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Résumeé

Cette thése présente une étude des propriétés rotationnelles des particules dans les anneaux
A et C de Saturne. La rotation des particules sur elles mémes est un des paramétres dyna-
miques clé qui entre en jeu au cours des collisions mutuelles. La distribution du spin w dépend
en effet des vitesses relatives mais aussi de 1’état de surface du régolite (porosité et rugosité)
et donc de la structure interne des particules. La contrainte de w passe par l'interprétation
de I’émission thermique (fonction de l'inertie thermique I' et de w) du disque en fonction de
I’angle de phase et de la longitude planétocentrique, car il n’est pas encore possible d’observer
les particules individuellement. Les variations azimutales de température observées a différents
angles de phase sont modulées par le refroidissement des particules a chaque orbite, lorsqu’elles
traversent I’ombre de la planéte. Les vitesses de réchauffement et de refroidissement permettent
de mesurer 'inertie thermique, alors que les différences de température en fonction de I'angle
de phase nous informent sur 'anisotropie d’émission associée au spin.

Ces variations de température ont été observées dans l'infrarouge, & faible angle de phase
avec les caméras CAMIRAS (CFHT) et VISIR (VLT), et a de multiples angles de phase avec
les spectromeétres IRIS (Voyager) et CIRS (Cassini), offrant respectivement une couverture azi-
mutale totale ou partielle. Un modéle thermique d’anneau planétaire constitué de particules
de glace sphériques en rotation et réparties suivant une structure monocouche a été développé
pour interpréter les températures observées. Il permet de déterminer comment la température
du disque, soumis aux multiples sources de chauffage (Soleil, Saturne...etc), varie avec 'angle
de phase et la longitude en fonction des propriétés thermiques des particules.

L’importante asymeétrie d’émission & faible ou fort angle de phase montre que les plus grosses
particules, qui contiennent une fraction importante de la masse de 'anneau C, ont une vitesse
moyenne de rotation proche de la rotation Keplerienne Q (w/Q=0.540.4). Ce résultat, obtenu
avec les hypothéses d’une distribution mono taille des particules, et suivant une structure mo-
nocouche, est compatible avec les résultats des simulations dynamiques. L’inertie thermique
du régolite de 'anneau C (I' = 6.0 & 4Jm 2K ~'s71/2) est 3 ordres de grandeur plus faible
que celle de la glace d’eau cristalline, et confirme une structure trés poreuse, probablement
engendrée par des fissures a la surface des particules. Elles sont probablement la conséquence
du resurfagage permanent di aux collisions mutuelles, ou aux forces de tensions liées aux im-
portantes variations de température & chaque orbite.

Aux variations de température azimutales de ’anneau A liées au spin et au refroidissement
des particules dans 'ombre de la planéte, s’ajoute une modulation de température de brillance,
corrélée avec la variation de profondeur optique. Cette variation a pu étre mise en évidence par
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les observations de CIRS & de multiples angles de phase et s’explique par la présence d’instabi-
lités gravitationnelles connues sous le nom de " wakes ". L’émission thermique de 'anneau A
observée avec VISIR, aprés la prise en compte des observations de CIRS, est similaire a celle
provenant de structures planes dans lesquelles les particules forment des agrégats. La haute
résolution angulaire accessible au VLT nous a permis, pour la premiére fois, de mesurer les
variations azimutales de température dans cette région et d’en déduire son inertie thermique.
La valeur trouvée (I' = 4 & 3Jm 2K ~'s71/2), sous 'hypothése d’une structure plane mono-
couche, est sensiblement identique a celle des anneaux C et B, indiquant un état de surface
probablement similaire.



Abstract

This thesis presents a study of the rotational properties of particles in Saturn’s A and C
rings. The own rotation of particles is a dynamical key parameter which plays a role during
mutual collisions. The distribution of the spin rate w depends indeed on relative speeds but also
on the surface quality of regolith (porosity and roughness) and thus on the internal structure
of particles. To constrain w, we need to interpret the thermal emission (function of thermal
inertia I' and w) of the disc according to the phase angle and the planetocentric longitude,
as it is still impossible to observe particles separately. Azimuthal variations of temperature
observed with various phases angles are modulated by the cooling of the particles, when they
cross the shadow of the planet. The heating and cooling rates make it possible to measure
thermal inertia, whereas the differences in temperature with the phase angle inform us on the
anisotropy of emission associated with the spin rate.

Azimuthal variations of temperature were observed in the mid-infrared, at weak phase angle
with imagers CAMIRAS (CFHT) and VISIR (VLT), and at multiple phases angles with IRIS
(Voyager) and CIRS (Cassini) spectrometers, offering respectively a total or partial azimuthal
coverage. A thermal model of planetary ring made up of icy spherical particles in rotation
and distributed according to a monolayer structure was developed to interpret the observed
temperatures. It enables us to determine how the temperature of the disc, submitted to the
multiple sources of heating (Sun, Saturn... etc), varies with the phase angle and the longitude
according to the thermal properties of particles.

The significant asymmetrycal emission to weak or strong phase shows that the largest
particles, which contain a significant fraction of the C ring mass, have an average spin rate
w/0=0.5+0.4.This result, obtained with the assumptions of a mono size distribution and a
monolayer vertical structure, is compatible with results of dynamical simulations. The thermal
inertia of the regolith in the C ring (I' = 6.0 + 4Jm 2K ~'s~/2) is 3 orders of magnitude
weaker than that of the crystalline water ice, and confirms a very porous structure, probably
generated by cracks on the surface of the particles. They are probably the consequence of the
permanent patching due to the mutual collisions, or the forces of tensions related to the signi-
ficant variations in temperature with each orbit.

In addition to azimuthal variations in temperature of the A ring, related to the spin rate
and the cooling of particles in the Saturn’s shadow, a modulation of brightness temperature,
correlated with variations of optical depth, is put. This variation could be highlighted by the
observations of CIRS at multiple phases and is explained by the presence of gravitational
instabilities known under the name of "wakes". The thermal emission of the A ring observed
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with VISIR, after the taking into account of CIRS observations, is similar to that coming
from plane structures in which the particles form aggregates. The high angular resolution
accessible with the VLT enabled us, for the first time, to measure the azimuthal variations
of temperature in this ring and to deduce its thermal inertia from it. The found value (I" =
4:|:3Jm_2K_1s_1/2), under the assumption of a monolayer plane structure, is virtually identical
to that of the rings C and B, indicating a probably similar surface quality.
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Introduction

Les anneaux planétaires, qui orbitent a l'intérieur de la limite de Roche, sont un laboratoire a
grande échelle de dynamique et de transfert de rayonnement, qui peut nous servir pour étudier
d’autres systémes plats tels que les disques proto stellaires, ou encore les galaxies. Tous ces
disques sont de taille et de nature différentes, mais de nombreuses similitudes existent néan-
moins : Ce sont des disques plats en rotation, ils sont constitués de nombreux " corps ", la
dispersion des vitesses est faible par rapport aux vitesses orbitales et ils possédent tous un
nombre important de structures.

Dans cette optique, il est important de mieux connaitre la dynamique interne des anneaux,
qui joue un role fondamental dans leur évolution. Les processus physiques entrant en jeu sont
nombreux : Confinement radial, répulsion gravitationnelle, effets de marées, résonances gravi-
tationnelles, interaction des fines particules avec le champ magnétique, collisions mutuelles...
contraignent en effet ’évolution dynamique du disque. Parmi les quatres systémes d’anneaux
que nous connaissons aujourd’hui, ceux de Saturne intriguent par leur diversité, leur masse, et
leur structure qui apparait toujours plus complexe aprés chaque survol d’une sonde spatiale.
Ils sont représentatifs de ceux de Jupiter, Uranus et Neptune car ils contiennent tous les types
d’anneaux déja découverts.

Les collisions mutuelles entre particules dans les disques jouent un réle trés important dans
leur évolution dynamique. La rotation interne des particules est un des parameétres dynamiques
clé qui rentre en jeu au cours de ces collisions. Leur vitesse de rotation propre (que 'on appelle
aussi le spin) dépend des distributions et vitesses d’impacts, mais aussi de 1’état de surface
(rugosité, porosité...etc.). La connaissance de la distribution des spins est donc un moyen de
mieux comprendre la dynamique collisionnelle et la structure des particules dans les anneaux.
Des surfaces lisses par exemple ne vont pas engendrer un spin important. En revanche, si les
surfaces sont rugueuses, une partie de I’énergie cinétique peut ainsi étre transformée en énergie
de rotation car les frottements mutuels lors des collisions vont favoriser la mise en rotation des
particules.

11 est légitime de se demander comment l’on peut connaitre la vitesse de rotation des parti-
cules dans les anneaux, alors qu’aucun instrument n’est & ce jour encore capable de distinguer
une particule isolée. Apporter une réponse & cette question peut sembler totalement illusoire,
et pourtant, il est possible de connaitre le comportement du spin des particules centimétriques
depuis une distance de quelques 1.5 milliards de kilométres !



Introduction

Les simulations dynamiques permettent de comprendre comment va évoluer un systéme
de particules en rotation autour d’une planéte, soumises aux collisions et a ’autogravitation.
L’observation dans l'infrarouge, des anneaux, est un moyen unique pour contraindre par 1’ob-
servation, la distribution de spin des particules. Le domaine spectral étudié (au-dela de 13 pum)
correspond & ’émission thermique du disque dont la température moyenne est de l'ordre de
90 K. Pour contraindre la vitesse de rotation des particules dans les anneaux, nous regardons
I’émission thermique du disque en fonction de ’angle de phase et de la longitude planétocen-
trique car elle est fonction de I'inertie thermique I' et du spin w entre autre.

Les variations azimutales de température observées sont principalement dues au spin mais
aussi a 'inertie thermique du régolite. Les particules en rotation képlérienne autour de Saturne,
passent périodiquement dans I'ombre de la planéte et subissent ainsi un refroidissement et un
réchauffement périodique. Les vitesses de chute et de remontée en température nous donnent
accés a I'inertie thermique. D’autre part les différences de température a faible et fort angle de
phase, nous informent sur la vitesse de rotation des particules. Des particules en rotation lente
sur elles mémes auront un contraste thermique important entre I’hémispheére éclairé et celui qui
est plongé dans la nuit. Les plus rapides présenteront une carte de température beaucoup plus
homogene, la fréquence avec lesquelles elles sont soumises aux différentes sources de chaleur
étant plus élevée.

La contrainte des vitesses de rotation passe par la modélisation thermique des anneaux. Ce-
pendant, ’émission infrarouge du disque est une fonction complexe de nombreux paramétres
physiques comme 1’albedo, 'angle de phase, I'inertie thermique, la norme du spin, la distribu-
tion de l'inclinaison des axes de rotation, la distance & la planéte, la structure verticale des
anneaux, ’histoire thermique de chaque particule...etc. Un des enjeux de cette thése est de
séparer ces différents parameétres.

Nous avons développé pour cela un modeéle thermique d’anneau planétaire constitué de
particules sphériques en rotation, qui permet de déterminer comment la température du disque
soumis aux multiples sources de chauffage (Soleil, Saturne...etc), varie avec l’angle de phase,
et la longitude. L’originalité de ce modéle réside dans "approche granulaire du probléme. Les
précédentes modélisations ne considéraient en effet les anneaux que comme une couche plane
ou un empilement de couches planes, dans lesquelles le transfert de chaleur était calculé. L'effet
de la rotation des particules sur I’émission thermique ne pouvait donc étre prise en compte que
de maniére paramétrique (alors que nous le calculons précisément désormais). De ce fait, les
variations azimutales de température détectées depuis la Terre, ou encore les observations des
sondes spatiales a fort angle de phase n’étaient pas capables d’étre reproduites et interprétées
par les modéles. Nous avons choisi une approche simple avec un modéle monocouche, pour
comprendre I'impact des nombreux parameétres associés.

Dans une premiére partie, je fais une rapide présentation des anneaux planétaires et je
montre quels sont les processus clefs qui régissent 1’évolution du disque. Je montre ensuite
que I’épaisseur des anneaux, la rotation des particules mais aussi leur état de surface sont
les traceurs de la dynamique locale. Les observations dans l'infrarouge lointain, sont un moyen
complémentaire aux études dans le visible ou I'infrarouge proche, de contraindre ces propriétés.
Elles sont en revanche uniques pour contraindre le spin. Aprés 20 ans de sommeil sur ’étude
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thermique des anneaux planétaires, la période actuelle offre de nombreuses perspectives, avec
le spectromeétre CIRS sur la sonde Cassini, et le spectro-imageur VISIR au VLT.

La seconde partie détaille les différents modeéles d’émission thermique du disque. Je pré-
sente le modeéle que nous avons développé pour comprendre quelle est I'influence du spin et de
Iinertie thermique sur les variations azimutales de température observées & différents angles de
phase. Nous faisons ’hypothése d’un anneau a structure verticale monocouche. Cette approche
du probléme, relativement simple mais non triviale, a pour but de comprendre I'influence de
chaque paramétre sur la température des anneaux.

La troisiéme partie porte sur la contrainte du spin dans les anneaux A et C. Nous avons
choisi d’étudier, dans un premier temps, la rotation des particules dans ’anneau C. Sa faible
épaisseur, de 'ordre du meétre, suggére une structure monocouche, ce qui le rend adapté a notre
approche. Mon travail a consisté a réduire, analyser et interpréter des mesures de température
obtenues & faible et fort angle de phase a partir des instruments au sol en 1999 (Camiras)
et dans ’espace en 1981 (IRIS). Cela m’a permis de contraindre pour la premiére fois, par
I'observation, le spin des particules.

L’anneau A a également fait 'objet d'une étude détaillée. La forte inclinaison des anneaux
par rapport au Soleil au cours de 'année 2004 fut en effet 'occasion d’étudier ses variations
de température longitudinales lorsque ses particules ne passaient jamais dans ’ombre de la
planéte. Ce phénoméne qui ne se reproduit que tous les 15 ans, aux solstices, était une oc-
casion unique au cours de cette thése, de détecter les modulations de température seulement
générées par la rotation des particules sur elles mémes. Le nouveau spectro-imageur VISIR,
au VLT (ESO) et sa haute résolution spatiale nous ont permis de mesurer avec précision les
variations de température. Cela n’avait pas été possible jusqu’alors avec les autres instruments.
La résolution de VISIR est en effet par moment comparable & celle de CIRS, et permet donc
de résoudre tous les anneaux.

