (suivant
r, &, n) ne sont jamais tout a fait nulles au temps déterminé précgumt. En effet pour
atteindre cette différence de 1%, il faut que la convectibdé&buté tres [égerement avant.
Nous proposons un critere portant sur la vitesse, tel disé@gparDumoulin et al.(2005.
Cette méthode détermine le temps de début de la convectrmmede moment ou la
dérivée temporelle de la vitesse RMS (root mean squareg¢diesupérieure a la racine de
la moyenne des dérivées au carré par rapport au temp<(Bjg.

ov 1 <L /v 2
RMS RMS

il 2.28
o\ W ( ot ) (2.28)
ou N est le nombre d'itération temporelle. L'application deicle cette méthode donne

un temps beaucoup plus court que la méthode précédentefeEnafigure2.8 montre
que la dérivée de la vitesse RMS devient tres vite supérielé® les premiers instants




54 CHAPITRE 2 : Dynamique

.
6 v
.
10 8y
&8
S#
S
&
& §
g s
¢ ~
' &
.................................................................. e

10

\
'
T
¥

.
-
1N
Y
-{g‘
llll"
Siann
v,
s
—
dpe
7
.
¥,

100 '

TITTIIT LYY
L
i
)

Vitesse

0,01

1 4.10* 8.104 1,2.103
Temps

10+

FIG. 2.8 — Détermination du début de la convection grace a laodétdes vitesses RMS.
Ce temps est déterminé a I'instant ou la dérivée de la vitR848 (root mean square)
(courbe verte) devient supérieure a la racine de la moyeeselérivés au carré par rap-
port au temps (courbe bleue). La vitesse RMS est égaleméid B0 rouge. Les temps
données par les deux autres méthodes sont également isdgubleu foncé, la méthode
suivant les variation du rappost et en orange la méthode suivant la différence entre le
profil en conduction et les points.

de I'évolution, a la racine de la moyenne des dérivées ag.c@ela est di a de fortes
variations de la vitesse RMS, cette derniéere reste pountastfaible et ne signifie pas
un début de convection. Néanmoins, en estimant “manueli£nfgonc sans traitement
automatique) un temps minimum de début de la convectio®,dksfois sur I'observation
des vitesses et des températures, on peut appliquer cattledaéen ne tenant compte
que des points d’'intersection supérieurs a cette bornedesitg. De cette maniere, cette
méthode donne un temps presque égal &0 prés) a la méthode de comparaison profil-
point.

Une derniere méthode, initialement employéePamoulin(2000, est fondée sur les
variations du rapport de la température moyenne a une pietordonnée a latempérature
en chaque point a cette méme profondeur. On prend le maxineure dapport a chaque
itération, puis on détermine le début de la convection corfims&ant ou la dérivée par
rapport au temps de ce rapport maximum est supérieure a sanmoyFig.2.9). Les
petites fluctuations de température liees au refroidiseepa la surface créent de fortes
variations de la dérivée, la détermination du temps de di#dgbnvection est ainsi assez
difficile. Seule une analyse a posteriori des courbes pedmeeterminer un temps. On
constate ainsi que si on applique cette méthode visuelldiguiee 2.9, il est possible de
trouver un temps a partir de 'augmentation constante déria&k. Cette méthode donne
ainsi un temps plus court que les précédentes méthodes.

Toutes ces méthodes donnent donc des temps de début detcamiéggerement diffé-
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FIG. 2.9 — Détermination du début de la convection fondée swdgations du rappot
de la température moyenne a une profondeur donnée a la t@im@een chaque point a
cette méme profondeur. En rouge la dérivée par rapport gosteimce rapport maximum
et en vert la moyenne temporelle de ce rapport. Les tempsédsnpar les deux autres
méthodes sont également indiqués : en viloet, la méthodarsues vitesses RMS et en
orange la méthode suivant la différence entre le profil emlgotion et les points.

Méthode Début de la convection (10
1% entre les 2 profils 1,32
1% entre profil de conduction et les points 1,14
Vitesse RMS 1,08
Variation du rapport 0,83

TAB. 2.1 — Temps (adimensionné) de début de la convection psdifférentes méthodes
testees.
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rents. Apres I'analyse des différentes méthodes, noussasharisi de déterminer ce temps
avec la deuxieme méthode. Celle-ci est plus précise queshaipre méthode et permet
une détermination de la convection directement dans lergnoigie sans traitement a pos-
teriori comme les deux derniéres méthodes. Nous avonsuetienméme seuil de 1%,

pour le démarrage de la convection, que pour les étudesdméias. Dans la suite les
tests présentés ainsi que les différents résultats wtihselonc cette méthode. Celle-ci
offre la meilleur stabilité et sa mise en place d@BDIPUSne pause aucun probléme
particulier.
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2.2 Interaction de marée, dissipation et conséquence pour
la rotation

Le comportement des satellites tels que la Lune pour la Tarrencore Japet pour
Saturne suit des lois analogues régissant leurs intensctiutuelles. Ces satellites sont
ainsi déformés et déforment également le corps autour dilsjoebitent. Nous décrivons
dans cette section le principe des effets de marées (un @tmicoup plus complet
pourra étre trouvé darSoulomb et Joberf1973 ou Murray et Dermot{(1999). Nous
aborderons comment ces corps agissent I'un sur 'autre @$ negarderons les effets
produits par ces interactions comme le ralentissementpieriade de rotation d’un corps.

2.2.1 Principe des interactions de maree

Les corps du Systeme Solaire parcourent des orbites gligxi (1° loi de Kepler),
dans notre exposé nous supposons que ces orbites sonaicasuUn satellite subit de la
part de son corps parent (le corps autour duquel il orbite)amcélération gravitationnelle.
Celle-ci est parfaitement compensée au centre de masstetlitespar I'accélération cen-
trifuge, ainsi, en supposant aucune perturbation grémitaelle d’autres corps, ce satellite
est a I'équilibre sur son orbite. Par contre en un point adireatellite (en surface ou in-
terne) I'accélération centrifuge n’égale pas parfaitentiencélération provoquée par le
corps parent. La différence entre ces deux accélérativappslée accélération de marée.
Les différentes accélérations sont indiquées sur la figure
On peut maintenant préciser de maniere mathématique cetééeation de marée,, et
le potentiel de maré@,, qui en découle. La force gravitationnelle exercée par lagila
sur son satellite (ou inversement) s’écrit :

GmM
F = oE

(2.29)

ou m est la masse du satellitd/ est la masse de la planetP, la distance entre les
centres de masse des deux corpS & constante de gravitation universelle. Le potentiel
gravitationneky, exerce par la planete se déduit directement, on peut écrire :

F=mV®, = md, (2.30)
M

ou d représente la distance entre le point de la surface duitamglii est perturbé par
le potentiel et le centre du corps perturbateur donc lelgateCette distance peut se
décomposer comme :

d> = R*>+ D* — 2R,Dcosf (2.32)

ou R, et D sont respectivement les distances du centre du satellifgoen perturbé
et la distance entre les centres des deux corps (cfZig). Cette expression peut se
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PLANETE . SATELLITE

FIG. 2.10 — Principe des effets de marée : La planéte exerce gé&eation gravitation-
nelle,a, (en rouge), différente en chaque point du satellite. L'&red¢ion centrifuge:.
(en bleu), est identique a chaque endroit du satellite. ffardnce entre les deux donne
I'accélération de marée,, (en vert).

décomposer en une somme de polyndme de Legandres?) :

1
R? 2R, T2
:D_1<D—‘;+1— D COSQ)

N|=

<R§ + D?* — 2R,D cos 9)

2
= D! (1 + %Pl(cos 0) + %PQ(COS 0) + .. )

_p (i (%)npn(cosﬁ))

n=0

On peut donc écrire le potentiel gravitationnel comme :

GM (R \"
P, = 5 2 (5) P,(cos0) (2.33)
Analysons cette expression, le premier temme 0 donnera une constante, la force qui
en découle (son gradient) sera donc nulle. Le deuxiéme termeé donne :

M
—C;—QRS cosf (2.34)

Ce terme correspond a une force constante le long de l'axef@a satellite. C'est la
force orbitale qui est soustraite a la force de marée. Amfidtentiel de marée est le
potentiel gravitationnel sans les deux termes O etn =1 :
GM (R,
b -GS

T - f) Pn(COSQ) (235)
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Un développement plus poussé montrera que le terme-er2 est prédominant par rap-
port aux autres termes. Nous allons maintenant exprimegléed dans un systéme de
coordonnée sphérigue centrée@n(Fig. 2.10. Dans ce référentiel, nous avons respecti-
vement le pointP et O, qui sont de coordonnée®(,¢,\) et (D,¢*,\*). Nous obtenons
ainsi :

cos ) = sin ¢ sin ¢* + cos ¢ cos ¢* cos A — \* (2.36)
De la méme maniere, le polyndme de Legendre peut s’exprimeoerdonnées sphé-
riques :

" (n—m)!
|

P,(cosf) = Z m

m=0

(2 = Som) Pum (8in @) Py (sin ¢*) cosm(A — X*)  (2.37)

Nous pouvons donc exprimer le potentiel de marée dans urendiél sphérique :

GM <[ R,\"
b, = il
=5 2(3)

n=2

Z %(2 — dom) P (sin @) Py, (sin ¢ ) cosm(A — \*)  (2.38)

m=0

2.2.2 Nombres de Love et facteur de dissipation
2.2.2.1 Nombres de Love

En 1909, Love introduit deux nombréset £ qui, respectivement, permettent de dé-
crire le déplacement radial lié a un potentiel perturbagtle potentiel induit par ces dé-
placementsl(ove, 1909. Par la suite Shida introduit le nomhrqui permet de décrire les
déplacements horizontaux. Ainsi si un corps subit un pakpeérturbateur quelconque
®, alors le coefficient de la décomposition en harmoniquesrgpies du déplacement

radial est : o
Py, —2 (2.39)
g

ou h,, et dq, sont respectivement le nombre de Ldvet un potentiel perturbateur quel-
conqued, pour ’harmonique de rang. On a également pour le potentiel induit :

kn®,, (2.40)

ou k,, est de la méme maniere le nombre de Loy®our 'harmonique de rang. Comme
nous l'avons dit précédemment, le terme de rang 2 est pré@dmtiainsi des relations
analytiques ont été développées afin de calduylelans le cadre d’une planete homogene
de rayonR, et incompressible et de rigidijé(Munk et MacDonalgd1960 :

- 3/2
 14(19/2)(u/pgRy)

ou g est I'accélération de la gravité en surfaceatst la masse volumique moyenne du
corps. Dans le cas de Japet et Mercure une application ngumedavec les valeurs données
en sectiond pour Japet et sectio® pour Mercure, nous donne respectivementyiale

koo (2.41)
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~ Forme déformée du satellite
... suite aux contraintes de marée

Point d'application de la contrainte

\/

Point de déformation résultant SA TELLITE

FIG. 2.11 — lllustration de I'angle de déphasageentre le point de contrainte et la dé-
formation résultante a la surface du satellite.

0,008 et 0,098.

Pour un corps différencié, le calcul des nombres de Lovegefiectuer en employant la
méthode initialement développée gEterman et al(1959 et Takeuchi et Sait§1972

et utilisée pafTobie et al.(20053. Cette méthode calcule les nombres de Love et donne
acces a I'amplitude, la déformation de marée et au déphasdg# par la dissipation
interne (voir sec2.2.5pour de plus amples détails). Par la suite nous utilisonsode ¢
numérique développé paobie et al.(20053 afin de calculer les nombres de Love pour
les différents corps étudiés.

2.2.2.2 Facteur de dissipation

Une certaine partie de I'énergie due a un potentiel pertadvadonne lieu a un dé-
placement de la surface, I'autre partie de cette énergidiespeée a I'intérieur du corps.
Cette dissipation est fonction des matériaux et de leurgpootements. Ainsi pour des
périodes de forcage de marée les corps planétaires raagisseme des corps viscoélas-
tigues (cf secl.2.2.3.

Le facteur de dissipatio ~! est défini comme le rapport de I'énergie dissipée pendant un
cycle de forcage de mareéel,;,, sur I'énergie maximale atteinte lors de ce cyglg,.

(Segatz et a].1989 :

AFEy;

-1 diss

Q= 2.42
P ( )

L'énergie dissipée lors d'un cycle dépend des propriétésldgiques des matériaux :
celle-ci est directement fonction du tenseur des congaiet du taux de déformation
(Karatq 2008. Si on connait I'angle de déphasagg résultant entre la contrainte ap-
pliquée et la déformation résultante (cf F&j11), on peut également écrire quBopie,
2003 :

Q' =sind,, (2.43)
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Le facteur de dissipatio@~! est également relié aux propriétés viscoélastiques des ma-
tériaux qui composent le corps solide et peut étre calcubirtir ple la compliance dyna-
mique D*(y) des matériaux. Il peut donc se définir en utilisant la paéedle D, () et la
partie imaginaire),(y) (cfsec.1.2.2.3:

Dy(x)
\/D1 2+ Dy(x)?
ol y est la fréquence de marée (avee- 2(w — n) etn? = GM/R? est le mouvement

orbital moyen Efroimsky et Williams 2009). SuivantSegatz et al(1988 le facteur de
dissipation est également fonction du nombre de Ligve

Q' = (2.44)

Q' = C‘T}i’j) (2.45)

(ko) est la partie imaginaire du nombre de Ldve

2.2.3 Conséquences pour la rotation des corps

La dissipation a l'intérieur des corps planétaires engrdartransformation en chaleur
de I'énergie du systéme planéte-satellite, on aura aisgideiodes de rotation des corps,
leur distance ou encore les parametres orbitaux du sat@dkicentricité, inclinaison de
I'orbite) qui vont évoluer dans le temps (voir par exemgtait (1981); Murray et Dermott
(1999; Ferraz-Mello et al(2008). Dans les cas étudiés ensuite nous nous focaliserons
sur les variations de la période de rotation du satellitesr®crirons donc succinctement
comment on peut arriver a cette variation de rotation apdutipotentiel de marée. Une
description plus détaillée pourra étre trouvée daegaz-Mello et al(2008 ou encore
dansEfroimsky et Williams(2009.

Le potentiel de marée créé par la planéte sur le satellitaielet une déformation de la
surface du satellite (cf. Fi®.11). Cette déformation engendre un potentiel additionnel
®,4 qu’on peut écrire sous la form&froimsky et Williams 2009 :

0 Rs (n+1)
S — ®,, (2.46)
n=2

ou lesk, sont les nombres de Lovea l'ordren etr’ > R, un point quelconque. En
insérant I'expression dé,,, en coordonnées sphériques nous obtenons :

R2n+1
- _GMZ K " Dn+lpm+l

Z%< = Oom) Pam (510 0) P (sin 67) cos m(A = A7) (247)

Nous devons maintenant insérer le retard dans la réacticatellite au potentiel pertur-
bateur. Pour cel&aula (1968, remplace la valeur d&* par sa valeur retardée”. On
peut alors introduire le retard de phase:
cos [m(A — X*)] = cos [mA — (mA* — mA*At)] (2.48)
= cos [m(A — \*) + m(r —w)At] (2.49)
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ou v est 'anomalie vraie de I'orbite du satellite. En supposaré I'inclinaison de I'axe
de rotation du satellite (obliquité) est nulle, les termesdpminants sont ceux en= 2
etm = 0 ainsi que em = 2 etm = 2. De plus, seul le terme en = 2 estimportant dans
la deuxiéme sommeEfroimsky et Williams 2009. Nous pouvons ainsi écrig ~ 0 et
sin ¢ ~ 0. Le potentiekb,, devient donc :

3 GMkR?
17(t)3D(t — At)B

Qg = cos [2(A = \) +2(v — w)At] (2.50)
La force qui découle de I'application de ce potentiel aulbgest en coordonnées sphé-
riques :
0Dug ., MO, M 0P, -
- — - A 2.51

ar 7 0¢ rsin¢g O\ ( )
On peut ainsi en déduire le moment de force qui est par définitht = » A F. Suivant
Efroimsky et Williams(2009 seule la composante du moment prise suivant la longitude
agira sur le changement de rotation :

0D,
=M
m N

3 GM*kyRS , . .
= 3D i L sin [2(A — \") 4+ 2(0 — w)At] (2.53)

F=—-MV®y=—M

(2.52)

Quelques simplifications supplémentaires peuvent étreréggs a cette expression :

— La position du point perturbé du satellite ne changera gakfitude) reste iden-
tique) donc\ = \*. C’est a dire que la position de la planéte perturbatriceanizv
pas par rapport au satellite.