La derniére partie est consacrée & la discussion des résultats obtenus ainsi qu’aux perspec-
tives futures.
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CHAPITRE 1

Les anneaux de Saturne : un
laboratoire privilégié
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Les anneaux planétaires ont depuis longtemps frappé I'imagination des astronomes. Avec
les croissants lunaires et les galaxies spirales, ces objets nous donnent accés & la troisieme
dimension, qui fait souvent défaut a la plupart des objets astrophysiques. Bien que les anneaux
ne contiennent qu’une masse infime de la planéte autour de laquelle ils tournent, ils sont le
siége de nombreux phénomeénes physiques étonnants et inattendus et constituent par la méme
I'un des plus vieux sujets de recherche de ’astrophysique.
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1.1 Un peu d'histoire

C’est Galilée qui, au seul moyen d’une petite lunette astronomique, observe pour la premiére
fois les anneaux de Saturne au cours de 1’été 1610. De part la tres faible résolution de son
instrument, il crut dans un premier temps avoir observé deux gros satellites de part et d’autre
de la planéte mais qui ne présentaient pas de mouvement apparent comme dans le cas des
satellites de Jupiter découverts quelques mois avant. Par conséquent, ces deux objets devaient
donc étre de nature différente. Galilée fut d’autant plus surpris lorsque deux ans plus tard, il
découvrit que ces deux compagnons "saturniens", appelés par d’autres ‘bras’ ou ‘anses’, avaient
disparu pour ensuite réapparaitre a nouveau !

FiGg. 1.1 — Saturne vue par Galilée

Pendant les quarante années qui suivirent, certains voyaient dans les observations deux sa-
tellites, d’autres une planéte aplatie, ou encore des structures plus complexes. C’est justement
ce phénomeéne de disparition et de réapparition aux cours du temps, di a 'orientation de la
planéte par rapport & la Terre, qui permit & Christian Huygens, en 1654, de comprendre que
Saturne est en réalité entourée d’un anneau brillant et large situé dans son plan équatorial. Ces
anneaux, vus alternativement par la tranche ou avec un angle plus ouvert, apparaissent donc
de fagon plus ou moins visible. Ainsi, les multiples formes observées précédemment ne sont en
fait que la convolution & travers les systémes optiques de 1’époque de I'image de cet anneau
avec le disque de Saturne. Peu de temps aprés, en 1675, Jean Dominique Cassini (premier
directeur de I’Observatoire de Paris) découvre une petite ligne noire qui sépare le disque en
deux. Cette division qui porte désormais son nom ne sera d’ailleurs associée a une vraie division
qu’en 1852. Il fit le premier a suggérer que les anneaux ne soient pas homogénes, mais consti-
tués d’une multitude de petits satellites. Il fallut par la suite attendre 1785 pour que Pierre
Simon de Laplace démontre qu’un anneau solide en rotation autour de Saturne serait instable
et devrait se briser sous les forces de marées et la rotation différentielle. Il suggére alors que les
anneaux sont en fait constitués de milliers d’annelets concentriques séparés les uns des autres.
En 1857, James Clerck Maxwell démontre mathématiquement que les anneaux de Saturne sont
stables s’ils sont constitués de particules indépendantes en rotation différentielle autour de la
planéte. James Edwards Keeler le démontra expérimentalement en obtenant un spectre des
anneaux. Il put mesurer, en calculant 'effet Doppler, les vitesses différentielles radiales dans
le systéme d’anneaux, qui varient de 6 heures a 15 heures environ en fonction de la distance
a Saturne. En 1911, Henry Poincaré met en évidence I'importance des collisions mutuelles des
particules entre elles et montre qualitativement qu’un systéme tridimensionnel de particules
subissant des collisions inélastiques mutuelles tend & s’aplatir en un disque peu épais. Il faut
attendre les années 70 et 'avénement des premiers ordinateurs pour étudier quantitativement
ce phénomeéne. André Brahic (Brahic, 1975) confirme ainsi numériquement, qu’un nuage de
particules en rotation autour d’un corps central, s’aplatit trés rapidement en un disque fin.
Cette étude numérique est ensuite reprise analytiquement par Goldreich et Tremaine (1978),
ce qui constitue le modéle standard dynamique des anneaux planétaires.
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1.2 La révolution des anneaux!

C’est au cours de ces trente derniéres années que les avancées techniques nous ont permis
de progresser considérablement dans la découverte des anneaux planétaires. Si ’on sait que
Saturne posséde un systéme d’anneaux, nous ne connaissions aucun autre systéme similaire
autour des autres planétes jusqu’en 1977.

Depuis le sol, un moyen de détecter la présence d’anneaux autour d’une planéte consiste
& observer le flux d’une étoile lors d’une occultation par cette méme planéte. Si la planéte est
entourée d’un anneau, le flux de I’étoile doit diminuer lorsque celui-ci passe sur la ligne de visée
de l'observateur. La mesure de 'atténuation du flux stellaire nous donne ainsi des informations
sur la structure physique des anneaux, leur étendue spatiale, mais elle renseigne aussi sur la
haute atmosphére de la planéte (densité, température, composition chimique). Quatre occul-
tations d’étoiles ont ainsi été observées de 1953 a 1972 : par Jupiter (1953,1972), par Venus
(1960) et par Neptune (1968).

L’exploration spatiale du systéme solaire externe et des planétes géantes commence & peu
prés a la méme époque avec le lancement des sondes Pioneer 10 et 11, respectivement en 1972
et 1973, et celui des sondes Voyager 1 et 2 en 1977.

1.2.1 Les anneaux d’Uranus

C’est seulement le 10 mars 1977, soit 367 ans aprés la découverte des anneaux de Saturne,
que 'on détecte le passage des anneaux d’Uranus devant une étoile (Millis et al., 1977). L’at-
ténuation de la lumiére de I’étoile occultée, juste avant et juste aprés ’occultation par Uranus
indique la présence de 9 anneaux autour de la planéte. Ces anneaux, trés sombres, seront plus
tard observés pour la premiére fois directement en lumiére visible & I’observatoire de Las Cam-
panas, au Chili en 1984. C’est grace aux caméras de la sonde Voyager 2 que nous avons obtenu
des images de ces anneaux lors de son survol de la planéte en 1986.

Nous connaissons a ce jour 10 anneaux autour d’Uranus, situés entre 42000 km et 52000 km
du centre de la planéte (Figure 1.2). La plupart d’entre eux sont extrémement étroits, a bords
trés nets, et ne font pas plus de 10 km de largeur! Trois sont circulaires et six sont elliptiques
de largeur variable. L’anneau le plus externe et aussi le plus large, appelé ¢, voit sa distance au
centre de la planéte varier de plus de 800 km et sa largeur varier de 20 & 100 km, linéairement
avec sa distance & Uranus. C’est ’observation systématique d’occultation d’étoiles depuis 1977
qui a permis & Nicholson et al. (1978) de découvrir cette relation entre la distance & Uranus et
la largeur. La principale caractéristique de ces anneaux est qu’il sont extrémement sombres :
avec un albédo de seulement 0.03 en moyenne, il est trés difficile de les observer directement.

FiG. 1.2 — Les anneaux d’Uranus vus par la sonde Voyager 2, & une distance de 2.52 millions
de kilométres, le 22 janvier 1986. On peut distinguer les anneaux Epsilon, delta, gamma, eta,
beta, alpha, 4, 5 et 6.



10 Les anneaux de Saturne : un laboratoire privilégié

1.2.2 Les anneaux de Jupiter

La sonde Pioneer 10 est la premiére a survoler de prés Jupiter en décembre 1973. Elle dé-
montre ainsi que traverser la ceinture d’astéroides n’est pas impossible et ouvre donc la voie
a d’autres sondes spatiales. Sa petite soeur, Pionner 11, survole Jupiter le 2 décembre 1974
a seulement 43000 Km de sa haute atmosphére. Le comptage de particules réalisé lors de ce
survol suggére la présence de satellites ou d’anneaux a moins de deux rayons Joviens. Mais
c’est la sonde Voyager 1, qui découvre et photographie pour la premiére fois le systéme d’an-
neaux de Jupiter en 1979. Ces anneaux apparaissent alors extrémement fins et ténus, et ne sont
observables que lorsque la sonde passe dans le plan équatorial.

Les anneaux de Jupiter, ont récemment été observés a haute résolution par les caméras de
la sonde Galiléo (Ockert-Bell et al., 1999) (figure 1.3). Leur trés faible densité (environ 10? fois
plus faible que pour Saturne) n’a pas permis de les observer plus t6t depuis la Terre. On peut
distinguer 4 éléments de trés faible profondeur optique (figure 1.4). L’anneau principal, situé
entre 122000 km et 129000 km est relativement plat. Il est prolongé vers I'extérieur par un bord
brillant et trés abrupt de 800 km de largeur. Vers I'intérieur, un tore diffus, constitué de fines
particules microniques posséde une forte extension verticale (20000 km) et s’étend radialement
jusqu’au sommet des nuages de Jupiter. Enfin, a ’extérieur de 'anneau principal se trouve un
anneau peu brillant, aussi nommé ’Gossamer ring’.

F1G. 1.3 — Anneaux de Jupiter vus par la sonde Galiléo (d’aprés Ockert-Bell et al. (1999))

Fi1G. 1.4 — Schéma des anneaux de Jupiter (d’aprés Ockert-Bell et al. (1999))

1.2.3 Les anneaux de Neptune

Au début des années 80, trois systémes d’anneaux sont donc connus. A la méme période,
les mesures d’occultation depuis la Terre continuent toujours pour rechercher si des anneaux
existent aussi autour de Neptune. Certains pensent alors que des anneaux ne peuvent exister
autour de cette planéte du fait des perturbations gravitationnelles qui sont engendrées par les
satellites Triton (rétrograde) et Néréide (orbite trés inclinée). L’occultation du 7 avril 1968,
observée depuis I’Australie, n’a pas réellement indiqué la présence d’un tel systéme, méme si
certains astronomes pensent avoir vu une trés bréve extinction du flux stellaire. La premiére
campagne d’observation systématique des parages de Neptune débute le 10 mai 1981. Le 24 mai,
deux observateurs proclament avoir détecté une occultation secondaire avec deux télescopes
distants de 6 kilomeétres en Arizona. On réalisera plus tard que, par un hasard étonnant, ils
ont en fait observé 'occultation de ’étoile par le satellite de Neptune Larissa (1989 N2). La
plus importante campagne d’observation est organisée le 15 juin 1983 dans tout le Pacifique.
Mais personne n’observe la moindre occultation secondaire. Aprés cet échec, seuls quelques
astronomes décident de continuer leur recherche.
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Deux équipes observent 'occultation du 22 juillet 1984 : une équipe francgaise animée par
André Brahic, a I’Observatoire Européen Austral (ESO), avec deux télescopes, et une équipe
américaine animée par William B. Hubbard, 100 kilométres plus au sud dans la cordillére des
Andes, au Cerro Tololo. Elles détectent toutes deux une diminution du signal de l’étoile de
35% environ. Cette occultation correspond a un objet de lordre de 10 kilometres de largeur
et d’au moins 100 kilomeétres de longueur, situé & moins de trois rayons neptuniens du centre
de la planéte, dans son plan équatorial ; mais il ne peut s’agir d’un anneau continu, car I’étoile
n’a pas été occultée de l'autre coté de Neptune. Le méme type d’observation est effectué un
an plus tard, le 20 aout 1985, par les mémes astronomes. Au CFHT (Canada-France-Hawaii
télescope), André Brahic et Bruno Sicardy observent une occultation secondaire, confirmée par
un autre télescope voisin appartenant & la NASA. Mais, dans la cordillére des Andes, William
B. Hubbard ne percoit aucune occultation secondaire. Cette interruption de signal d’un seul
coté de la planéte conduit les astronomes & conclure que l’anneau de Neptune est fragmenté et
qu'un ou des " arcs " de matiére gravitent autour de la planéte.

Entre 1981 et 1989, prés d’une centaine d’occultations stellaires par Neptune a été obser-
vées. Sept d’entre elles ont montré la présence de matériaux autour de Neptune. L’alignement
particulier des 4 planétes géantes du systéme solaire dans les années 80 (qui ne se reproduit
que tous les 177 ans!), permet a la sonde Voyager 2 de survoler Neptune en Aott 1989. Les
images prises par la sonde du 11 au 26 aotit 1989 mettent en évidence les anneaux de Neptune
(Figure 1.5)! Cette découverte constitue une magnifique illustration de ce que peut apporter la
complémentarité des recherches spatiales et des observations depuis le sol. Nous savons depuis
qu’il existe en fait 4 anneaux complets (Smith et al., 1989) : Galle, Le Verrier, un plateau
et Adams. Galle fait 1700 km en largeur, il est large et diffus et peut étre s’étend-il jusqu’a
I’atmospheére de Neptune. Ensuite, & environ 53200 km se trouve un anneau continu et étroit
appelé Le Verrier. Cet anneau coincide avec le bord intérieur d’un autre anneau relativement
homogéne faisant environ 4000 km de large et nommeé le plateau. Le plus externe (Adams)
contient quatre surbrillances spectaculaires (arcs de matiére) plus denses et ce sont eux qui
sont a l'origine des occultations observées depuis la Terre ; ils ont pour nom : Courage, Liberté,
Egalité, Fraternité (C, L, E et F).

Fic. 1.5 — Les anneaux de Neptune vus par la sonde Voyager 2, en Aotit 1989. On peut
distinguer les arcs Liberté, Egalité et Fraternité. L’arc Courage est en dehors du champ.

Les 10% d’occultations positives obtenues de 1984 a 1989 correspondent & peu de choses
prés a I’étendue azimutale de ces arcs de matiére tels que les a vus la sonde Voyager 2. Cepen-
dant, la stabilité de ces arcs de matiére au cours du temps n’est pas encore connue. Bien qu’il
soit probable qu’aucune nouvelle sonde spatiale ne re-survolera Neptune avant des dizaines
d’années, les télescopes terrestres ont fait de trés nets progrés depuis ces 10 derniéres années
nous permettant de suivre I’évolution dynamique de ces arcs. Des images prises récemment
en infrarouge proche, en bande H et K, au télescope Keck a Hawaii (de Pater et al., 2005)
montrent que l'intensité des arcs Courage et Liberté semble diminuer progressivement ce qui
souléve de nombreuses questions sur la stabilité & long terme de ces arcs (Figure 1.6).
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F1G. 1.6 — Profils azimutaux des anneaux de Neptune obtenus avec Voyager en 1989, Hubble en
1999 et le Keck en 2002 et 2003. Certains arcs comme Courage ou Liberté semblent disparaitre
progressivement

1.2.4 Les anneaux de Saturne

Le systéme d’anneaux de Saturne est le plus massif, le plus large et le plus brillant du
systéme solaire. C’est aussi le plus étudié jusqu’a présent. Trois sondes spatiales ’ont observé
au cours de survols (Voyager 1, 2 et Pioneer 11). Ce systéme d’anneaux est particuliérement
intéressant car il inclut quasiment tous les phénomeénes physiques cités précédemment : confi-
nement radial et azimutal, résonances, arcs, anneaux denses ou diffus, ondes spirales, ondes de
densités, divisions...