— La distance entre le satellite et sa planéte ne change paswantre le temps
d’application du potentiel et le temps- At de réaction du satellite. Nous pouvons
donc dire quer(t) = r(t + At) = D

Nous pouvons donc réecrivi :
3GM? ko R?
M = 5% sin [2(0 — w)At] (2.54)
Néanmoins, dans notre programme numérique, le pas de tdiligsest largement supé-
rieur a la durée d’une orbite. On doit donc utiliser le monmaoiyen< 9t > qui affecte
le satellite sur une orbite. Ce moment est donc :

3G M?kqe RS

3GM2koe [ RO RS

ou I'on fait 'nypothése quein[2(r — w)At] ~ 2(v — w)At et ou I'on poseQ~! =
2|lv — w|At = xe avecy = 2|v — w| . Les termes moyennés:(--- >) sont égaux a
(Efroimsky et Williams 2009 :

(1 _ 62)3/2 /27r dy
ceeS— ) e 257
R 27 0 (1+ecosv)? (2.57)
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En considérant également quetr sont des fonctions dele demi-grand axe de I'orbite,
dee I'excentricité et dev (Dobrovolskis 1995 :

p_l+e) (2.58)
~ (1+ecosv) '
, (1+ecosv)?

Nous avons ainsi :

3G M?kye RS (1—e2)~92 o A
<M >= TE(_WT/O (1+ecosv)dv

(1—¢?

)—6 2w
T/o (1+ecosy)6dl/) (2.60)

Le moment angulairé (aussi appelé moment cinétique) s’édrit= /1w avecl le moment
d’inertie du corps et sa vitesse de rotation, de plus le théoréme du moment angulai
nous dit :

+n

dL . dlw

= ;mtz ainsi —— = m

dw M

— = — 2.61
dt 1 ( )

ou le termeu% est négligé caf varie tres lentement. Ainsi dans notre cas nous pouvons
ecrire :
dw 3GM?kyR5

a cas € (WA(e) —nN(e)) (2.62)
ouC' est le moment polaire du satellite et ou :
Ale) = (1 +3¢® + ge‘*) (1—e?)2 (2.63)
et
N(e) = <1 + 12—562 + 2—564 + %66) (1—e?)° (2.64)

Les fonctionsA(e) et N(e) sont les résultats exacts des deux membres entre parenthése
de I'équatiorn2.60.

Application a une orbite circulaire : cas de Japet. Dans le cas de Japet, nous faisons
I’'hypothese d’'une orbite circulaire (dolc= 0). Dans ce cas I'équatiah62se réduit a :

dw  3GM?ky RS
dat - Cab ¢

de plus comme = Q'x~! = Q7!(2|r — w|)~! nous pouvons écrire que :
d_w:_SGMngRg’ w =1 (2.66)
dt QCaS  2|v —w|

or poure = 0 nous avong = n (cf Eg.2.59 donc dans le cas de Japet I'équatib6i2

s’écrit :

(w—n) (2.65)

dv  3GM*kyR?

%~ 3000 (2.67)
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FIG. 2.12 — Comparaison de la puissance dissipée et de la pogssatioactive. A gauche
le cas de Japet et a droite celui de Mercure. Les parametlisgésisont donnés dans les
sectionst pour Japet €8 pour Mercure.

2.2.4 Chauffage de marée

La friction visqueuse de marée a l'intérieur d’'une plandtane un ralentissement
progressif de sa rotation et une production de chaleur damsngerieur (cf sec2.2.3.
Cette friction peut ainsi transférer une partie de I'énedg rotation de la planete sous
forme de chaleur dans son intérieur. La puissance dissigekep forces de marée dans
notre corps est :

dE  d(31w?) dw

ou F est I'énergie P la puissance] le moment d’inertie du corps etsa vitesse de rota-
tion. La variation en fonction du temps de la vitesse de imtagst donnée par I'équation
2.62

Voyons deux cas différents : Japet et Mercure. Pour le gatdik Saturne, la puissance
dissipée est tres inférieure a celle donnée par les radinadits (Fig2.12a). Cette puis-
sance dissipée peut ainsi étre totalement négligée daakld du chauffage interne. Par
contre dans le cas de Mercure (F2gl2b), la puissance dissipée est, au début de I'évolu-
tion, trés supérieure a celle radioactive. Il est donc rsziesde prendre en compte cette
dissipation. Cette différence dans les puissances desipéur ces deux corps provient
de la différence entre la force de marée appliquée a Japeliebppliquée a Mercure. La
force de marée est proportionnelle au carré de la masse gs @otour duquel il orbite et

a la puissance cinq de son rayon moyen et inversement piapoetie a la puissance sept
de sa distance a ce corps %27’%5 (Ferraz-Mello et al.2008). La puissance dissipée
dans le cas de Mercure est donc bien supérieure a celle@bssgms le cas de Japet.

2.2.5 Calcul de la dissipation

La dissipation dans un corps soumis a des forces de maréd@sdte grace a un code
élaboré par Gabriel Tobiel¢bie 2003 Tobie et al, 20053. Il permet de calculer des
nombres de Love complexes dans le domaine frequentiel pumedeles de corps dé-
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pourvus d’océan superficiel mais pouvant abriter une colighgle. Ceux-ci permettent
ainsi d'avoir acces a I'amplitude, a la déformation de matéeu déphasage induit par la
dissipation interne (cf EQR.45.

Nous utilisons pour calculer les nombres de Love compldgsgrofils de viscosité don-
nés pailOEDIPUS c’est a dire la viscosité moyenne a chaque profondeur estitondu
temps. Comme pour le code de relaxation, les parametrescdiyns peuvent étre soit
implémentés directement dans le code, si on utilise ceélapesOEDIPUS soit pas-
sés en parametres si le calcul de la dissipation est intégreQEDIPUS Nous devons
eégalement configurer la structure interne du corps : nomdmdches, interface liquide-
solide. Ce code permet également le calcul de la périodetdaao suivant I'équation
2.62 cela a été intégré dans ce programme durant cette thése.

2.2.5.1 Equations résolues

Les déplacements, contrainteso et potentiel induit®,, par le potentiel de marée
® = >, Pun(0,0) s'expriment sous la forme d'une fonction radiale noteg) et
d’une partie angulaire déterminée par le potentiel de marée

u(r,0,¢) = Zlewémq)emeéb)

(r,0,¢) = Zy3 T\ Wem) 8%5(9 .¢) (2.69)
1 09,06,
o(r,0,0) = Zy?,’f’wzm sin 0 68((9 B
(I)ad = Z y5(7“, wém)éém(ev gb) (270)
lm

(1,0, 0) = Z?/QTwem )P (0, )

d K+4
700(7,0,) = Y ((K 2 2 oy e+ 1) - 2—“y) Dn(0,6)

lm

2/ (cos@@q)gm 1 32(I)zm>

~ Y sme a9 Tsn’e oo

2 dy, K-+1 2
04(1,0,0) = Z ((K - gﬂ)% + TBM(QZH — Ut +1)ys) — TM%) Dy (0, 0)

2,u aQ(I)gm



66 CHAPITRE 2 : Dynamique

1
I 4,64.10"
| |

600

- 2,15.10"
- 1100 O
g 5
= 400 - 464107 =
S 2
5 - 21510 g
4 a

200

1 10 100

Temps aprées l'accrétion (Ma)

FiG. 2.13 — Exemple de graphique montrant le facteur de dissip&@ ! a chaque profon-
deur en fonction du temps. Les parties blanches correspbadme dissipation inférieure
a1073. Un cas de Japet est représenté ici.