Les anneaux de Saturne sont arbitrairement séparés en 7 subdivisions, dont les noms vont
de A a G suivant leur ordre de découverte.

Le systéme d’anneaux principal, est celui composé des anneaux A, B et C. L’anneau C
est le plus interne et le moins dense des anneaux principaux, sa profondeur optique étant de
I’ordre de 0.1 en moyenne. Si sa partie la plus interne est radialement homogéne, un systéme
d’annelets plus denses s’étend au delad de 85000 km de distance. La profondeur optique varie
alors rapidement par endroits, jusqu'a 7=0,5. Si la présence de quelques unes de ces divisions
est expliquée par la résonance avec des satellites extérieurs (3 :1 avec Mimas par exemple), les
corps responsables de la plupart de ces annelets restent a découvrir.

De 92000 km & 117500 km s’étend ensuite ’anneau B qui est le plus dense et le plus large
de tous. Sa profondeur optique est relativement grande, pouvant atteindre jusqu’a 7=2,5. Il
présente de nombreuses sous structures (divisions, ondes de densités, annelets multiples). Son
bord externe, trés abrupt et excentrique (Porco et al., 1984), est confiné par la résonance 2 :1
avec le petit satellite Mimas.

Ensuite, de 117500 km & 122000 km du centre de Saturne se trouve une zone de faible
profondeur optique, comparable & celle de 'anneau C : La division de Cassini. Cette région,
qui apparait vide depuis la Terre, est en fait constituée de particules, comme les autres anneaux.
Par ailleurs, deux annelets plus denses et trés étroits (Huygens et Fresnel) parcourent cette
division.

Au dela de 122000 km s’étend I'anneau A. Sa profondeur optique vaut 7=0,5 en moyenne.
Il est parcouru par de nombreuses structures et ondes associées & des résonances de satellites
voisins. Il est par ailleurs coupé en deux par la division de Encke, dont les bords sont modelés par
les perturbations gravitationnelles du petit satellite Pan, découvert en 1990 par M. Showalter,
sur des images de Voyager. Des variations de brillances azimutales observées dans cet anneaux
ont été associées a la présence de structures internes : les "wakes". Nous y reviendrons par la
suite.

Au dela de 'anneau A se trouve un anneau trés étroit et qui n’est pas sans rappeler les
anneaux étroits d’Uranus ou de Neptune : c’est I’anneau F. Situé & la limite de Roche, son
confinement radial semble étre di aux 2 satellites gardiens Pandore et Prométhée. Les ob-
servations en trés haute résolution par la sonde Cassini ont confirmé la présence de quatre
sous-anneaux associés (les "Strands") (Murray et al., 1997; Porco et al., 2005). Les orbites de
Prométhée et de cet anneau étant excentriques, ceux-ci se rencontrent périodiquement & une
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TaAB. 1.1 — Caractéristiques des anneaux principaux de Saturne

C B Cassini A
Extension radiale (Rs) 1.24-1.53 1.53-1.95 1.95-2.03 2.03-2.27
Largeur (km) 17500 25400 4500 14610
Bord interne (km) 74500 92000 117500 122200
Masse globale (g) 1,1.1021  2,8.10%2% 5,7.10'7 6,2.10%"
7 Profondeur optique 0.05-0.2 1-2.5 0.1-0.15 0.4-1

TaB. 1.2 — Caractéristiques des autres anneaux de Saturne

D F G E
Extension radiale (Rs)  1.09-1.24 2.32 2.75-2.87 3-8
Largeur (km) 7500 400 8000 300000
Bord interne (km) 68000 140210 165800 180000
Masse globale (g) - - 107 7.108
7 Profondeur optique ~ 107°- 1074 1 107°-10~* 1077- 1076

distance relativement faible. A chaque passage, Prométhée arrache littéralement une partie des
particules de cet anneau, formant de vraies coupures dans sa structure azimutale. De trés fortes
hétérogénéités ont par ailleurs pu étre observées dans cet anneau lors d’observations en Aott
1995 alors que la Terre passait dans le plan des anneaux.

Saturne posséde aussi des anneaux beaucoup plus ténus. L’anneau D est le plus fin. Il est
situé a I'intérieur de I’anneau C. De méme, ’anneau G est un anneau relativement fin et étroit
situé au deld de l'orbite de I'anneau F. Lors de sa mise en orbite autour de Saturne en Juillet
2004, la sonde CASSINI a traversé le plan des anneaux entre les anneaux F et G. Bien que
protégée par son antenne haut gain qui faisait office de bouclier protecteur, elle a subi des
milliers d’'impacts par les particules des anneaux, méme dans cette région choisie pour sa faible
concentration. Plus loin encore s’étend un anneau optiquement extrémement fin : ’anneaux E.
Il s’étend de 3 & 7 rayons Saturniens et son épaisseur est nettement plus importante que pour
les autres cités précédemment. Il est probable que ces deux anneaux, qui s’étendent jusqu’aux
satellites soient constitués de matériaux issus de l’érosion des satellites eux-mémes.

F1G. 1.7 — Schéma du systéme d’anneaux de Saturne (Source : JPL)

1.3 Similitudes et différences

Si le concept de disque de matiére en rotation autour de la planéte dans la plan équatorial
a été conservé, notre perception des anneaux s’est transformée & chaque fois qu’une sonde spa-
tiale les survolait. Aucun des systémes d’anneaux ne se ressemble en terme d’étendue spatiale,
de distribution radiale ou encore de composition chimique, méme si certaines de leurs caracté-
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ristiques leur sont communes (Figure 1.8).

Jupiter est ainsi encerclé d’anneaux diffus entourés d’un halo de matiére, Saturne possede
un systéme d’anneaux denses et brillants s’étendant sur 300000 km de diametre, Uranus est
encerclé par 10 annelets étroits et extrémement sombres, et Neptune posséde un systéme d’arcs
de matiére. Une telle diversité montre bien toute la complexité des phénoménes physiques qui
régissent ’évolution de tels systémes.

Tous les systémes d’anneaux s’étendent autour des planétes jusqu’a la limite de Roche (du
nom du mathématicien francgais qui I’a découverte) (Figure 1.8), zone a l'intérieur de laquelle
les effets de marée créent des tensions internes qui fragmentent les corps, et limitent ainsi l'ac-
crétion et la formation de satellites. Si ces forces n’existaient pas, les anneaux s’accréteraient
en 'espace de quelques jours pour former un satellite de quelques dizaines de kilométres de
rayon.

De tels systémes composés de particules isolées, évoluant dans le champ gravitationnel des
planétes, doivent s’aplatir trés vite, sous l'effet des collisions mutuelles inélastiques qui dissipent
I’énergie & moment cinétique constant. La couronne ainsi formée devrait s’étaler radialement et
former un anneau homogeéne radialement et azimutalement, a bords doux. Or tous les systémes
connus sont généralement confinés radialement. Leurs limites sont trés nettes, et la densité de
particules peut devenir quasiment nulle en quelques dizaines de métres seulement ! Les anneaux
étroits d’Uranus, 'anneau F de Saturne, ou encore le bord de 'anneau A en sont des exemples

typiques.

De méme, de nombreux systémes sont azimutalement inhomogénes. Les arcs de Neptune
en sont 'exemple le plus typique. Les spokes dans ’anneau B qui viennent d’étre a nouveau
observés en Septembre 2005 par la sonde Cassini sont aussi trés variables en longitude. Les
filaments ("strands") dans I'anneau F présentent des densités variables avec la longitude. Plus
récemment, les images de la sonde Cassini ont révélé des variations de brillance dans ’anneau G,
ou encore dans les annelets présents dans la division de Cassini. Ces variations, associées & une
densité de particules qui varie avec la longitude sont donc présentes dans de nombreux anneaux.

La masse des anneaux est aussi trés variable d’une planéte & une autre : le systéme d’an-
neaux de Saturne est de trés loin le plus massif. On estime la masse totale des anneaux de
Saturne & environ 102! kg, ce qui représente la masse d’un satellite de glace comme Mimas,
qui mesure prés de 400 km de diamétre! Pour comparaison, les anneaux de Jupiter, Uranus
et Neptune doivent étre de mille & un million de fois moins massifs. Cela suggére une origine
différente pour les anneaux de Saturne.

La distribution de taille des particules est relativement bien connue pour Saturne (Marouf
et al., 1983; French et Nicholson, 2000). Elle suit une loi de puissance d’indice q=3 environ
qui suggeére que les petites particules sont les plus nombreuses. Les observations d’occultation
radar (French et Nicholson, 2000) montrent que les tailles varient de quelques millimeétres a
30 métres dans les anneaux principaux. Pour les anneaux plus tenus, les particules sont de la
taille du micron, comme dans les anneaux D et E.

La taille effective des particules dans 'anneau € d’Uranus semble étre de 'ordre de 70 cm
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(Esposito et al., 1991). L’anneau A serait constitué de particules plus petites (Hui et al., 1991)
mais supérieures au micron.

Les observations spectroscopiques dans l'infrarouge par Galiléo ont montré que les petites
particules dans les anneaux de Jupiter suivent une loi de puissance aussi, d’indice 2.0 + 0.3 en
dessous de 15 pum de rayon, et d’indice 5.0 £ 1.5 pour les plus grosses, qui restent cependant
de taille millimétrique (Brooks et al., 2004).

La composition chimique des particules qui constituent les anneaux est aussi variable d’un
anneau & un autre. Si les anneaux de Saturne sont principalement constitués de glace d’eau
cristalline, avec une faible fraction de poussiéres et de contaminants encore non connus (Grundy
et al., 1999), la quantité de poussiére dans les anneaux d’Uranus et de Neptune est bien plus
importante (Smith et al., 1989) et leur albédo ne dépasse pas quelques pourcents ce qui les
rend trés difficilement observables. Les anneaux de Jupiter sont quant a eux essentiellement
faits de silicates.

Une telle disparité dans les distributions de taille suggére également que 1’origine et les
processus physiques soient différents pour chaque systéme.

F1G. 1.8 — Similitudes et différences des systémes d’anneaux pour les 4 planétes géantes.(d’aprés
Nick Strobel)

1.4 Origine et évolution des Anneaux

11 existe aujourd’hui plusieurs scénarios de formation des anneaux planétaires. Dans le cas
des anneaux de Saturne, aucun d’entre eux n’a pu prendre entiérement 1’ascendant sur ’autre
si bien que la question de l'origine et de 1’age de ces derniers n’a pas pu étre élucidée. La
compréhension des phénomeénes physiques qui entrent en jeu au cours de ’évolution dynamique
est une étape essentielle pour connaitre l'origine de ces systémes.

1.4.1 Processus physiques

L’architecture et I’évolution d’un systéme d’anneaux résultent du jeu de nombreuses forces.
De nombreux facteurs gouvernent ’évolution dynamique des anneaux : les couples exercés par
les satellites sur les anneaux, les forces électromagnétiques dues au champ magnétique de la
planéte en rotation et au rayonnement solaire, les forces de collisions mutuelles, 'autogravita-
tion, la diffusion gravitationnelle (déflection des particules au cours des approches mutuelles),
et les faibles forces exercées par le milieu gazeux.

Les collisions au sein des anneaux sont extrémement fréquentes, et jouent par consé-
quent un réle important. Les particules vont ainsi subir des collisions inélastiques, dissipant
progressivement 1’énergie d’agitation du systéme. La dissipation dans les collisions entraine
une diminution des vitesses d’agitation des particules et des orbites. L’épaisseur moyenne du
disque, qui est proportionnelle aux vitesses de dispersion, diminue donc et le systéme s’aplatit.
Les collisions sont inélastiques mais elles conservent néanmoins le moment cinétique. Ainsi,
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la chute des particules vers des orbites plus basses doit étre compensée par ’étalement radial
du systéme pour conserver le moment cinétique. Le temps d’étalement varie avec la fréquence
de collisions, la fréquence angulaire Képlérienne et la dispersion locale de vitesses des parti-
cules. Le systéme de particules prend donc rapidement la forme d’un disque, situé dans le plan
équatorial de la planéte. L’autogravitation joue aussi un role important. Elle tend en effet
& réduire encore I’épaisseur du disque. Elle peut provoquer la formation de "mini satellites",
notamment & proximité de la limite de Roche, 1a o1 les forces de marées deviennent plus faibles.
Ainsi, de petites particules peuvent se regrouper pour former des structures. Mais leur taille
reste limitée, car plus elles croissent, plus elles deviennent fragiles aux effets de marée et a
la force centrifuge due & leur rotation. La diffusion gravitationnelle quant & elle, joue le
role inverse et a tendance & augmenter ’épaisseur du disque en augmentant la dispersion des
vitesses. Elle agit préférentiellement sur les petites particules, la trajectoire de ces derniéres
étant plus sensible que pour les particules massives.

Si les effets gravitationnels sont responsables de la plupart des structures observées dans les
anneaux, d’autres effets non gravitationnels vont progressivement éroder les anneaux. Ces pro-
cessus sont causés par 'interaction entre le rayonnement solaire ou planétaire et les particules.
Le rayonnement émis par la planéte va engendrer une pression de radiation sur les particules
en orbite. Pour les plus petites (dont la taille est de 'ordre du micron), cette force dominera
les forces d’origine gravitationnelles : le demi grand axe de leur orbite va ainsi augmenter et
elles seront progressivement éliminées. L’effet Poynting-Robertson, relativiste, va quant a
lui avoir tendance & faire chuter les particules sur la planéte. Une particule se déplagant sur
son orbite va en effet recevoir plus de photons dans la direction de son mouvement et va donc
rayonner et perdre plus d’énergie vers ’avant que vers l'arriére. Cela va engendrer une force de
freinage qui va faire décroitre le rayon orbital de la particule exponentiellement. Dans le cas des
anneaux de Saturne, une particule de 2 centimétres va ainsi étre éliminée en 4.10° ans. Ainsi,
les plus petites particules vont étre éjectées du systéme planétaire, alors que les centimétriques
vont spiraler lentement vers la planéte.

Les particules plus grosses vont aussi subir les effets radiatifs, mais pour d’autres raisons.
Une particule soumise au rayonnement solaire et en rotation sur elle méme va absorber et ré-
émettre son énergie de fagon anisotropique, la partie sortant de 'ombre étant plus froide que
celle entrant dans ’ombre. La différence de température a la surface, qui dépend directement
de ses propriétés thermiques, va générer une force : c’est 'effet Yarkovsky. Cette force aura
tendance & accélérer la particule et ’éloigner de la source d’énergie, ou au contraire de la ralentir
et de la rapprocher, suivant que son mouvement de rotation sera rétrograde ou prograde.
Rubincam (2004) a étudié cet effet au sein des anneaux de Saturne et a prévu d’existence
d’un "anneau de Feu" a l'équateur de la planéte, qui serait la conséquence de la chute de
particules des anneaux B et C & sa surface. Cette prédiction n’a pas encore pu étre confirmée
par observation.