B 2 1 0°®y,, cosl 0Py,
T00(r,0,0) = > _ v (me 0006  sin’0 0¢

lm

1 0¥y,
Oor(r,6,0) = Zy431n€ 0¢

0Py,
0'97»7"0¢ Z?M :

dy5
dr

L'avantage de ce code est de travailler dans le domaineefré'mh et de pouvoir incor-
porer des rhéologies complexes. Les différentes fonctiadsles sont définies comme
des nombres complexes : la partie réelle correspondantgdmse élastique et la partie
imaginaire gouvernant la dissipation par friction inte(oeTobie et al.(20059 pour de
plus ample détails). Dans le programme les six fonctigfs) sont obtenues grace a la
résolution d’un systeme de six équations différentieléséc.B.1).

Le programme calcule a chaque itération le nombre de keepartir du modéle rhéo-
logique choisi. Ce choix est implémenté grace a la compiathmamiqueD*(y) (les
eéquationsl.28 pour le modéle de Maxwell par exemple). Une foig:beobtenu, le pro-
gramme calcule le facteur de dissipation globale du corpsisul’équation2.45(Q ! =
S(k2)/ |k2|). Nous calculons également le moment d’inertie polairettedtration sui-
vant les résultats donnés par le code de relaxation. Cesahties variables nous per-
mettent ainsi de calculer la variation de la période de imtagrace a I'équatio.62ou
2.67suivant le cas étudié.

Les sorties du code nous donnent, en fonction du teirps parties réelle et imaginaire
du nombre de Lové,, la variation de la période de rotatidw/dt (et donc la période de
rotation) ainsi que les parties réelle et imaginaire de ragl@ance dynamique a chaque
profondeur.

(+1
47TG PY1 + Ys (272)

Y6 =
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2.2.5.2 Exemples de sorties

Nous utilisons les parties réelle et imaginaire de la coamgle dynamique afin de cal-
culer le facteur de dissipation en fonction du rayon suiVéquation2.42 Nous obtenons
ainsi des résultats tels que représentés sur la fRyd® la dissipation est donnée entre 1
et une borne inférieure choisie en fonction de la dissipati@ns le corps. La dissipation
sera négligée dans le bilan de chaleur une fois la synclatimmsentre la période de ro-
tation et la période de révolution atteinte. Cette hypathest vraie dans les cas étudiés
de Mercure et Japet, par contre, pour Encelade ou Europaydrdit en tenir compte.
La borne temporelle maximale est donc le temps ou cette synidation sera obtenue.
La méthode fournit aussi I'évolution temporelle de la péeale rotation et des parties
imaginaire et réelle du nombre de Lokg(Fig. 2.14).
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FIG. 2.14 — Exemple d’évolution de la période de rotation et detigs réelle et imagi-
naire du nombre de Lovie, pour un cas de Japet.
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2.3 Forme des corps et dynamique axiale

Un satellite en orbite autour d’'une planéte (ou simplemestplanéte autour de son
étoile comme pour le cas de Mercure), est soumis a des foraegagionnelles qui vont
provoquer des déformations de sa surface. Sa rotation soréine peut également, si
elle est assez rapide, provoquer de fortes déformatioikesaa peuvent étre calculées
suivant les parametres rhéologiques des matériaux qui@senpce corps.

2.3.1 Déformation d’'un corps sphérique

Les forces appliquées a un corps telles que la force cegérit celle de marée,
provoquent I'apparition de contraintes a I'intérieur dupoqui aboutissent a des défor-
mations de celui-ci. Afin d’obtenir les contraintes et déplaents a l'intérieur de notre
corps, ainsi qu’'a sa surface, nous devons résoudre un elesdentsois équations :

— La loi de conservation de la masse :

ap L
5 TV (pi) =0 (2.73)

ou p est la masse volumiqué€,le déplacement du fluide ete temps.
— La loi de conservation de la quantité de mouvement :

Dy

ouo le tenseur des contraintes viscoélastiqug sbnt les forces qui agissent sur le
corps (centrifuge, gravitationnelle par exemple). On @énsi écrire quef vaut :

f=p(Vd.+ V) (2.75)

avecV®, le potentiel centrifuge €V P, le potentiel gravitationnel.

— La loi régissant la rhéologie interne. Dans notre cas, [&igurs planétaires ré-
agissent de maniéere viscoélastique (cf 4e2.2.3. Nous utilisons ici une rhéologie
de Maxwell dont la loi constitutive esPgltier, 1974 :

or.
ot

or i
o P e KV oud) =
t+ (o V- ul)

(2.76)

ou . est le module élastique de rigiditg,est la viscosité dynamiquéds est le
module élastique d’'incompressibilité, est le tenseur unité et. est le tenseur
des contraintes élastiques (cf Bg4). Ce dernier tenseur peut également s’écrire
comme :

o.=—-pl+1=—pl+p (Vu + Vtu) (2.77)

oup est la pression étindique la transposée de la matrice.
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Nous nous plagons dans un cas incompressible et faisorngothgse de petits déplace-
ments, ces équations peuvent ainsi se simplifier :

Vou=0 (2.78)
Voot f=0 (2.79)
or 0

% " B (1 (Vu+ Vi) = —%T (2.80)

Les forces appliquées a notre corps dans I'équéi@d sont les forces gravitationnelle
et centrifuge. Celles-ci dérivent respectivement du pgatkgravitationnel ainsi que du
potentiel centrifuge. Le potentiel gravitationnel pewwgrimer au degré j et a I'ordre m
comme Ribe 2007 :

4G rl
o = T //(r')Qj—flp('r")dr' (2.81)

>

our. = min(r,r’") etr- = max(r,r") etr est le point de mesure du potentiel-eest le
point d’intégration. Ainsi, le potentiel gravitationnéé¢ a des déformations en surface et
a l'interface manteau-noyau peut s’écrire sous la fora(g et al.2003 Ribe, 2007) :

4G Y R\ :
(I)gj'm - _2j 41 (RS (E) PmUjpm, + Ry (7) (pn - pm)ujm (282)

ou Rz, estle rayon du noyau;;,, etu?,, sont respectivement les déplacements a la surface
et a I'interface manteau-noyau pour le degré j et I'ordre m, gkt p,, les masses volu-
miques du manteau et du noyau. Nous prendrons en compte, fstd, que le degré 2 et
I'ordre O pour ce potentiel.

Le potentiel centrifuge pour un corps en rotation &atiray et Dermott1999 :

1 1
Q. = _5002@2 sin” § = ngaQ (Py(cosf) — 1) (2.83)

Ces deux potentiels sont utilisés dans la résolution deiéigégn2.75 et 'ensemble de
ces équations est résolu dans le programme de relaxatisad&.3.3.

2.3.2 Tenseur d’inertie

L'inertie d’'un corps est sa capacité a résister a un mouveqeiconque (rotation ou
translation). On définit le moment d’inertie comme sa capagirésister a une mise en
rotation autour d’un axe. On parle plus souvent de tensenewe /;; en parlant de la
matrice 3<3 qui la représente. Ainsi le tenseur d’inetfjgd’une planete de densigeest
(Matsuyama et a/2007) :

[ij = / 1% (rzél-j — Tﬂ"j) dV (284)
\%
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ou V' est le volume du corps. On peut également trouver un syst@rmardonnées
dans lequel cette matrice est diagonale. Les composamesulles de cette matrice sont
appelées les moments d’inertie principaux. On les note cemn® et C.

Dans le cas d’'un corps sphérique homogémaut%Mr2 avecM la masse de la sphere.
Les moments d’inertie principaux sont dans ce cas la tousxégatre eux du fait des
symétries d’'une sphere. Dans un cas le cas de Japet, on paélisaosa surface a l'aide
d’'un ellipsoide d’axes, b etc (Fig. 2.15. Les moments d’inertie principaux sont dans ce
cas:

A= %M(bQ + ) (2.85)
B = %M(a2 + ) (2.86)
C = %M(cf + %) (2.87)

Dans le cas d’'une sphére nous avens- b = ¢ = r ainsi nous retrouvons la matrice
d’inertie de la sphére précédemment vue. Pour le cas d’arefd en rotation et isolée
d’interaction de marée importante, on peut définir celutainme un sphéroide oblate
aveca = b # c.

La mesure du moment d’inertie d’'une planéete peut-étre ohéterprécisément a I'aide de
mesure de précession de son axe de rotation due a des mogisséasur son bourrelet
équatoriale. Les valeurs sont données en moment d’inestimalisé a la masse de la
planete multiplié par le carré de son rayoh & I/(MR?). Pour un corps sphérique
homogene la valeur déest de 0,4. Une valeur inférieure signifie que le corps offoes
de résistance a une mise en rotation et que les masses soahtrés en son centre. Le
degré de différenciation des corps peut donc étre estiméia g cette valeur.

Pour la TerreJ vaut 0,3307 alors que pour la Lude= 0,394 (odders et Fegley1998.

La Lune sera donc trés peu différencié. Pour les cas qui nbéresse, le moment d’inertie
normalisé est suggéré entre 0,325 et 0,34Hmder et Schube(R001) pour des teneurs
soufre compatible avec notre étu&ambaux et al2007) donnent pour ces méme teneurs
des moments comparables compris entre 0,335 et 0,345. Baséade ces mesure on
peut affirmer que Mercure est différencié a I'heure actuétlaur les satellites de glace
quelgues valeurs ont été obtenue. Pour GanymAadddrson et a).1996 donnent une
valeur de 0,311 ce qui en fait un corps fortement différeridans le cas de Japet aucune
mesure du moment d’inertie n’a été effectuée.

2.3.3 Calcul de la relaxation

Le code visco-élastique permet de calculer les déplacendenta surface d’'un corps
sphérique dus a une force (exemple : la force centrifugego@e est utilisé dans le calcul
de I'aplatissement polaire de Japet ainsi que dans le casdauké. Il utilise en entrée un
profil de viscosité du corps, celle-ci est une moyenne a ahagefondeur de la viscosité
donnée pa©OEDIPUS Les caractéristiques du corps (rayon moyen, densiténrayo
noyau externe ...) sont écrites soit directement dans le,de calcul est fait aprés le
calcul de I'évolution pa©EDIPUS soit transmise au code si celui-ci est utilisé comme
un sous-programme d’un code principal. Le programme rdeeudquation2.78 2.79et
2.80en développant en harmoniques sphériques les différeatedies en jeu.
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FIG. 2.15 — Dessin d’'un ellipsoide d’axesb etc. Dans le cas d'un satellite déformé par
une vitesse de rotation importante, on peut le comparer dlipaaide oua = b appelé
aussi sphéroide oblate.

2.3.3.1 Les harmoniques sphériques

Une fonction complexe et continyé@d, ¢) peut se décomposer en une série d’harmo-
nigues sphériques :

+oo  J
=D fimYim(0.0) (2.88)
j=0 m=—j

ou lesf;,, sont les coefficients de la décomposition en harmoniquesgples et e,
sont les fonctions harmoniques sphériques de degté’ordrem. LesY,, (0, ¢) peuvent
se définir comme :

2413 —m)! i
Yim(0,¢) = \/ yr— m)!ij(cos 0)e (2.89)
ou P;,,(z) estle polynbme de Legendre associé aveccos §. Dans le cadre du dévelop-
pement d’un vecteur ou bien d’un tenseur les fonctions haigues sphériques prennent
une forme légérement différentes. On écrit dans le cadmeBateurf(r, 0, ¢) :

J l7+1]

o =33 3 T (2:90)

J=0 m=—j (=]j—1|

ou de maniéere analogue au cas précédent d’'un scalaifénjeiont les coefficients de la
décomposition en harmoniques sphériques. Le vecteur magonedéfinit la partie sphé-
roidale def(r, 0,¢) sil = j £ 1 et sa partie toroidale gi= j. Un tenseurf(r, 0, ¢) se
développe comme :

J l7+1 2

f(r.0,¢)= Z DY sy (o (2.91)

Jj=0 m=—j ¢=|j—1| k=0
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ou le tenseur d’harmoniques sphérique décrit la trac(dg), ¢) si k = 0, sa partie anti-
symétrique sk = 1 et sa partie déviatorique Bi= 2. Dans les équations précédentes, les
harmoniques sphériques sont normalisées de la maniésnseiiv

21 ™
/ / Yim (0, 0) Y (0, &) sin 0d0d = 5,6 (2.92)
0 0

ou Y dénote le complexe conjugué de Cette normalisation est celle du code de re-
laxation, néanmoins une autre normalisation peut étreségilcomme dans le code de
dissipation :

/ / i e (0, @) sin 0dOdp = 47810 (2.93)
Dans ce cas, leg;,, (0, ¢) s’écrivent :
Yim(0,¢) = (2j+1)MP» (cos §)e™? (2.94)
e (G +m) 7"

Dans cette partie, seule la premiere normalisation 2E3p) est utilisée. Les polyné6mes
de Legendre sont, a leur tour, définis comme :

(_1)771 2\m/2 dj+m
ai =)

(2% — 1)’ (2.95)

On peut noter quelques harmoniques sphériques utiles comme

11
Yoo ==-—=
00 NG
1 /3
Yio= —\/icosﬁ
2V
1 /5

Yoo = —\/i(?)cosZH —1)
4V
15
Yo = —4/ = (sin 6 cos 0e™®)
8m

Ainsi le potentiel centrifuge (EQ.83 peut s’écrire :

YQO

Yoo (2.96)

2.3.3.2 Résolution des équations

Le code utilise les développements en harmoniques spledrafin de calculer le dé-
placement ainsi que le tenseur des contraintes en chaquiedpanaillage. Les équations
2.78 2.79et2.80sont résolues dans ce code. Dans un premier temps on compagrze
composer toutes les variables impliquées dans le calcu@red&harmonique sphérique,
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Soit :
(r,0,0) = Z Z o0 (YR 0,0)+ 3 02 ()Y2,(0,0) (2.97)
7j=0 m=—j I=l7—-2|

jmazr j Jj+1

Fr0,0)=>">" > (6, 9)) (2.98)
J=0 m=—ji=|j-1]
jmax j Jj+1

u(r,6,0) =" > (u (0, 9)) (2.99)

J=0 m=—jl=[j—1|

ou o est le tenseur des contraintgsgest la ou les forces agissant sur le corps é¢
déplacement.

L'équation 2.97 provient dec = —1/37r(o)I + 7. Ainsi le premier terme de cette
équation se décompose en :

Tr(o) = Z Z’ (o2, (1) Y70 (0, 0)) (2.100)

et le second en: ' , ,
D ID D WRC AT FAD) (2.101)

De plus amples détails pour le développement d'un tensetaenoniques sphériques
peuvent étre trouves dakarshalovich et al(1988. Il faut ensuite substituer ces valeurs
a l'intérieur des équatiora.78a2.80 Les termes qui vont demander un développement
sont les termes en divergendeé (o) et en gradient{u). Prenons par exemple I'équation
2.78 celle-ci se développe comme :

3
g8

Qa

V-u

J J Jj+1
> D (VY (6.9)) (2.102)
j=0 m=—j i=|j-1|

Vs Y 2 (00 00

1) 30(0,0) + 100V 0.0)) (2.103)
( it (35 ) o 0.0)
NI <i+j+2) Y6 ¢)> (2.104)

Une identification de cette équation (E5§104 avec son membre de droite (c’est a dire
0), permet d’en déduire les coefficients du développementemdnique sphérique, soit
les termesﬂ ! etu]+1 Nous procédons de la méme maniére avec chacune des égquation




2.3 Forme des corps et dynamique axiale 75

a résoudre, on peut ainsi construire une matsice 6 des coefficients en harmoniques
sphériques gu’on multiplie par la matrice des termes cpordants :

j—1 7 r tﬂ 7—2,2 14/
u’m1 0 n Jm2 dt
Jj+ B sl /
s dt
Cll 016 j]néQ fOn Jm
o
Jjm —
: .o X e = fﬁl (2.105)
m
Ce1 -+ Ces Jjo
Tim
Jj+2,2 g j+22 /
_ajm . fO n ]m dt

Ce systeme d’équations est fait a chaque profondeur, aimsatrice globale pour notre
corps aura une taillén x 6n oun est le nombre de niveaux considérés.