Il existe bien évidemment d’autres forces, comme la résonance orbitale des particules avec
les anneaux responsables du confinement radial et azimutal, ou encore l'interaction avec le
champ électromagnétique des planétes qui créent des "Spokes" dans les anneaux de Saturne,
mais nous ne rentrerons pas dans une description compléte de tous ces phénomeénes, cela ne
rentrant pas dans le cadre de cette these.

Le bombardement météoritique est un facteur important de I’évolution des anneaux.
Si la densité de matiére a proximité des planétes géantes est bien moindre de nos jours que lors
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de la formation du systéme solaire, les particules constituant les anneaux subissent néanmoins
un bombardement météoritique non négligeable sur le long terme. Cela entraine une érosion
rapide des plus petites particules. On évalue ainsi & 10° ans la durée de vie d’une particule
micrométrique dans les anneaux de Saturne.

1.4.2 Origine des anneaux

L’origine des anneaux de Jupiter, Uranus et Neptune semble aujourd’hui assez bien comprise
(Colwell et Esposito, 1992), alors que celle des anneaux de Saturne est toujours sans réponse.
Les différents processus physiques d’érosion devraient faire disparaitre les anneaux en quelques
millions d’années. Comment alors expliquer leur existence 7

Les scénarios de formation

Scénario cosmogonique

Dans ce type de scénario, la naissance des anneaux est contemporaine de celle de la planéte.
Au début de la formation du systéme solaire, les protoplanétes sont bien plus volumineuses
qu’aujourd’hui. Par conservation de leur moment cinétique, elles se seraient contractées par la
suite tout en accélérant leur vitesse de rotation. Les couches les plus externes de leurs atmo-
sphéres auraient alors été éjectées par force centrifuge, avant de se refroidir progressivement.
Elles se seraient alors condensées en de multiples agrégats pour former les satellites. Quand
a lenveloppe interne, elle aurait donné les planétes géantes telles que nous les connaissons
aujourd’hui. Cependant, l'accrétion des satellites a 'intérieur de la limite de Roche n’a pas pu
avoir lieu. Par conséquent, les grains issus de la haute atmosphére n’ont pas pu se condenser,
dans cette région, la force de cisaillement différentielle étant supérieure aux forces mutuelles
gravitationnelles. C’est précisément ces "particules" qui auraient formé les anneaux.

Ce type de scénario souffre néanmoins d’inconsistances. En effet, les différentes forces de
frottement auxquelles sont soumis les grains issus du gaz devraient provoquer un diminution
trés rapide des rayons des orbites, en quelques 103 ans! Par ailleurs, du fait des températures
régnant prés de la planéte en formation, les glaces ne peuvent pas se condenser & la position
actuelle des anneaux (dans le cas de Saturne au moins), avant 10° ans. Cela correspond approxi-
mativement au temps minimum nécessaire pour que la planéte se forme et que la nébuleuse de
gaz disparaisse (Pollack et al., 1996).

Scénario catastrophique

Les anneaux peuvent aussi étre le résultat de la destruction d’un corps initialement localisé
au voisinage de la planéte (petit satellite) ou passant a l'intérieur de la limite de Roche (météo-
rite, cométe). Cependant, les forces de cohésion interne d'un satellite déja formé peuvent étre
nettement plus grandes que les forces d’autogravitation. Par conséquent, un satellite déja formé
peut résister aux forces de marées a l'intérieur de la limite de Roche, et ce jusqu’a 0.4 rayons
planétaires de la surface. Cette distance place le seuil de rupture a 'intérieur du bord interne
des principaux anneaux de Saturne, par exemple. Il est en outre peu probable que 1’éclatement
d’une météorite égarée ait pu former des anneaux, sa vitesse d’approche étant probablement
suffisante pour que les vitesses des débris soient supérieures & la vitesse d’évasion.
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Les images obtenues par les sondes Voyager et Cassini ont révélés le haut niveau de cratéri-
sation de certains satellites proches des anneaux de Jupiter et de Saturne. Mimas, satellite de
Saturne, posséde ainsi un cratére d’impact couvrant le tiers de sa surface! Il ne semble donc
pas extravagant d’imaginer que la collision de deux corps au voisinage des anneaux puisse étre
possible. (Harris, 1984) suggére ainsi une seconde hypothése de formation catastrophique des
anneaux : Un, voire plusieurs satellites proches des anneaux, auraient été percutés par une ou
plusieurs météorites. Les débris issus de cette collision se seraient ensuite rapidement étalés
sous l'effet de la rotation différentielle pour former les anneaux. Le satellite cible pourrait avoir
été formé au dela de la limite de Roche, puis se serait progressivement rapproché de celle-ci
suite au frottement avec le gaz environnant.

Le cas des anneaux de Jupiter, d’Uranus et de Neptune

Les processus d’érosion des satellites proches, suite au bombardement météorique semblent
expliquer origine des anneaux de Jupiter, Uranus et Neptune (Colwell et al., 2000; Colwell
et Esposito, 1992). Si la densité de matiére a proximité de ces planétes est bien moindre de
nos jours que lors de la formation du systéme solaire, les satellites subissent néanmoins un
bombardement météoritique non négligeable sur le long terme. Les éjectas crées au cours des
impacts seraient la source de ces anneaux. Leur quantité serait suffisante pour les entretenir
pendant 4.5 milliards d’années. Dans le cas de Jupiter, les petits satellites proches ont leurs
orbites comprises & 'intérieur méme des anneaux.

L’'origine des anneaux de Saturne : toujours un mystére

Si la faible masse des anneaux de Jupiter, Uranus et Neptune permet de suggérer un re-
nouvellement continuel par ’érosion, il n’en est pas de méme pour Saturne. Les anneaux de
Saturne ont en effet une masse totale égale a celle de Mimas. Les processus d’érosions et les
conséquences des résonances avec les satellites devraient détruire les anneaux en quelque 100
millions d’années seulement. Il semble peu probable que 'Homme ait aujourd’hui la chance
unique d’observer des anneaux éphémeéres qui se sont crées il y a peu et qui vont disparaitre
dans peu de temps. Nous ne pouvons pas expliquer le renouvellement permanent des anneaux
par la désintégration des comeétes ou des astéroides passant & proximité. La quantité de masse
nécessaire & apporter (I'equivalent d’'un satellite de 400 km de diamétre tous les 108 ans) est
en effet trop importante. Pourtant, la loi de distribution en taille des particules qui est une loi
de puissance, correspond aussi aux lois observées suite & des mécanismes de fragmentation

En revanche, pour 'anneau G, la présence de particules centimétriques voire métriques
soumises au bombardement météoritique serait la source des plus petites. Pour ’anneau E, une
des hypothéses avancées est que ces poussiéres glacées proviendraient de geysers a la surface
du satellite Encelade, ou du bombardement météoritique qu’il subit (Burns et al., 1984). La
sonde CASSINI & survolé le 14 juillet 2005 le pole Sud de ce petit satellite & seulement 270
km. A cette occasion, elle a pu détecter, en s’approchant, des particules de poussiére et de
glace d’eau, dés 460 km d’altitude, soit environ 1 minute avant son survol le plus proche, ce
qui semble confirmer sa relation étroite avec 'anneau E. Si ce type de détection semble étre
similaire & une cométe qui dégazerait en s’approchant du Soleil, il semble que ces particules
soient plutot issues du cryovolcanisme a la surface d’Encelade. La cause physique d’un tel phé-
noméne & la surface d’un si petit corps est encore difficilement explicable, mais certains modéles
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semblent émerger pour expliquer ’existence de la sublimation de la glace d’eau a sa surface.
Des observations du poéle Sud d’Encelade de la méme époque réalisées avec le spectromeétre
imageur infrarouge proche VIMS montrent une transition de structure cristalline amorphe de
la glace d’eau au niveau des failles présentes en surface. Ceci semble confirmer ’existence de
I’expulsion de la glace d’eau du sous-sol.

La problématique soulevée ici concernant 1’évolution des anneaux de Saturne montre que
nous ne comprenons toujours pas totalement quelle est leur évolution dynamique. Il apparait
donc fondamental de mieux connaitre I’état dynamique local. Une réponse & ce probléme n’est
évidement pas triviale car nous ne sommes toujours pas en mesure d’observer le comportement
de chaque particule individuellement. La sonde spatiale Cassini nous donne 'opportunité de
pouvoir remonter aux propriétés dynamiques a partir de traceurs de la dynamique locale.

1.5 Des traceurs de la dynamique locale

1.5.1 Etat de surface des particules

Les collisions jouent un réle fondamental dans 1’évolution dynamique des anneaux plané-
taires. Au cours d’une collision entre deux particules, les vitesses d’impacts sont de quelques
millimétres par seconde dans les anneaux de Saturne. Leur état de surface va étre un facteur
important qui va entrer en jeu. Une surface solide et lisse favorisera des collisions élastiques,
alors que si le régolite en surface est poreux et rugueux, il y aura d’une part perte d’énergie
cinétique, et le frottement lors du contact va entrainer une rotation des deux particules.

Les observations spectroscopiques dans le proche infrarouge ont montré que les surfaces des
particules sont principalement composées de glace d’eau pure (Pilcher et al., 1970; Puetter et
Russell, 1977; Clark et McCord, 1980; Epstein et al., 1984). La glace d’eau sous forme cristal-
line a clairement été identifiée (Grundy et al., 1999), mais la présence de glace amorphe reste
encore aujourd’hui incertaine. Les températures froides de la nébuleuse proto-solaire & cette
distance du Soleil ont semble-t-il permis la condensation de glaces pures d’eau, d’azote, de
méthane ou de chlarates associés (Pollack et Consolmagno, 1984). La profondeur des bandes
d’absorption observée dans les spectres indique que le diameétre moyen des grains fait envi-
ron quelques dizaines de microns (Pollack et al., 1973; Clark et McCord, 1980; Pilcher et al.,
1970). Une étude plus précise des spectres obtenus en 2000 avec le HST montre des variations
de taille de régolite dans les 3 anneaux principaux de Saturne (Poulet et Cuzzi, 2002; Poulet
et al., 2002). Le rougissement des spectres dans le visible et I'infrarouge proche (Lebofsky et al.,
1970; Puetter et Russell, 1977; Clark et McCord, 1980), implique qu’'une petite quantité d’im-
puretés est présente a la surface des particules (Cuzzi et Estrada, 1998). La variation radiale
des couleurs spectrales observée révéle une variation de composition de surface avec la distance
a la planéte. Les candidats les plus probables sont les silicates, les oxydes de fer, ou des par-
ticules organiques (Cuzzi et Estrada, 1998). Une récente modélisation de spectres composites
visible-infrarouge proche suggérent une surface composée d’'un mélange intime (poivre et sel)
de glace d’eau avec quelques % de tholins organiques, avec 5% de carbone amorphe (Poulet et
Cuzzi, 2002). Aucune signature de présence de silicates n’a pu étre observée encore entre 8 et
13 pum (Lynch et al., 2000) et au dela de 50 pm.
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Bridges et al. (1984, 1996, 1987) ont mené des expériences pionniéres dans ’étude des colli-
sions de particules glacées, dans le but de connaitre la dépendance du coefficient de restitution
€ avec les vitesses de collisions ainsi que la probabilité et la force de collage de deux particules
lorsqu’elles se rencontrent. Bridges et al. (1984) mesurent e en fonction de la vitesse radiale v
de collisions, pour des valeurs 0.01 < v < 2 em.s~!. Il apparait que les collisions a trés faible
vitesse relative sont fortement élastiques (e ~ 1), puis le sont de moins en moins au fur et & me-
sure que v augmente. Dans le cas ou les particules sont trés lisses, les collisions sont quasiment
élastiques, méme aux plus grandes vitesses. Il est cependant peu probable que les particules
soient parfaitement lisses, comme le suggérent les observations dans le proche infrarouge. Les
expériences de laboratoire montrent que pour des particules recouvertes d’un régolite glacé,
ou des particules dont la surface est parsemée de fractures dues aux plus fortes collisions ou
aux variations brutales de températures, le coefficient de restitution, pour des valeurs de v ~ 1
cm.s~ !, diminue fortement rendant les collisions inélastiques et par conséquent trés dissipatives.
Cependant, aprés plusieurs collisions, la surface devient de plus en plus compacte. Compaction
et dislocation des surfaces glacées se contrebalancent et s’équilibrent, et € tend vers 0.75.

Au cours des collisions, il n’y a collage entre 2 particules glacées que lorsque la surface
n’est pas lisse, et seulement a trés faible vitesse relative (<0.2 cm.s™1) (Bridges et al., 1996),
pour des particules sub-métriques. L’étude de la variation de la force de collage F en fonction
de P’épaisseur x du régolite montre que F augmente avec x pour Oum < z < 50pum, puis
n’augmente plus. Ce sont donc les premiers dizaines de microns du régolite qui jouent un role
dans le collage. Cette force est plus grande que l'autogravitation pour des particules dont le
rayon ne dépasse pas 1 metre. Il semble donc que des petits agrégats de particules peuvent
exister et résister aux forces de marées. Néanmoins, les impacts successifs peuvent aisément
rompre ces agglomérats.

1.5.2 Epaisseur du disque

A la suite des simulations dynamiques de Brahic (1975), Goldreich et Tremaine (1978) ont
formulé ce qui constitue aujourd’hui le modéle standard de I’évolution dynamique des anneaux,
dans le but de reproduire ces résultats. Dans ce modéle, I’anneau est constitué de particules
sphériques, identiques, lisses et indestructibles (ne pouvant se fragmenter sous effet des col-
lisions). Les interactions mutuelles telles que 'autogravitation sont négligées. Le coefficient de
restitution € est supposé indépendant des vitesses d’impact. Au cours d’une collision, ’énergie
cinétique est en partie convertie en énergie cinétique de mouvement aléatoire, le reste étant
évacué sous forme de chaleur & cause de l'inélasticité des collisions. Le systéme est localement
a l’équilibre au bout de seulement quelques collisions, lorsque le gain en énergie cinétique équi-
vaut & la perte due aux chocs. Le disque va progressivement s’étaler au cours du temps sous
I’effet des collisions, perdant de I’énergie tout en conservant son moment cinétique. Le temps
d’étalement Tg sur une étendue Ar varie avec la viscosité cinématique v, elle méme fonction de
la dispersion des vitesses ¢ engendrée par les collisions successives, de la fréquence de collisions
we, et de la fréquence orbitale képlérienne (2.