Dans le cas de I'aplatissememt— ¢ d'un corps, nous devons obtenir le déplacement
radial u,. de la surface a I'équateur et au pble. Nous devons calauler. or le produit
d’un vecteur d’harmoniques sphériques et d'un vecteugésiécrit :

e = g (\/3 Y lu]“) (0, D) (2.106)
V2j+1

Dans notre cag=2 etm=0, ainsi suivant la valeur d&(Y2, ne dépend que d on trouve

la valeur du déplacement a la latitude voulue en fOﬂCtIOﬂ(IdEEﬁICIentSu] 'et u”l

donnés par le programme.

2.3.3.3 Conditions aux limites

Des conditions aux limites sont ajoutées a la surface et ada de la zone modé-
lisée, celles-ci dépendent bien évidemment du corps cérésidPour le cas de Japet, le
satellite est supposé homogene, les conditions limitebada de notre modele prendront
en compte un matériau sous-jacent identique a celui mé@édé&er contre, dans le cas de
Mercure, nous supposons un modéle a deux couches mantgau-he noyau est sup-
pose étre entierement liquide, les conditions limites akelseront donc pour un matériau
liquide de masse volumique différente de celui du manteas donditions limites en sur-
face, sont quant a elles, identiques dans les deux cas. Daditions seront utilisées :
pour les déplacements on utilise une condition free-slip: so

(U ’ er) = ((U ' er) ’ er)er (2107)

oUe, est le vecteur unité normal a la surface. Cette conditiompeainsi le déplacement
tangentiel. La deuxieme condition exprime le bilan desden@adiales en surface :

_(u ’ er)ﬂmgs = (U ' er) " Er (2108)

ou p,, est la masse volumique du manteayetst I'accélération de la gravité en surface.
Les conditions a la base vont étre exactement les mémes atidptant au matériau sous-
jacent a la limite (solide ou liquide). Dans le cas de Japate@Mercure on aura ainsi la
méme condition free-slip a la base par contre le bilan desfoa I'interface est différent.
Dans le cas solide de Japet on a ainsi :

u-e, =0 (2.109)
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FIG. 2.16 — Exemple d’évolution de I'aplatissement d’un comusrsis a une force centri-
fuge. Le cas traité ici est celui de Japet.

alors que pour Mercure on a:
—(u-er)9pc — pm)gemp = (0 - €,) - € + pe(Pe + D) (2.110)

ou g...» €st la gravité a I'interface manteau-noyaugest la densité moyenne du noyau et
, et ®. sont respectivement le potentiel gravitationnel (la gedvitation) et centrifuge
(cf EQ.2.82et2.83.

2.3.3.4 Tests et exemples

Ce code a éte premierement utilisé dans le cas de Japet, afifcdeer I'aplatissement
du corps en fonction de I'évolution de sa vitesse de rotafi@s tests que nous avons
effectués sur le programme ont eu pour but de vérifier I'eggdatnent d’'un corps. Nous
avons, dans un premier temps, utilisé I'expression donaéblprray et Dermot{1999
pour calculer I'aplatissement d’'un corps de densité unisoumis a une force centrifuge
(nous avons pris également une viscosité uniforme dé BA.s afin de se rapprocher
au maximum d’un cas fluide), soft ~ 5q/4 avecq donnée par le rapport de la force
centrifuge a la force gravitationnelle‘“%. Le code nous donne — ¢ aveca le rayon
équatorial et le rayon polaire. Pour un corps ayant une rotation sur lunmée 1407
heures (cas de Japet) le code nous donne un aplatisseménide 10~° alors que

I'équation nous donné, 36 x 10~5, I'écart entre les deux valeurs est donc minime.
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2.4 Dynamique de I'axe de rotation

2.4.1 True Polar Wander

Nous avons vu précédemment que la vitesse de rotation diyps ptanétaire pouvait
varier suivant les forces de marées qui lui étaient appigulous venons également de
voir que le moment d’inertie décrit la capacité d'un corpssister a une rotation. La
dynamique interne, en mesure de modifier le moment d’inpdrela redistribution des
masses qu’elle occasionne, peut donc conduire a des chantgede la rotation du corps.
Deux types de variations peuvent étre considérés : la prengige nous avons déja vue,
concerne la vitesse de rotation du corps. L'autre variatefa rotation possible fait suite
a un changement de position de I'axe de rotation : la posd&Es pbles géographiques
évolue avec le temps par rapport a une référence terregrEéirnme on suppose que I'est
le référentiel issu des points chauds). Ce phénoméne $fappeTrue Polar Wander” (ou
TPW) (Fig.2.17). Un mouvement apparent est également visible, il est agpplparent
Polar Wander” (APW) et est d0 aux mouvements des plaquesnigoies. D’'un point
de vue des référentiels deux cas sont possibles : dans warrééé géocentrique on voit
'axe de rotation de la planete qui glisse vers I'équateorsafue dans un référentiel
héliocentrique I'axe de rotation de la planéte est fixe ettaelle-ci qui bouge par rapport
a l'axe de rotation (cf Fig2.17). Par la suite nous nous placerons dans un référentiel
géocentrique.

La fluctuation de la position des pbles géographiques estumnt observée depuis
les travaux d’Euler au XVIAsiécle. Ces mouvements ne sont pas nouveaux et des traces
peuvent en étre retrouvées sur Terre grace aux donnéesraagaétiques (e.desse et
Courtillot, 1991). Il faut néanmoins supposer que I'axe de rotation et 'axgnétique
restent fixe, 'un par rapport a I'autre, sur de longues mkssode temps. Un mouvement
apparent du pole, lié aux mouvements des plaques, est éiceadble. Le retrait de cette
dérive des continents permet d’obtenir une mesure du vraievement du pble. Pour
la Terre, ce mouvement est estimé entre 10 et 30 degrés sL®0es 200 derniers mil-
lions d'annéesKrévot et al.200Q Sager et Kopper200Q Besse et Courtillgt2002).
Kirschvink et al.(1997 font I'hypothése d’'un mouvement encore plus importantd y
environ 500 millions d’années : le pble aurait migré d’eami©0°. Ce mouvement peut
se produire si la valeur d’'un des axes d’inerties équatrrikayient supérieur a la valeur
de I'axe d’inertie polaire, on I'appelle : ITPW (Inertiahierchange True Polar Wander).

Plusieurs événements en surface peuvent étre la causerdiumauvement du pole.
Sur la Terre, la déstabilisation de I'axe de rotation pergt @tie aux calottes polaires lors
d’épisode de glaciatiorS@badini et Peltierl 981 Sabadini et a.2002 Mitrovica et al,
2005. Le mouvement des masses continentales a travers la ipototles plaques peut
également produire un mouvement de I'axe de rotatfro(ig et al. 2007 Phillips et al,
2009. Sur les autres corps du Systeme Solaire des impacts ntigiées catastrophiques
sont souvent évoqués pour fournir la cause d’un changengehiaxk de rotation. Sur
Mercure, la formation du bassin d'impact Caloris peut awanduit a un mouvement
de 10 a 45 degré du poldatsuyama et Nimma009. Enfin dans le cas de MaRo-
berts et Zhon@2007) suggerent que la formation de la dichotomie hémisphépouerait
avoir entrainée un événement majeur de True Polar Wandearv@que également la pré-
sence du déme volcanique de Tharsis comme une source nogeaddé de mouvements
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FIG. 2.17 — Exemple de True Polar Wander (TPW) pour la Terre. Klgadiétat initial
(a)) et a droite I'état final (b) ou c)). Dans le cas b) nous rgagsons dans un référentiel
géocentrique et c’est I'axe de rotation qui nous parait koagprs que dans le cas c) nous
sommes dans un référentiel héliocentrique ou nous voyoresta pivoter Iégérement par
rapport a son axe de rotation qui reste fixe.

(Willemann 1984 Matsuyama et al2008.

Des mouvements de masse a l'intérieur des corps peuvemrnégal conduire a ce phé-
nomene. Le plongeon dans le manteau terrestre de plagueddda subduction peut
amener a ce résultaBpada et al.1992. Lors de la formation de panache chaud, une
grande quantité de matiére de densité plus faible remorgewgtdéséquilibrer le corps
(Spada et a).1996 Richards et a).1999 Greff-Lefftz, 2005 Phillips et al, 2009. Une
convection de degré un (convection avec un seul panacheantattun seul descendant)
devrait conduire a ce phénoméne sur M&tslierts et Zhong2006 Rouby et al. 2008.
Les geysers observés sur le satellite de Saturne, Encg@adeaient étre dus a un pa-
nache mantellique qui aurait ainsi causé une réorientdediaxe de rotation du satellite
(Nimmo et Pappalard@2006.

La physique de la stabilité a long terme d’un corps planésujet a des chargements
de surface (démes volcaniques ou a I'inverse cratéres) indeivements de masse in-
ternes ont été depuis longtemps étudidslf, 1955 Goldreich et Toomrel969. Dans
une premiere étudé&old (1955 discute de la stabilité d’'un corps hydrostatique soumis
a un chargement en surface qui est partiellement non-casgp@iig.2.18 a,b,c). Dans
ce cas, le chargement va pousser I'axe de rotation tanditedumurrelet de rotation va
avoir tendance a stabiliser la position du péle (Rd.8). Le bourrelet se relache peu a
peu et aprés une période de temps assez longue (plusielihsnd’années dépendent
de la rigidité du corps), le chargement se positionne sgubéeur (Fig.2.18). Wille-
mann(1984), par la suite, introduit la présence d’une lithosphérstéae. De la méme
maniere que précedemment, un chargement appliqué enespdasse I'axe de rotation
(Fig. 2.18). Le bourrelet de rotation compense alors le chargemestabtlise le pdle
(Fig. 2.18). Néanmoins, la présence d'une lithosphére empécheagatein totale du
bourrelet de rotation initial (FigR.18) et le chargement n’atteint donc pas I'équateur de
la planéte Matsuyama et a2007) montrent que de I'énergie élastique est stockée dans
la lithosphére déformée, cette énergie permettrait deingthutaille effective du charge-
ment.
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FIG. 2.18 — Un corps hydrostatique initialement a I'équilibeg $ubit un chargement.
Celui-ci pousse I'axe de rotation conduisant a un True pdander (b). Le mouvement
se poursuit jusqu’a ce que le chargement atteigne I'équdteia planéte (c). Le temps
mis pour l'atteindre est fonction du temps mis pour que lertedet de rotation initial

se relache totalement. Dans un deuxiéme cas, une lithasghastique est incorporée
en surface (d) puis un chargement est appliqué (e). La ptiere empéche le bourrelet
initial de se relacher totalement et amene a un équilibférdifit du premier cas (f). Le

bourrelet partiellement relaché agit comme un contrepmidshargement. Figure d’apres
Matsuyama et a2006.
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2.4.1.1 Equation de Liouville

Le mouvement de I'axe de rotation est contrdlé par la coasienv du moment an-
gulaire (voir par exempl®unk et MacDonald196Q Ricard et al. 1993 Martinec et
Hagedoorn2009. On écrit ainsi pour une planéte en rotation :

dL(t

% + Q(t) AN L(t) = M(t) (2.111)
ou L est le moment angulair€) est le vecteur instantané de rotatioM®test la somme
des moments des forces extérieures appliquées a la pl&@weite. équation est appelée
“Equation de Liouville” d'une planéte déformable. Le morhangulaire peut s’écrire :

L(t) = I(t)- Q) + h(t) (2.112)

ou I(t) est le tenseur d’inertie de la planéten¢t) est un moment angulaire relatif lié a
des mouvements correspondant aux parties fluides de la@l@imosphére, océans). Le
tenseur d’'inertie se décompose en deux parties :

I(t)=1I,+c(t) (2.113)

ou I estle tenseur d’inertie de la configuration initiale du cogfp-(¢) est la perturbation
du tenseur d’inertid .. On peut séparer cette perturbatieh) en deux termes distincts :

c(t) = c.(t) + ¢(t) (2.114)

ouc.(t) ete;(t) représentent les perturbations du tenseur d’inertie otispenent liées au
potentiel centrifuge et a la redistribution de masse irger®n peut également écrire une
décomposition du vecteur rotation :

0 mq
Q=w |0| +w [ms (2.115)
1 ms

ol w est la vitesse de rotation et les sont les perturbations de ce vecteur rotation avec
m, etm, caractéristigues du mouvement du pdle alorsgyeontrdle, lui, la variation
de la période de rotation (ou encore la longueur du jour).

2.4.1.2 Estimation des moments d’inertie : formules de Mac@llagh

La résolution des équations de Liouville demande la cosaarse de plusieurs va-
riables. Parmi celles-ci, les plus importantes sont les emasd’inertie du corps : la ma-
trice d’inertie du corps doit ainsi étre déterminée. Cettdrive se décompose en deux
parties (cf Eq2.113 : les moments d’inertie principaux et les perturbationdehseur
d’inertie liees soit a des mouvements de masse internea soitchargement en surface
(bourrelet équatorial dans le cas de la force centrifuged.rhoments d’inertie principaux
sont déterminés grace a des études de la rotation des camps.ddvons, par contre, dé-
terminer les perturbations du tenseur d’inertie, liéessgample a un panache de matiére,
directement a partir de notre modeéle. Pour cela, nousaniises formules de MacCul-
lagh. Elles permettent de relier le potentiel gravitatelrdiun corps aux perturbations du
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tenseur d’inertie. La présentation qui suit est inspirédldetinec et Hagedoor(2005,

le lecteur pourra s’y référer pour des détails supplémeggaioncernant les calculs qui
suivent.

Le développement de I'équati@hl1l(cf sec.5.3.3 montre que seuls trois termes de la
matrice de perturbation sont a connaitres; co3 etcz;. Nous commencgons par détermi-
ner le termegr24,; — r;7;) de I'équatior2.84dans un repére sphérique pour chacun de ces
Ci3 -

(7’2513 — 7’17"3) = —r?sinf cos f cos ¢ (2.116)
(7’2523 — 7’27"3) = —r?sinf cos @ sin ¢ (2.117)
(7’2533 — 7’37"3) =r%(1 — cos?0) (2.118)

En considérant les harmoniques sphérigugset Y5, (cf sec.2.3.3.) et en posant que
c(t) = c13(t) + ico3(t) NOUS pouvons Ecrire :

c(t) = 2\/%/Sp(r)}/21(9, ¢)rdS (2.119)
ca3(t) = g/sp("’) (1 - 2\/?%0(97@) r’dS (2.120)

D’un autre coté, le potentiel gravitationnel peut égalelrmndécomposer en une
somme d’harmoniques sphériques qu’on peut écrire :

Dy(t) =) D (RT) D (t)jmYim(0, ) (2.121)

=0 m=—j

ou les®(t);,, sont les coefficients de la décomposition en harmoniqueérsples de
d,(t), R est le rayon moyen du corpsreest la distance au point de mesure du potentiel.
Les formules de MacCullagh sont alors les relations enseoefficients et les;; :

3
cot) = — 6%%%@) (2.122)
3
c33(t) = L2 qu) (t) + 1Tr(c(t)) (2.123)

Ve G 3
ou®y (¢) est le complexe conjugué de; (¢), G est la constante de gravitation universelle
etTr est la trace du tenseur des perturbatioftg. De maniere générale, nous pouvons
obtenir de la méme facon tous leg en fonction desb(t);,,. Ces relations sont égale-
ment données dans plusieurs études (ergff-Lefftz, 2005 Matsuyama et al2006. On
peut donc relier les perturbations d’inertie liees a desvaments de masse interne au
potentiel gravitationnel en surface. Nous devons doréartasatenir la décomposition en
harmoniques sphériques de ce potentiel pour notre casidé’etu

2.4.2 Anomalies du potentiel gravitationnel, Topographiest Géoide
associés

La résolution des équations de Liouville nécessite de dtnerlas moments d’inertie
du corps en rotation. Ceux-ci sont déterminés grace a laatssemce du potentiel gravi-



82 CHAPITRE 2 : Dynamique

FIG. 2.19 — Création d’une topographie dynamique due a une ctiomemantellique.
La surface (trait plein) est déformée par rapport & une sanfi@aoyenne (en tiret) soit par
les remontés de panaches chauds (en rouge) ou les plongearetidre plus froide (en
bleue).

tationnel du corpsOEDIPUSpermet le calcul de ce potentiel ainsi que la topographie et
le géoide quiy sont associés.