Tp =20 (1.1)

La viscosité cinématique s’écrit alors :
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En négligeant "autogravitation, I’épaisseur verticale H du disque vaut
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Cette relation permet donc de relier I’épaisseur verticale H & la dispersion locale des vitesses
des particules. La mesure de ’épaisseur du disque doit par conséquent permettre de sonder la
dynamique locale des anneaux. Dans I’hypothése ou les anneaux de Saturne se seraient formés
par étalement radial progressif des particules du bord interne de 'anneau B au bord externe
de lanneau A, soit sur une distance Ar = 45000 km, en 4.10° ans, alors v = 160 cm?.s71.
La dispersion des vitesses ¢ vaut donc 0.22 em.s~! dans I'anneau B (si 7=1). Ainsi, H est
de I'ordre d’une dizaine de métres seulement ! Ce résultat, bien que trés approximatif car issu
d’un modéle relativement simple, est en accord avec les premiéres simulations dynamiques des
anneaux réalisées par Brahic (1975), et dans lesquelles I'excursion verticale des particules n’ex-
céde pas 2 a 3 fois leur rayon. Ces travaux pionniers montrent & 1’aide d’hypothéses simples
que I’épaisseur du disque refléte le comportement des particules & I’échelle microscopique.

Les simulations dynamiques locales actuelles montrent que I’épaisseur d’'un disque composé
de particules de méme taille, est égale & seulement quelques fois le rayon de ces particules.
En revanche, si 'on prends en compte une distribution de taille en loi de puissance, d’indice
q=3 (French et Nicholson, 2000), les particules de plus grosses taille se répartissent dans le
plan équatorial, alors que la distribution verticale des plus petites est beaucoup plus large. Les
vitesses de dispersion verticales de ces derniéres sont en effet beaucoup plus élevées (Salo, 1995).

Les observations des anneaux a incidence rasante permettent de mesurer cette épaisseur, lors
du passage de la Terre dans le plan des anneaux, tous les 15 ans environ. Au cours du passage
en 1980, Brahic et Sicardy (1981) mesurent I’épaisseur photométrique effective et ’estiment
a 1.4 £ 0.3 km. Sicardy et al. (1984) la ré-estime 2 H = 1.115:2 km tout en précisant que ce
résultat doit sur-estimer la valeur de H pour plusieurs raisons :

1. La valeur de H prend probablement en compte la présence de particules kilométriques
dans les anneaux. Par exemple, 10° particules de cette taille occuperont moins de 10~*
fois la surface totale des anneaux, mais recouvriront tous les anneaux lorsqu’ils sont vu
par la tranche.

2. L’épaisseur des anneaux & proximité de divisions dues au couplage gravitationnel avec
certains satellites augmente jusqu’a plusieurs centaines de métres. Cela semble étre le cas
notamment aux bords de 'anneau B, surtout & la frontiére avec la division de Cassini.

3. L’anneau F, lorsque le systéme est vu sous un angle d’élévation nul, doit fortement
influencer les mesures photométriques. (Poulet et al., 2000) estiment en effet son épaisseur
physique & H=21 + 4 km. Ils associent cette forte valeur a l'intéraction des plus grosses
particules avec Pandore et Promethée.
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Anneaux Distance (km) q  Rpin (cm) Rpee (m)  Repp (m)
C 74490-91983 3.1 1 10 2.3
B 91983-117516  2.75 30 20 8.3
Cassini 117516-122053 2.75 0.1 20 7.0
A intérieur 122053-133423 2.75 30 20 8.3
A extérieur 133745-136774 2.9 1 20 6.0

TAB. 1.3 — Distribution de taille des particules dans les principaux anneaux de Saturne, d’aprés
(French et Nicholson, 2000). q est l'indice de la loi de puissance, Ry €t Rpaq sont les bornes
inférieures et supérieures des rayons, Ref=Rmaz/(In(Rmaz/Rmin)) représente la taille efficace
de diffusion ou d’émission dans le cas ou q=3.

4. Les ondes spirales (" Bending waves ") présentes dans les anneaux modifient localement
I’épaisseur du disque. La valeur de H observée n’est donc pas I’épaisseur locale, mais elle
prend en compte les ondulations de surface.

Récemment, I’épaisseur verticale locale des anneaux a été dérivée a partir d’observations
des ondes de densité dans les anneaux de Saturne. La valeur de H, localement, dans ’anneau
A est ainsi estimée a 30 métres (Shu et al., 1983; Esposito, 1983). Quant a ’anneau C, elle est
estimée & seulement 1 meétre (Rosen, 1989) !

Cette épaisseur peut étre comparée au rayon R des particules. La distribution de taille
peut étre sondée en regardant & différentes longueurs d’onde la diffusivité, qui est gouvernée
par le rapport R/A. Les contraintes observationnelles indiquent que cette distribution peut étre
modélisée par une loi de puissance de la forme :

n(r)dr = Ar~4dr (1.4)

Ou r est le rayon d’une particule, A et ¢ sont des constantes, n(r)dr est le nombre de
particules dont le rayon est compris entre r et r+dr. La valeur de l'indice q détermine 1’origine
de la masse des anneaux. Dans le cas ou q > 4, la masse du systéme réside essentiellement
dans les petites particules. Dans le cas ou q < 4, la masse des anneaux va étre concentrée
dans les plus grosses particules. La masse des anneaux n’étant pas infinie, il doit par ailleurs
exister des limites aux rayons des particules 7y, €t 7mae. French et Nicholson (2000), a partir
d’un modéle de diffusion & 2 dimensions, ont pu dériver les valeurs de l'indice g ainsi que
les bornes supérieures et inférieures des tailles de particules dans les anneaux principaux de
Saturne. L’indice q vaut environ 3.1 dans ’anneau C, 2.8 dans la division de Cassini, et croit
ensuite systématiquement avec la distance radiale & Saturne dans 'anneau A, de 2.7 & 2.10
rayons saturniens (rs), a 3.0 & 2.24 rs. Le tableau 1.5.2 synthétise les distributions de taille
actuellement connues.

Les plus grosses particules de ’anneau C ont donc probablement une structure monocouche
(la taille du disque équivalent a la taille des particules).

1.5.3 Rotation des particules : le spin

Au cours des collisions mutuelles dans les anneaux, I’énergie cinétique orbitale est transfor-
mée en énergie de rotation propre des particules, lorsque leur surface n’est pas lisse. La friction
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de contact dépend de la distribution de taille et de ’état de surface. La quantité d’énergie
convertie ainsi est encore difficilement mesurable, tout comme le spin des particules et leur
vitesse de dispersion. Seules les trés grosses particules formant un sillage derriére elles par effet
de confinement gravitationnel (tel que le petit satellite Pan), pourront avoir un spin synchrone
avec leur vitesse de rotation képlerienne autour de la planéte, a 'instar de la plupart des satel-
lites réguliers. Les autres particules vont voir leur axe de rotation changer continuellement sous
I’effet des collisions. La norme du spin w dépend principalement des vitesses de collision, des
irrégularités de surface des particules (Salo, 1987), de leur taille, de la distribution de masse
des particules voisines, et de I’élasticité des collisions. Des collisions parfaitement élastiques
engendreront une équipartition entre ’énergie de rotation et ’énergie de translation, avec w o
r1/2 (Colombo et al., 1976). Mais cela ne peut pas étre le cas dans les anneaux, les collisions
étant inélastiques.

Harris (1979) a proposé une formule analytique pour calculer w, pour une population de
particules sphériques dont la distribution de taille suit une loi en puissance et dans laquelle
Paccrétion est possible (Harris, 1979) :

3(1 vz) 1/2
54 —q) v
, 20 15

ou q est l'indice de la loi de distribution (= 3), v la vitesse relative de collision, v, la vitesse
d’évasion, et w, la fréquence de collisions. Cette équation n’est toutefois pas correcte pour des
particules & U'intérieur de la limite de Roche, car elle ne tient pas compte de 'attraction gra-
vitationnelle de la planéte.

De nombreuses simulations numériques abordent la problématique des collisions et du spin
des particules. Il apparait qu’une partie de ’énergie d’agitation est stockée dans le spin des
particules. La dispersion de leurs vitesses diminue et engendre ainsi un anneau moins épais
(Araki, 1991; Salo, 1987). Toutes les simulations indiquent actuellemenent que le rapport entre
la norme du spin w et la vitesse de rotation képlérienne  vaut environ w/Q = 0.3 (Araki,
1991; Salo, 1987, 1995; Richardson, 1994)

Elle varie peu avec ’élasticité des collisions, la friction de la surface ou la profondeur optique.
La dispersion autour de cette vitesse moyenne varie avec la distribution de taille des particules,
lorsqu’on en tient compte. Ainsi, les plus petites vont avoir tendance a tourner beaucoup plus
vite que les plus grosses, augmentant par la méme la largeur de leur distribution de spin.
Lorsque ’autogravitation est prise en compte ou bien dans des régions proches de la limite de
Roche, plusieurs particules peuvent s’agglomérer, et le rapport w/€ augmente jusqu’a 0.6. Une
autre approche, analytique, (Ohtsuki, 2005), basée sur I’étude énergétique des particules dans
I'anneau C, confirme que le spin des petites particules de la taille d’'un centimétre peut étre
jusqu’a deux ordres de grandeurs plus élevé que (2.

1.6 Dynamique et émission thermique

Etat de surface des particules, orientation et norme du spin, fréquence des collisions, épais-
seur du disque, distribution de taille sont donc des paramétres fondamentaux qui gouvernent
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I’évolution dynamique, & petite échelle, des anneaux.

Les longueurs d’onde allant de l'ultraviolet & l'infrarouge proche (environ 5 pm) corres-
pondent & I’émission solaire réfléchie par les anneaux. L’interprétation des bandes d’absorption
dans les spectres nous informe sur la nature du régolite (taille des grains) mais aussi sur sa
composition chimique (bandes d’absorption de la glace d’eau & 1.6 et 2.0 um par exemple).
Les observations photométriques dans le visible permettent aussi, comme nous ’avons vu, de
contraindre la structure verticale du disque, ou encore les propriétés de surface des particules
(effet d’opposition...etc.).

Le flux émis par les anneaux dans le domaine de U'infrarouge moyen ou lointain (de 7um a
1000um) est quant & lui associé a I’émission propre des particules. Le pic d’émission thermique
des anneaux se situe en effet dans l'infrarouge moyen. La température T des anneaux de Saturne
varie entre 80 et 110 kelvins suivant les saisons. Si ’on suppose que leur émission est proche
de celle d'un corps noir, la longueur d’onde A & laquelle ils émettent un maximum de flux est
donnée par la loi de Wien :

~2.9.10°

Alpm) T

(1.6)

Leur émission propre est donc maximale vers 30 pm de longueur d’onde. Elle correspond
au rayonnement sous forme de chaleur, de ’énergie absorbée, en provenance du Soleil et de
Saturne essentiellement.

[’émission infrarouge des anneaux de Saturne est une fonction complexe des propriétés
physiques des particules elles-mémes (composition chimique, état de surface, norme et direc-
tion du spin...) et des propriétés du disque (structure verticale, épaisseur, profondeur optique,
écrantage mutuel des particules...). C’est cette complexité qui rend difficile la contrainte des
paramétres physiques.

La source du rayonnement thermique étant différente de celle du rayonnement solaire réflé-
chit, contraindre les paramétres cités précédemment implique de passer par une modélisation
différente. L’interprétation de 1’émission thermique des anneaux permet aussi de contraindre
la structure verticale (excursion moyenne verticale des particules de part et d’autre du plan
moyen équatorial) du disque et les propriétés de surface du régolite (porosité, structure in-
terne). Elle est donc complémentaire des modeéles d’émission réfléchie, et permet de valider les
modéles photométriques déja existants dans les domaines visibles, radio et infrarouges proches.
L’observation de I’émission thermique des anneaux est en revanche 'unique moyen aujourd’hui
de pouvoir contraindre le spin des particules.

1.6.1 Observations en infrarouge : I'dge d’or avec CIRS et VISIR.

Les premiéres observations infrarouges des anneaux de Saturne ont débuté dans les années
70, avec ’élaboration des premiers bolometres. Ces observations ont été obtenues en bande
N et en bande Q, 14 ou 'atmosphére laisse passer le rayonnement. Les premiéres observations
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spatiales ont été obtenues a 45 um grace au radiomeétre installé sur la sonde Pionner 11 en 1979
(Froidevaux et Ingersoll, 1980). Un an plus tard, le spectromeétre IRIS (Infrared Interferometer
Spectrometer and Radiometer) sur Voyager a pu détecter les anneaux entre 5 et 55 ym (Hanel
et al., 1981, 1982).

Au cours des 20 années suivantes, 'observation thermique des anneaux ne progressa pas et
trés peu de travaux furent publiés. A la fin des années 90, la conception de nouveaux capteurs
sensibles au rayonnement infrarouge a permis de nouvelles observations, en particulier avec la

caméra CAMIRAS au CFHT.

Depuis 2004, le spectrométre CIRS embarqué sur la sonde Cassini, ainsi que le spectro-
imageur VISIR au VLT(ESO) ont apporté ce qu’il manquait jusqu’alors : une trés bonne
sensibilité et une haute résolution spatiale. CIRS est en effet sensible au rayonnement entre 7
et 1000 pm, qui est un domaine spectral nettement plus large que celui d'IRIS (entre 5 et 55
pm). Sa sensibilité est 10 fois meilleure. D’autre part, la présence de Cassini autour de Saturne
pendant au moins 4 ans, permet de voir comment ’émission thermique varie au fur et a mesure
que l'élévation solaire par rapport au plan des anneaux diminue. Les observations de CIRS a
différents angles de phase vont aussi permettre de contraindre entre autres le spin.

Au sol, VISIR est limité a des angles de phase faibles, mais son principal atout réside dans
sa sensibilité et surtout sa résolution spatiale qui, comme nous le verrons dans le chapitre 5,
peut étre équivalente a celle de CIRS. De plus, VISIR observe dans les bandes atmosphériques
N et Q , 1 ou justement la sensibilité de CIRS devient faible.

La période actuelle est donc une période en or pour ’exploration thermique des anneaux,
aprés 20 ans de sommeil !

1.6.2 Inertie thermique et état de surface

Les particules en rotation képlérienne autour de Saturne passent périodiquement dans
I'ombre de la planéte et subissent ainsi un refroidissement et un réchauffement périodiques.
Les vitesses de chute et de remontée en température nous donnent accés a l'inertie thermique.
Cette inertie thermique dépend bien évidemment de la conduction thermique du milieu et par
conséquent de l’état de surface des particules. Une structure trés poreuse, dont la majeure
partie du volume est occupée par du vide, ne permet pas de transmettre aisément la chaleur
d’un endroit & un autre. A I'inverse, une structure trés compacte favorisera la conduction de
chaleur, augmentant par la méme l'inertie thermique. Les variations longitudinales de tempé-
rature observées permettent donc d’avoir acceés a la structure surfacique des particules.