2.4.2.1 Anomalie du potentiel gravitationnel

La convection mantellique donne naissance a un écoulebrntontraintes associées
agissent sur les interfaces (avec le noyau ou en surfac®,cpia des interfaces internes
potentielles) en les déformant. Une topographie dynanegtiainsi créée. Les anomalies
du potentiel gravitationnel induites par la convectiomhigue sont une superposition des
signhaux gravitationnels créés par la topographie a I'fater manteau-noyau et en surface
ainsi que les signaux dus aux anomalies de densités du mg@ieablet et al.2007). On
peut ainsi écrire ces anomalies comr@adgblet et al.2007) :

Ga O’M a,0,¢') — a,r(a)

d(a 9’,<Z>’\'f’5 ¢)

O (Tiey 0, ) — G (T3c) .
T rr\TicyV rr\lic 9'd9'd /
- // A0 [rbg) 0

ApT‘ ‘9, ) 2 . ! gl 340 .0
0'do’'do’'d 2.124
+ /// o 9/’¢/|T0¢>T sin ¢'dr ( )

ou G est la constante de gravitation universellée rayon moyen en surface,. le rayon
du noyaug,.,. la composante radiale de la contrainte normale (soit laefdectraction) et
o Savaleur moyenné\p les anomalies de densité dans le manteai@étd’, ¢’ | r, 0, ¢)

Do (r,0,0) = sin 0'd0'd¢’
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la distance entre les points de coordonn@ég)’, ¢') et (r, 0, ¢). La contraintes,.,. est
directement donnée p@EDIPUSa travers I'expression :

v, (r, 0, Qﬁ)]

5 (2.125)

om(a,0,0) = —pla,d, o)+ 2n(a, b, o) {

ou p est la pressiony la viscosité et, la composante radiale de la vitesse du fluide.
L'incorporation des équations da@EDIPUSse fait avec les différentes variables sous
forme adimensionnée. L'équati@il25est ainsi résolue directement sous cette forme, par
contre I'équatior?.124est calculée en utilisant une méthode spectrale. Les dotesa,.,

sont ainsi exprimées sous forme d’harmoniques sphérigiesgression des anomalies
de potentiel s’exprime comme€hoblet et al.2007) :

(I)gm('f’)

4y l_ (05) em (a)m

BETEN Ra \r

e () [ () ] ez

Te

ou les,,, sont les coefficients de degfét d’ordrem de la variable. On obtient donc en
sortie dOEDIPUSces coefficients pour la décompositiondear = a et ar = r;, ainsi

que celle de la températuile qui est représentative des anomalies de densité. Le calcul
de®,, se fait dans un programme externe suivant I'équaidi26

2.4.2.2 Topographie et Géoide

La topographie dynamiqug(é, ¢) liée & la convection mantellique est la déviation de
la surface par rapport a un rayon moye(rig. 2.19) :

ts(0,0) =1s(0,0) —a (2.127)

our, (6, ¢) estle rayon de la surface a un point quelconque. Cette tapbgr est calculée
par I'équilibre des contraintes suivaih{oblet et al.2007) :

Urr(av 07 gb) - 5-7"7"(0’) = pO.gts(ea ¢) (2128)

ou py est la masse volumique de surfaceydtaccélération de la gravitation en surface.
DansOEDIPUS les interfaces sphériques qui bornent le domaine nungtrigisont pas
déformable. La détermination du géoid&d, ¢) se fait donc directement a partir des
anomalies du potentiel gravitationnel :

(I)cm (a/7 97 (b)

N(0,¢) = P

(2.129)
On peut, de cette maniére, examiner I'influence d’'une cdiecle degré un (un seul
panache montant et un seul descendant) sur la topograpkig&bide en surface. Dans
le cas de Mars, il est supposé qu’une convection de ce ty@edt guoduit la dichotomie
de relief entre les deux hémisphéres nord et sud.
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Conclusion

Nous venons de voir dans cette section différents aspegisiquies a prendre en
compte lors de I'étude de I'évolution primordiale d’'un cergu Systeme Solaire. Son
évolution thermique primordiale peut se dérouler de margénductive (cas de Mercure)
ou convective (cas de Japet). Cette évolution conditioanddcosité en son intérieur.
Cette viscosité, a son tour, permet de pouvoir dissipeetgie de rotation du corps a tra-
vers les forces de marées. La période de rotation évolueetid&croit au fur et a mesure
de I'évolution du corps. Dans le méme temps, la viscositrim et la vitesse de rotation
permettent d’obtenir I'évolution de la forme de notre corps
Tous ces aspects sont donc couplés les uns aux autres etvenpétre étudiés séparé-
ment.

Propriétés initiales du corps :
- état thermique

- composition
cglrnllmr‘Fement ¢ éléments radioactifs
rhéologique )
\ Evolution thermique : /
- conduction
- convection
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FIG. 2.20 — Couplage existant entre différents aspects delliéoa primordiale d’'un
corps du Systeme Solaire.



Chapitre 3

Mercure

Mercure est la planéte la plus proche de notre étoile. Dépgisnde Mercury 10 dans
les années 1970, beaucoup de questions ont été soulevdes gécouvertes occasion-
nées lors du survol de ce corps.

La surface de Mercure montre des zones de compressiors leglescarpements lobés
(Strom et al. 1979, suggérant que Mercure a subi un changement de forme desant
évolution (e.g Dombard et Hauck2008). Ce comportement compressif indique une
contraction globale et I'apparente orientation nord-awgbere un possible effet du ralen-
tissement de la période de rotation du aux forces de mavisegh et Dzurisin1978. Ce
ralentissement et cette contraction résultent de I'éi@iude son intérieur. Le temps né-
cessaire a I'obtention de la période de rotation actuedstrpas clairement établi. L'ana-
lyse des terrains associés aux escarpements lobés foemjirduves d’une formation
aprés la fin du grand bombardement météoritique (LHB : Latavidid8ombardment)
(Watters et al.19989. Néanmoins le manque de forte dépendance longitudinatesle
escarpements lobés indique que le ralentissement de @péte rotation arrive avant la
fin du LHB, les anciennes marques tectoniques de surfacé atézffacées par le LHB.
Une autre particularité de Mercure est la présence d’'un phaagnétique intrinseque.
Celui-ci pourrait provenir d’'une dynamo liée a des mouvetmiennvectifs dans une par-
tie liquide du noyau\Williams et al, 2007). De plus, les mesures de libration de Mercure
indiquent la présence d’'une partie liquide dans son nolardot et al, 2007). Il reste
cependant la nécessité de montrer que I'évolution theremdguMercure peut supporter la
présence d’'un noyau partiellement liquide de nos jours.

Les résultats que je présente par la suite se situent suradesx. premiérement la des-
cription de I'évolution primordiale de Mercure (sur les 1@@miers millions d’années)
qui se focalise sur I'obtention de la forme et de la périodeadation actuelle