Aumann et Kieffer (1973) sont les premiers a avoir mesuré la vitesse de réchauffement des
particules en sortie d’ombre de Saturne pour estimer leur taille effective. Ils notent que seule
une trés faible conductivité peut restituer les vitesses de réchauffement observées. Froidevaux
et al. (1981) dédient des observations & I’étude de ce phénomeéne et concluent qualitativement
pour ’anneau B & une trés faible inertie thermique, et une valeur limite inférieure & la taille
des particules, de 'ordre de quelques millimeétres, ce qui est conforme aux mesures effectuées
précédemment. Tous ces résultats concernant l’inertie thermique des particules ne sont que
quantitatifs, et il faut attendre les travaux de Ferrari et al. (1999, 2005a) pour quantifier pour
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la premiére fois I'inertie thermique des anneaux B et C. A partir d’observations effectuées au
CFHT en 1999, Ferrari et al. (2005a) estiment cette inertie égale a 3.541.2 Jm?K~1s~1/2
(anneau B) et 6.343.0 Jm?K~'s~'/2 (anneau C). Ces valeurs, de trois ordres de grandeurs
inférieures a celle de la glace d’eau solide, sont compatibles avec celles mesurées sur certains
Centaures comme Asbolus et Chiron (Fernandez et al., 2002). Cette faible inertie thermique
implique une structure trés poreuse ou parcourue de fractures & sa surface, ne permettant pas
une bonne conduction de la chaleur.

L’inertie thermique de 'anneau A, n’a quant a elle jamais pu étre mesurée car la résolution
instrumentale ne le permettait pas. Il est intéressant de savoir si elle est aussi faible que celle des
anneaux C et B. Dans le chapitre 7, je présente les premiers profils azimutaux de température
de cet anneau obtenus au VLT, et je quantifie son inertie. D’autre part, les valeurs données par
Ferrari et al. (2005a) ont été obtenues en supposant les anneaux structurés comme une couche
plane, dans laquelle le transfert de chaleur était calculé. L’effet de la rotation des particules
sur 1’émission thermique ne pouvait donc étre pris en compte que de maniére paramétrique.
Le chapitre 5 présente les valeurs que j’ai obtenues pour l'anneau C, par une modélisation
granulaire, en considérant ’anneau constitué de particules sphériques en rotation.

1.6.3 Spin des particules

Ces premiéres estimations sont faites en supposant soit une trés faible soit une trés forte
anisotropie d’émission des particules. Cela revient & supposer quelles tournent soient trés len-
tement sur elles mémes, soit trés vite. On suppose encore qu’en tout point de l'orbite, les
particules voient toutes les sources de chauffage simultanément. Enfin, les particules sont sup-
posées distribuées suivant une structure verticale monocouche, ce qui n’est pas le cas de certains
anneaux denses comme ’anneau B par exemple. L’effet de la rotation des particules sur I’émis-
sion thermique ne peut donc étre pris en compte que de maniére paramétrique.

Ces premiéres études de l'inertie thermique I' suggérent que les particules sont des rota-
teurs lents. La question qui se pose est de savoir & quelle vitesse elles tournent 7 En effet, la
distribution de spin n(w)dw en norme et direction n’est actuellement pas connue.

Les simulations dynamiques locales les plus récentes tiennent compte d’une distribution
de taille et d’un spin finis. La direction de I’axe de rotation de chaque particule ainsi que sa
vitesse de rotation propre est calculée aprés chaque collision. Ces simulations apportent donc
des informations sur le spin, mais les résultats dépendent des hypothéses choisies concernant
les distributions de taille, les densités volumiques et surfaciques, ainsi que les coefficients de
restitution qui vont intervenir dans les collisions.

Pour contraindre, par I’observation, la vitesse de rotation des particules dans les anneaux,
nous devons observer ’émission thermique du disque en fonction de ’angle de phase et de la
longitude planétocentrique car elle est fonction de 'inertie thermique I' et du spin w entre
autres. La présence de CIRS depuis 2004 dans le systéme saturnien nous donne ’opportunité
de mesurer ’anisotropie d’émission et de contraindre I'inertie et le spin. Les données d’IRIS que
j’ai utilisées pour contraindre les spins dans ’anneau C donnent déja de précieuses informations.
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La difficulté réside dans la capacité a dériver les propriétés de rotation des particules & partir
de ces données. Nous avons développé un modéle thermique d’anneau planétaire constitué de
particules sphériques en rotation, qui permet de déterminer comment la température du disque
soumis aux sources de chauffage multiples (Soleil, Saturne...etc), varie avec I’angle de phase et
la longitude. L’originalité de ce modéle réside dans 'approche granulaire du probléme. C’est
actuellement le seul modéle thermique prenant en compte les spins.

En fonction de son orientation par rapport aux sources de chauffage (Soleil, Saturne,...etc)
a l'instant t au cours de sa rotation, la température d’une particule va varier. Sa vitesse de
réchauffement ou de refroidissement suite a une variation de son orientation (aprés une collision
par exemple) n’étant pas infinie, son émission thermique va nous renseigner sur sa dynamique
propre. Ainsi, une particule qui tourne trés vite sur elle-méme aura tendance & uniformiser sa
température de surface. A l'inverse, une particule en rotation lente aura tendance a toujours
avoir une face chaude et une autre froide, créant ainsi une forte anisotropie d’émission.

1.6.4 Structure et dynamique verticale

La structure thermique verticale des anneaux permet d’avoir accés a la répartition verticale
des particules. En effet, la température en fonction de la profondeur dans ’anneau va dépendre
de I’écrantage mutuel que se font les particules. Plus I’épaisseur augmente, moins les rayons
lumineux pénétreront le milieu facilement. Le gradient thermique entre les faces éclairées et
non éclairées dépendra alors de 1’épaisseur du disque. Un anneau optiquement fin comme ’an-
neau C devrait ainsi théoriquement présenter une plus faible asymétrie entre ses deux faces que
I’anneau B par exemple. Ce gradient va aussi dépendre de I'excursion verticale des particules
de part et d’autres du plan équatorial au cours de leurs orbites. L’épaisseur effective du disque
donne un ordre de grandeur de cette dispersion autour du plan équatorial de la planéte. Ainsi,
I’histoire thermique d’une particule tout au long de son orbite, est un marqueur de sa dyna-
mique verticale.

Les observations infrarouges des anneaux de Saturne ont montré que la température de
brillance dépendait de 1’élévation du Soleil au-dessus du plan moyen des anneaux. Différents
modeéles radiométriques ont été développés pour tenter d’expliquer ces variations et de détermi-
ner la structure verticale du disque a partir de ce phénoméne. Kawata et Irvine (1975) tentent
pour la premiére fois de modéliser en parallele 'effet d’opposition observé dans le visible et
Iinfrarouge thermique, en supposant I’anneau homogéne et multicouche. Le modéle est moins
performant que le modéle monocouche de Froidevaux et al. (1981) pour reproduire les variations
observées. Un modéle plus fin (Kawata, 1983) suppose un anneau multicouche et inhomogeéne
verticalement. Des couches de particules plus sombres et plus chaudes baigneraient dans une
brume de particules plus brillantes et plus froides. Ainsi, lorsque le soleil est bas par rapport
au plan des anneaux, les particules plus froides sont observées depuis la Terre. A l'inverse,
une élévation plus importante de la Terre et du Soleil permettent d’observer la couche centrale
plus chaude. Cette couche centrale serait composée de grosses particules perdant du régolite
au cours des collisions successives, formant ainsi des couches brillantes de brume. Cela suppose
cependant que I'arrachage du gel de glace d’eau de la surface dégage des sous couches faites
d’un materiau plus sombre. La forte probabilité de ré-accrétion des éjectas ainsi que ’absence
de poussiéres observée dans les anneaux remet en cause cette théorie.
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Froidevaux et al. (1981) développent un modéle monocouche qui reproduit bien ce phéno-
meéne saisonnier. Lorsque le Soleil est bas, les particules se font plus d’ombres entre elles et la
température diminue. A 'inverse, pour une élévation plus importante du Soleil, les ombres se
raccourcissent et les particules sont plus chaudes. La température des anneaux les plus denses
augmente donc. Le cas de 'anneau C est légérement différent, car étant optiquement fin, ’effet
d’ombres mutuelles joue seulement pour les élévations assez faibles du Soleil par rapport au
plan des anneaux. Quoi qu’il en soit, la structure verticale des anneaux reste encore incertaine.
Des observations & différentes élévations sont nécessaires pour valider I'une ou 'autre des deux
structures.

1.7 Objet de la thése

Les collisions mutuelles entre les particules au sein des anneaux jouent donc un réle fonda-
mental dans les processus d’évolution du disque. La rotation des particules est un des nombreux
parameétres qui entrent en jeux. Elle dépend des distributions et vitesses d’impacts, mais aussi
de I'état de surface (rugosité, porosité...etc.). Les observations de ’émission thermique des an-
neaux sont un moyen de sonder I’état de surface, mais aussi de contraindre le spin des particules.

Cette thése présente une étude des propriétés rotationnelles des particules dans les anneaux
principaux de Saturne, & partir d’observations a différents angles de phase. Pour interpréter les
variations d’émission thermique avec la longitude, nous avons développé un modéle thermique
d’anneau planétaire constitué de particules sphériques en rotation, qui permet de déterminer
comment la température du disque soumis aux multiples sources de chauffage varie avec I’angle
de phase et la longitude. L’originalité de ce modéle réside dans ’approche particulaire du pro-
bléme. Nous décrivons ce modéle dans les chapitres 2 et 3 et montrons comment les différents
parameétres tels que I’albédo, l'inertie thermique et le spin des particules influencent la tem-
pérature du disque. Dans le chapitre 4, nous expliquons quels sont les différents instruments
que nous avons utilisés pour mener a bien notre étude, que ce soit depuis le sol avec CAMI-
RAS/CFHT ou VISIR/VLT, ou encore depuis ’espace avec IRIS/Voyager ou CIRS/Cassini.
La technique de réduction des données, spécifique a l'infrarouge, est également détaillée. Le
chapitre 5 est consacré a la premiére contrainte observationnelle de la vitesse de rotation des
particules dans ’anneau C, dont la trés faible épaisseur en fait un terrain idéal pour ’application
du modéle monocouche. Dans le chapitre 6, nous nous intéressons aux variations azimutales
de températures dans 'anneau A, & une période particuliérement propice, ol ces derniéres ne
dépendent & priori quasiment que des vitesses de rotation des particules. Les images & trés
haute résolution nous ont en effet permis de mesurer pour la premiére fois ces fluctuations.
Enfin, le chapitre 7 correspond & la discussion des résultats et & leur mise en perspective.
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Nous avons vu dans le chapitre précédent que ’étude des variations azimutales de I’émission
thermique des anneaux, observées sous différents angles de phase, est un moyen unique pour
contraindre la vitesse de rotation des particules, leur excursion verticale autour du plan du
disque, mais aussi pour sonder leur état de surface révélateur des propriétés du régolite et de
I’effet des collisions.

La modélisation de I’émission thermique d’une particule dans les anneaux, prise individuel-
lement, et soumise & différentes sources de chaleur ne pose en soit pas de grandes difficultés.
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Une importante littérature existe & ce sujet. Le probléme est plus ou moins complexe suivant
que l'on veuille modéliser I’ensemble des phénoménes radiatifs et conductifs ou seulement une
partie. La simulation compléte en 3 dimensions de ces phénomeénes est faisable, tout en tenant
compte de la composition de surface et de la rugosité. De tels travaux assez poussés ont déja
aboutis au développement de codes numeériques calculant la température de surface d’asté-
roides et tenant compte de la forme non sphérique de 1'objet. Lagerros (1998) a ameélioré le
modéle standard thermique en tenant compte de nombreux phénomeénes tels que la structure
irréguliére non sphérique, de la polarisation, de la rotation propre (spin), de V'effet de beaming
di & la rugosité de la surface, la diffusion multiple...etc, dans le but de modéliser 1’émission de
tels corps de l'infrarouge moyen (7 pum) au domaine radio (2 mm).

La tache se complique rapidement lorsqu’il s’agit de modéliser un ensemble de particules re-
présentant les anneaux, soumises & différentes sources de rayonnement, qui ne sont par ailleurs
pas fixes et constantes dans le temps. La complexité vient essentiellement de la dynamique de
chaque particule que ’on ne connait pas, en dehors des résultats de simulations numériques;
mais aussi de l’écrantage mutuel que se font les particules les unes par rapport aux autres.
Ainsi, il est trés difficile de connaitre & chaque instant les positions respectives des particules
entre elles, car elles ont tendance a osciller autour du plan moyen du disque. De plus, des
phénomeénes transitoires et périodiques viennent s’ajouter au probléme : les particules rentrent
dans 'ombre de la planéte environ toutes les 7 & 15 heures, et leur axe de rotation change en
permanence. L’émission thermique d’un disque planétaire est donc la convolution du transfert
de rayonnement au coeur méme des particules, mais aussi du transfert de rayonnement collectif
des particules. L’objectif des modéles thermiques est de pouvoir découpler les 2 afin d’avoir
accés aux propriétés des particules, a partir de ’émission globale de 'anneau.

1l existe essentiellement deux modéles distincts d’émission thermique de disques planétaires
supposant soit une structure monocouche dans laquelle les particules sont réparties dans le
méme plan, soit une structure & multicouches faite d’'un empilement de couches planes. L’effet
de la rotation des particules sur ’émission thermique ne peut donc étre pris en compte que de
maniére paramétrique. De ce fait, les variations azimutales de température détectées depuis la
Terre, ou encore les observations des sondes spatiales & fort angle de phase ne sont pas capables
d’étre reproduites et interprétées par ces modéles.

Nous avons développé un modéle thermique d’anneau planétaire constitué de particules
sphériques en rotation, qui permet de déterminer comment la température du disque soumis
aux sources de chauffages multiples, varie avec I’angle de phase, et la longitude. L’originalité
de ce modéle réside dans 'approche granulaire du probléme, qui permet d’inclure la rotation
des particules. Nous avons choisi une approche simple avec une structure monocouche, pour
comprendre l'impact des différents parameétres associés (I', w, angle de phase, passage dans
lombre...).

2.1 Albédo de Bond

Les modéles thermique qui vont étre présentés dans la suite font appel & I'albédo de Bond.
Nous allons préalablement et rapidement rappeler sa définition.
L’albédo définit de maniére générale le rapport entre la puissance du champ électromagné-
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tique réfléchi ou diffusé dans ’espace par une surface et la puissance incidente a cette surface.
Sa valeur varie de 0 pour une surface qui absorbera entiérement les radiations, & 1 pour une
surface parfaitement réfléchissante. Il existe différentes définitions de 'albédo que l'on peut
repartir en deux catégories : albédo normal et albédo de Bond.

Pour un élément de surface, on peut définir I’albédo normal qui est le rapport entre la
puissance lumineuse d’une surface diffusée ou réfléchie observée a angle de phase nul, et la
puissance d'une surface de Lambert! illuminée et observée perpendiculairement. On parle alors
d’albédo normal visible pour des longueurs d’onde correspondant au domaine visible du spectre
électromagnétique. L’albédo géométrique (ou encore albédo physique) est une extension
de cette définition appliquée & un objet sphérique : c’est le rapport de la puissance lumineuse
d’une planéte observée & angle de phase nul et de la puissance d’un disque lambertien illu-
miné et observé perpendiculairement. L’albédo géométrique d’un corps comme un astéroide
par exemple, peut étre calculé si la distance de 1’objet, sa taille et sa magnitude apparente sont
connues et peut donner des informations sur la composition de surface.

L’albédo de Bond est aussi connu sous le nom d’albédo sphérique. Il représente le rap-
port entre la puissance totale réfléchie et/ou diffusée par un astre dans toutes les directions et
la puissance regue a sa surface. L’albédo de Bond est généralement défini sur une large partie
du spectre électromagnétique. C’est une quantité importante qui rentre en jeu dans le bilan
énergétique d’un corps.

L’albédo de bond et ’albédo géométrique ne sont pas indépendants 'un de "autre. Si ’on
considére un objet sphérique illuminé par le Soleil sur son hémisphére supérieur, on peut définir
un élément de sa surface da qui va diffuser une partie des radiations solaires dans la direction
de 'observateur. L’angle entre la direction de I'observateur et la normale & I’élément de surface
da est 'angle d’émission e. L’angle entre la direction solaire et celle de 1'observateur est
I’angle de phase 6. L’angle entre la direction solaire et la normale & la surface da est 'angle
d’illumination a. On définit pu=cose et p,=cosa. La réflectivité bidirectionnelle p de 1’élément
de surface da s’écrit alors :

wl(a,0,¢€)

(2.1)
:U'OT"%

pla,0,€) =

ou I(a,0,€) est U'intensité émise par I’élément de surface da dans la direction de 1’observa-
teur, 7F/D? représente le flux solaire recu & la distance D (en UA). En utilisant les relations
trigonométriques en coordonnées sphériques entre les angles, l'intensité diffusée par 1’élément
de surface da, dans la direction de 'observateur s’écrit alors :

1(0,0,6) = =3 pla 6, d)cosa (2:2)

L’intégration de cette équation sur toute la surface apparente de la sphére donne l'intensité
moyenne observable sous un angle de phase a et un azimuth ¢,.

!Une surface Lambertienne réfléchit la lumiére de facon isotrope et n’absorbe aucun rayonnement.
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F
(I(a,0,0)) = 7TR2D2/p(oz,9,<;5)cos(oz)cos(e)aia (2.3)
R est le rayon de I'objet et
da = R%*sinadodg (2.4)

L’intégration se réduit a la surface visible par l'observateur (e < 7/2) et a la surface éclairée
par le soleil (o < 7/2)

Cette équation est loin d’étre facile a intégrer car p(a,0,¢) n’est pas forcément connu. La
puissance totale réfléchie par la particule sphérique s’obtient en intégrant I'intensité sur I'angle
de phase et I’angle azimutal dans tout ’espace :

2

Preficchic = TR? / / )) sinfdfdg, (2.5)

Dans le cas d’un objet relativement uniforme et qui ne présente pas d’anisotropie en surface,
(I(0,0,)) ne dépend pas de ¢, et :

Prefiechic = 2m° R? / / (I(6)) sinfdf (2.6)

L’albédo de Bond Ay s’exprime alors comme le rapport entre la puissance réfléchie et la
puissance incidente du flux solaire Pjjcident

mF

Pincident = WRZE (27)

P 2 [
Ay = Leflechic / 1(6)) sinBd6 2.8
Pincident F/D2 9 < ( )> ( )

A I(0 =0)) .
v = F/D2 2 sm9d6 =pq (2.9)
0
p= %7;0) est 'albédo géométrique et équivaut a % pour un disque lambertien.

=2 fo 1(0) ;5 8infdo est 'intégrale de phase.

Ainsi, ’albédo de Bond dépend de 'albédo géométrique, aisément mesurable depuis la
Terre, & angle de phase quasiment nul, et de 'intégrale de phase, qui ne peut étre obtenue qu’a
partir des sondes spatiales car elle nécessite théoriquement une mesure de l'intensité diffusée a
tous les angles de phase. Il faut par ailleurs pouvoir mesurer I'intensité diffusée pour une large
gamme de longueurs d’onde. Les sondes Pionner et Voyager ont permis de mesurer ’albédo
géométrique et 'albédo de Bond de Saturne : Ay = 0.342 + 0.030 et p = 0.242 + 0.012.
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2.2 Température d’une particule isolée

2.2.1 Particule fixe

Une particule seule, isolée de toute autre source de chaleur en dehors du Soleil, va absorber

une certaine quantité d’énergie provenant de ce dernier. La valeur du flux solaire en W.m ™2
qui va arriver & la surface de cette derniére, située a la distance D du Soleil, vaut :
RZ
47O

Ou D est la distance au soleil en km, R le rayon solaire en ki, Ty, est la température du
Soleil o est la constante de Stephan. Dans I’hypothése ot ’équilibre en surface est instantané
(dans le cas d’une inertie thermique nulle par exemple), alors sa température au point subsolaire
vaut :

€o EO'DAU

oi1 S est la constante solaire (S=1370 W.m=2), D et Dy 4 la distance au Soleil en kilométres et
en unités astronomiques, € I’émissivité, et Ay 'albédo de Bond. La température en chaque point
de la surface peut alors s’exprimer comme le produit de la température au point subsolaire par
le cosinus de I’angle i d’illumination en ce point. La température équivalente de son hémisphére
éclairé observé est alors égale a l'intégrale des températures en tout point sur toute la surface
(Pollack, 1975).

T., = / T, [cos(i)]Y* di ~ 0.84T,, (2.12)

Pour une distance au Soleil de 9.5 AU typique de celle de Saturne, si I’émissivité ¢ vaut
1 et lalbédo est nul (la particule absorbe comme un corps noir), alors on a Ts,—127.9 K et
Teq = 107.5K.

2.2.2 Particule en rotation

Une particule sphérique en rotation ne va pas réémettre sa chaleur forcément sur la méme
face que celle qui est éclairée par le Soleil. Sa température d’équilibre dépend ainsi de sa com-
position chimique, de son inertie thermique, de sa taille et de sa vitesse de rotation.

L’efficacité d’absorption (.ps est le rapport entre la section efficace d’absorption de la
particule et sa surface totale. QQups peut étre calculée par la théorie de Mie dans le cas de
particules sphériques. Sa valeur moyenne intégrée sur tout le spectre solaire, pour une particule
de rayon a, soumise au rayonnement solaire B,,, s’écrit :

Qups(a, T) = / Qabfs(;;lz;?giﬂdl/ (2.13)




36 Modélisation de I'émission thermique

Les puissances absorbées et ré-émises par la particule s’écrivent alors :

Pabs = 7Ta2Qabs(aa T@)F(D (214)

Pemis = fﬂ'GQQ(zbs(aa Teq)O'qu (2.15)

Le paramétre f est en fait une quantité qui dépend de la vitesse de rotation de la particule
et de son inertie thermique. Elle n’a pas vraiment de signification physique, mais elle est cou-
ramment employée. Des particules en rotation trés rapide sur elles mémes (ou bien avec une
forte inertie thermique) vont avoir tendance & homogénéiser leur température de surface car la
fréquence avec laquelle celle-ci sera soumise au rayonnement solaire sera élevée. Leur émission
thermique se fait donc sur toute leur surface, soit sur 4 m a® et f=4. A 'inverse, des particules
lentes (ou avec une faible inertie thermique) auront un contraste thermique important entre
I’hémisphére éclairé et celui qui est plongé dans la nuit. Dans ce cas, elles émettent uniquement
sur un seul hémispheére et f=2.

La conservation de 1’énergie impose que la particule émette autant d’énergie qu’elle n’en
absorbe, donc d’aprés I'équation (2.10), la température d’équilibre est donnée par 2 :

— /4

Qabs (a7 T@)R2 ! Tss

T = T — = 2.1
“ © (Qabs(a7 Teq)fD2 f1/4 ( 6)

Ceci est valable dans I'hypothése ou (1 — Ay) = Qus(a,Tp) et € = Qabs(a,Teq). Pour
la méme valeur de Ty, que celle trouvée précédemment, Te,— 107 K pour £-2 et Tey— 90 K
pour f=4. La température de la face éclairée de la particule sera donc plus chaude pour un
rotateur lent que pour un rotateur rapide, ce qui est logique, car une particule en rotation
rapide uniformisera son flux incident sur une plus grande surface.

2.3 Cas d’une particule dans les anneaux.

Ce qui précéde n’est valable que pour des particules isolées, soumises au rayonnement
d’une seule source de chaleur. L’équilibre thermique d’une particule située dans les anneaux
est considérablement plus complexe & calculer. Cette complexité provient de la difficulté de
décrire la fonction source d’énergie incidente. En effet, une particule située dans les anneaux
de Saturne est soumise au flux solaire, mais aussi au flux solaire visible réfléchi par la planéte,
au flux infrarouge provenant de Saturne, et au flux thermique et réfléchi des autres particules.
La quantité de chacun de ces flux et leur direction variant en permanence avec le temps, il est
bien plus difficile d’en tenir compte de facon réaliste.

Les particules étant assez proches les unes des autres, du moins dans les anneaux A, B et
C, il est nécessaire de tenir compte d’un facteur d’écrantage représentatif de ’ombre qu’elles
se font les unes par rapport aux autres par rapport aux sources principales de rayonnement.
Par ailleurs, les particules peuvent passer d'un coté ou de 'autre de 'anneau, modifiant ainsi

2Cette derniére équation est équivalente 4 la suivante : (1 — Ay)Fy = feaT*
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la quantité d’énergie qu’elles vont recevoir.

En premiére approximation, une particule située a la distance a du centre de Saturne va
absorber le flux suivant sur toute sa surface :

Qp(® oTEO, Q
(1= APy + A1 A B, PO TRy aR, SR (2a7)
—_————
Soleil REFLE g R
é fléchiparSaturne IRSaturne Réfléchivoisines

ou Ay est lalbédo de Bond de la particule, A celui de Saturne, Qp(®g) est 'angle solide
sous lequel est vue 'hémispheére éclairé de la planéte depuis la particule, & une longitude ®p
dans les anneaux, Qp est ’angle solide sous lequel est vue Saturne depuis la particule (constant
pour une orbite circulaire), et Qg est 'angle solide sous tendu par les particules les plus proches.

La quantité de flux réémis pas les particules dépend de la température de surface Ts et de
I’écrantage mutuel des particules voisines et vaut :

Qg
Fr = <1 — 47r> feaTs (2.18)

Ce schéma trés simple cache en fait la difficulté & quantifier les différentes variables. L’équi-
libre thermique d’une particule comprise dans les anneaux de Saturne est bien plus complexe &
décrire, car il dépend de nombreux facteurs comme ’écrantage mutuel que se font les particules
entre elles, la diffusion de la lumiére solaire, la multiplicité des sources de chauffage, ...etc. Les
résultats dépendent grandement de 'hypothése faite au préalable sur la structure des anneaux,
qu’elle soit monocouche ou multicouche.

2.4 Structure monocouche

Dans un anneau a structure monocouche, on suppose que les particules sont réparties sur un
plan. Par conséquent, la taille des particules, si elle est la méme pour toutes, est en fait ’épais-
seur du disque. Froidevaux et Ingersoll (1980) ont proposé un modeéle thermique qui repose sur
une telle structure. Les particules ont toutes le méme rayon r et sont réparties réguliérement
selon un maillage & pas constant. Le bilan énergétique décrit précédemment est quasiment le
méme, mais il tient compte de ’écrantage mutuel des particules entre elles. L’importance de
cet écrantage avait déja été mentionné pour 'anneau B par Aumann et Kieffer (1973).

Dans un tel systéme (voir la figure 2.1), ou les particules ont toutes le méme rayon r, et
sont espacées réguliérement de la distance 2a, la profondeur optique normale 7, qui est en fait
la fraction de surface qu’occupent les particules pour un anneau observé perpendiculairement,
est définie par :

1—e " =nnar? (2.19)
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n représente le nombre de particules par unité de surface : n=1/(4a?).
On introduit alors le rapport a=a/r. Cette quantité vaut approximativement 1.5 pour les
anneaux A et B (7 & 1), et 4 pour 'anneau C.

Froidevaux et Ingersoll (1980) ont introduit un terme d’écrantage C(J,as). Dans le cas ou
J=B’ est ’élévation solaire par rapport au plan des anneaux, C représente alors la fraction de
particules éclairées car non situées dans ’ombre de leurs voisines en amont. Si J=B et B repré-
sente ’élévation de ’observateur par rapport au plan des anneaux, C est la fraction de surface
non écrantée observable. Froidevaux et Ingersoll (1980) n’ont pas réellement fait de différence
entre les deux car ils utilisaient & I’époque leur modéle avec des observations terrestres, donc a
faible angle de phase, et & une élévation solaire quasiment identique & 1’élévation terrestre. Ce
terme d’écrantage est défini comme :

C(B,ay) =1- 2 <arccos[ﬂ(B, )] — B(B, a,)[1 — ﬂ2(B,a5)]1/2) (2.20)

™

avec :

B(B, as) = agsinB = %sinB (2.21)

FiG. 2.1 — Vue d’'un anneau monocouche par dessus, pour deux azimuts différents. L’ellipse
représente la projection d’'un champ de vue circulaire vu depuis le Soleil (cas 1) ou depuis la
position d’un observateur (cas 2). Dans le premier cas, les 2 ombres schématisées représentent
I’'ombre projetée de la premiére particule sur ses voisines pour deux élévations solaires B’, dans
le second cas, elles représentent la partie non visible depuis un observateur & deux élévations
B différentes. Ce type de maillage entraine donc une variation du coefficient d’écrantage C(B’,
7) ou C(B, 7) avec l'azimut, mais surtout avec B et B’.

La quantité 2as est la distance qui sépare deux particules sur la ligne de visée. Si les
particules sont alignées dans la méme direction que la ligne de visée, alors a=as. Dans le cas ou
langle azimutal varie légérement, a<ag (voir figure 2.1). En fait, ce facteur d’écrantage dépend
de B et de 7 par 'intermédiaire de I’équation précédente. Ainsi, en fonction de 'angle azimutal
sous lequel les particules sont observées, le facteur d’écrantage varie quelque peu. Il y a donc
généralement une valeur minimale et maximale possible, suivant la valeur de as. Dans le but
d’établir des fonctions d’écrantage plus réalistes, Froidevaux et al. (1981) a mesuré la fraction
de flux traversant un ensemble de billes de rayon 1.8 cm, représentant les particules dans les
anneaux, réparties aléatoirement. La profondeur optique du systéme est simplement obtenue
en modifiant la distance moyenne entre les particules. Les résultats issus d’une centaine de
mesures sont reproduits sur la figure (2.2).

Ainsi, dans ’écriture du bilan énergétique, le flux solaire doit étre pondéré par ce facteur
pour tenir compte de I’écrantage mutuel des particules entre elles. Si les anneaux sont observés
depuis la Terre, alors 'angle d’élévation du Soleil B’ est sensiblement le méme que 1’angle
d’élévation de ’observateur B. Pour une valeur de B et B’ proche de 0°, 'ombre projetée des
particules sur les voisines derriére elle sera trés longue. Le coefficient de non écrantage C(B’,7)
va donc diminuer. A Uinverse, si les particules sont éclairées par un Soleil suffisamment haut



2.5 Structure multicouche 39

F1G. 2.2 — Valeurs minimales et maximales du coefficient d’écrantage pour différentes élévations
au dessus du plan des anneaux. Les profondeurs optiques sont de 0.08, 1.5 et 0.5 respectivement
pour les anneaux C, B et A. Les points correspondent aux mesures faites en laboratoire pour
des profondeurs optiques similaires aux anneaux A et C.

par rapport au plan des anneaux pour qu’elles ne se fasse que trés peu d’ombre mutuellement,
elles vont recevoir un maximum de flux solaire et C(B’,7) — 1. Plus la profondeur optique
augmente, plus ’écrantage devient important. Le bilan énergétique devient donc :

Qp(Pr) n oTEY,
m 7r

(1 — Av)F@C(B/’TO) <1 + Avifjf) + As(l — AU)F@

Ou C(B’,7) est la fraction de surface du disque exposée au Soleil, et B’ I’élévation du Soleil.
Les particules sont alors chauffées a la température Tp et ré-émettent un rayonnement dans
Iinfrarouge.

Un observateur dont I’angle entre le plan des anneaux et sa ligne de visée vaut B, observera
alors le flux I,,, a la fréquence v, tel que :

I,(T) = e,B,(Tp)(1 — e )LD (2.23)

La température T est la température de brillance. Par définition, elle représente la tempé-
rature qu’aurait un corps noir s’il émettait la méme quantité de flux I,,, a la fréquence v. Cette
formule permet donc de calculer, dans 'hypothése d’une structure monocouche, le spectre émis
par les anneaux, en fonction de la température des particules.

Il est important ici de constater que ce formalisme ne considére pas les anneaux comme un
ensemble de particules, mais plutét comme une couche plane. Le coefficient d’écrantage permet
de calculer la fraction de flux solaire que va recevoir le disque, et le paramétre f détermine si
Panisotropie thermique sera faible (f=4) , ou forte (f=2).

2.5 Structure multicouche

Les mesures de I'épaisseur du disque, notamment dans les anneaux A et B montrent qu’elle
est supérieure & la taille des plus grosses particules. Cela suppose donc une structure verticale
du disque & plusieurs couches.

La modélisation de 1’émission thermique des anneaux, dans I’hypothése d’une structure
multicouche, a été introduite par Kawata et Irvine (1975) pour un anneau verticalement ho-
mogene. Kawata (1983) a par la suite amélioré le modeéle pour tenir compte d'une éventuelle
hétérogeneéité verticale. Ces modéles reposent sur le formalisme de Chandrasekhar (1960) qui
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présuppose une géométrie plans paralléles axisymétrique. On considére donc les anneaux comme
une succession de couches planes. Dans le cas ou 1’on néglige la diffusion infrarouge dans les
anneaux, le bilan énergétique se fait ici au niveau d’une couche interne & la profondeur 7.

(1-— Av)e_%F@ + fﬂ/Jf}(T, B)dv = ferroTy, (T, B) (2.24)
J)} est l'intensité recue par la couche considérée, dans la direction B, & l'intégration n;
Th+1 est la température qui résulte de cet équilibre, et po = sin(B’) avec B’ qui est ’élévation

solaire. Dans le cas ou l'on suppose des rotateurs rapides, alors f=4 et :

T

T B) = ;/BV(TH(T’,B))El(T _ Y+
0
;/By(Tn(T/,B))El(T/ — 7)dr’ (2.25)

ou FEj est l'intégrale exponentielle d’ordre 1, dont la valeur a été tabulée par Kourganoff
(1952).

Dans le cas de rotateurs lents, ou a trés faible inertie thermique, alors f=2 et les particules
ne sont plus isothermes. L’équation (2.24) d’équilibre radiatif devient relative a celle du haut
de la couche 3 soumise aux rayonnement avec J? — v+ Elle doit étre complétée par son

équivalent de I'autre coté de la couche 4 :

fW/J:L(T,B)dI/ = feaTﬁH,L(T, B) (2.26)
avec :
Lo(n B = [ BT BB ) (2.27)
0
140, 8) = [ BT BB ) (2.28)
0

JZU et JZ ;, sont respectivement les demi intensités moyennes des couches supérieures et infé-
rieures, Ty et 17, sont les températures respectives des deux couches.

Le profil de température final peut alors étre déduit par convergence en partant des condi-
tions initiales suivantes pour un anneau avec f=4 :

3Le haut de la couche est indicé par U (comme upper)
“Le bas de la couche est indicé par L (comme lower)
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Fo(1— A)e~/n

THr,B) = Feo (2.29)
ou si f=2:
Ty..(r,B) =0 (2.30)
Fo(1 — A)e /H
Tiy(r, B) = ol fm> (2.31)

Une fois la température calculée, on peut obtenir le spectre émis par ’anneau en intégrant
les flux des différentes couches pondérées par leur profondeur optiques respectives.

I(Tg) =€, / B, (T(r, B))e_T/“(Z_ (2.32)
0

Dans I’hypothése d’un anneau isotherme, la température ne varie pas avec la profondeur optique
et cette équation se simplifie ainsi :

I(Tg) = €,B,(T(B))(1 — e~ /M) (2.33)

La formulation se complique encore si I'on tient compte de la diffusion multiple au sein des
anneaux ou si ’on rajoute le flux de Saturne. Ce type de modéle permet cependant de tenir
compte d’un certain gradient thermique vertical. Il est intéressant de constater une certaine
ressemblance dans la formulation entre monocouche et multicouche.

2.6 Les limites des modéles actuels

2.6.1 Structure verticale

Les modéles monocouche et multicouches sont deux approches différentes pour étudier
I’émission thermique des anneaux. Les deux formules associées permettant de calculer la tem-
pérature de brillance montrent une dépendance avec I’élévation de ’observateur par rapport
au plan des anneaux. Les précédentes observations infrarouges autour de 20 pm ont clairement
montré une variation de température de brillance avec B, lorsque les anneaux sont observés
depuis la Terre a faible angle de phase (résumé par Froidevaux et al. (1981)). La forme de ces
variations doit permettre d’une part de mieux contraindre la structure verticale des anneaux,
mais aussi d’estimer de fagon qualitative la vitesse de rotation des particules (lente si f=2,
rapide si f=4).

Les variations de T avec I’angle B sont différentes entre 'anneau C et les anneaux A et B,
nettement plus denses (Figure 2.3). La température de brillance des anneaux A et B augmente
avec ’angle B. Dans ’hypothése du modéle monocouche, ces variations peuvent s’expliquer par
le fait que lorsque le Soleil est bas, les ombres mutuelles projetées sur les particules augmentent
ce qui a pour effet de diminuer la quantité de flux recu par les particules Tg. La distinction
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Fi1Gg. 2.3 — Température de brillance des anneaux B et C observées en bande Q vers 20 ym
pour plusieurs élévations solaires (d’aprés Esposito et al. (1984)). Les courbes correspondent
aux résultats des différents modéles pour f=2 et f=4. La ligne pleine correspond au modéle de
Froidevaux et al. (1981), la ligne en pointillés au modeéle multicouche verticalement hétérogéne
de Kawata (1983), la ligne en tirés au modéle multicouche hétérogéne de Kawata et Irvine
(1975). Le facteur f correspond & des rotateurs lents (f=2) ou rapides (f=4).

entre monocouche et multicouches est assez difficile a établir pour ces anneaux. Cependant,
dans les 2 cas, une valeur de f=4 ne permet pas de reproduire les observations, ce qui signifie
que la rotation des particules dans les anneaux doit étre lente. Par ailleurs, le modéle multi-
couche homogéne décrit ci-dessus semble en difficulté pour des élévations B supérieures a 10°.
Le modeéle multicouches avec une hétérogénéité verticale introduite par Kawata (1983) semble
plus & méme de reproduire 'augmentation de température lorsque l'inclinaison des anneaux
croit.

Le température de brillance dans ’anneau C semble diminuer lorsque I’élévation des an-
neaux augmente (du moins, vu depuis la Terre). Ceci s’explique car la profondeur optique étant
plus faible (7=0.1 en moyenne), l'effet d’ombres mutuelles ne joue que pour les faibles éléva-
tions. Au dela de quelques degrés, c’est le facteur de remplissage C(B, 7) qui intervient. Plus
les particules sont vues sous un angle important, plus la fraction de fond de ciel vu a travers
les anneaux augmente, ce qui a pour effet de diminuer la température de brillance. La nature
monocouche de "anneau C a un moment été mise en doute (Esposito, 1984), mais de plus
récentes observations infrarouge (Ferrari et al., 1999) confirment que les courbes azimutales de

températures observées & 20 um sont compatibles avec cette structure, pour des rotateurs lents
(f=2).

2.6.2 Problémes actuels

Les modéles actuels ont un défaut majeur : ils ne considérent en effet les anneaux que
comme une couche plane ou un empilement de couches planes. L’effet de la rotation des parti-
cules sur I’émission thermique ne peut donc étre pris en compte que de maniére paramétrique.
La quantité f permet en effet de modéliser ’anisotropie d’émission engendrée par la contraste
jour/nuit des surfaces, mais il est impossible de dériver la vitesse de rotation des particules a
partir de ces formalismes.

De plus, ces deux approches supposent que les flux Fp provenant des différentes sources
de rayonnement, que va recevoir un élément plan dans anneaux, est constant tout au long de
I’orbite. Un telle approche du probléme a pour conséquence que pour un angle B d’élévation
de 'observateur donné, la température de brillance observée a une longitude ¢ autour de la
planéte sera la méme quel que soit 'angle de phase sous lequel un observateur recoit 1’émission
thermique. Autrement dit ’observable Tg va étre indépendante de ’azimut de ’observateur.

Ferrari et al. (1999) ont amélioré le modeéle monocouche en tenant compte du passage dans
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I'ombre des anneaux de Saturne et en tenant compte de la modulation du flux solaire réfléchit
par Saturne avec la longitude autour de la planéte (voir modéle monocouche ci-dessus), mais
le spin n’est toujours pas quantifié dans le bilan énergétique.

Les courbes azimutales de températures observées par Ferrari et al. (1999) montrent un gra-
dient & grande échelle qui n’est pas compatible avec ces hypothéses. Une légére augmentation
de T'g lorsque les particules s’apprétent & rentrer dans I’ombre de la planéte a été associée a la
présence de rotateurs lents, et elle ne peut pas étre reproduite par les modéles actuels. Cette
forme est tout & fait révélatrice de la forte anisotropie d’émission générée par des particules
sphériques.

11 est clair que les données obtenues & fort angle de phase nécessitent de tenir compte de
cet effet. Les premiers spectres thermiques obtenus par la sonde Voyager et son spectrométre
IRIS ont clairement montré une différence de 5 & 10 kelvins dans ’anneau C par exemple entre
faible et fort angle de phase.

Le modéle thermique d’anneau planétaire constitué de particules sphériques en rotation,
que nous avons développé, permet de déterminer comment la température du disque soumis
aux sources de chauffages multiples (Soleil, Saturne...etc), varie avec I’angle de phase, et la
longitude. L’originalité de ce modéle réside dans ’approche granulaire du probléme et dans
le fait que nous calculons précisément la vitesse de rotation des particules. Nous avons choisi
une approche simple avec un modéle monocouche, pour comprendre 'impact des nombreux
parametres associés.

Le développement d’un modéle multicouche avec prise en compte du spin est en effet ex-
trémement complexe car il intégre plus de paramétres.

2.7 Modéle a Spin

Le modéle a spin utilise le méme formalisme que celui du modéle monocouche de Froidevaux
et al. (1981). La principale évolution de cette approche est que I'on considére maintenant les
anneaux comme un ensemble de particules sphériques, identiques, avec une inertie thermique
finie, et un spin similaire pour toutes les particules, en direction et en norme. Les particules
sont réparties selon une structure monocouche, ce qui semble étre le cas, au moins pour les
plus grosses, dans les anneaux A et C de Saturne. Les phénoménes transitoires auxquels sont
soumises les particules, comme le passage dans l’ombre de la planéte & chaque orbite, ou encore
le cycle diurne di au spin sont pris en compte.

Le calcul du flux ne se fait plus sur une surface plane, avec un facteur d’anisotropie f pour
tenir compte d’une rotation trés lente ou trés rapide, mais le bilan radiatif et le calcul de la
température est réalisé a ’échelle des éléments de surface des particules. Chaque facette n’est
alors plus soumise & toutes les sources de chaleur simultanément et sa température peut étre
différente de celle de ses voisines. Cela entraine des différences de températures a sa surface,
a chaque instant. L’anisotropie d’émission thermique peut ainsi étre calculée pour différentes
valeurs du spin, différents albédos et différentes inerties thermiques. Alors que la température
moyenne de I’élément d’anneau était utilisée dans le modele de Froidevaux et al. (1981) pour
calculer la brillance de I’anneau, elle est ici remplacée par la température effective de I’hémi-
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F1G. 2.4 — Durée de passage dans 'ombre des particules en fonction de 1’élévation solaire B’.
Les différentes courbes correspondent a des particules en rotation képlérienne, & la distance
a du centre de Saturne. Lorsque B’ devient supérieure & 22°environ, certaines particules de
I’anneau A ne sont jamais éclipsées.

F1a. 2.5 — Référentiels définis dans le modéle & spin (voir le texte).

sphére visible de la particule.

L’idée est donc de calculer les flux regus par chaque élément de surface d’une particule, d’en
déduire la température & sa surface, puis finalement de calculer la température de brillance de
tout I’anneau constitué de particules identiques. Cette température va dépendre d’une part des
propriétés physiques et thermiques de surface, mais aussi des propriétés dynamiques comme le
spin.

2.7.1 Géométrie du systéme et convention

Les particules sphériques, en rotation képlérienne autour de Saturne, absorbent une certaine
quantité de flux en chaque point de leur surface. Elles passent périodiquement dans ’ombre. La
durée de I’éclipse varie avec 1’élévation des anneaux par rapport au Soleil. Elle est quasiment
constante prés de la planéte comme dans 'anneau C par exemple, et elle varie dans ’anneau
A de 7500 secondes environ a 0 secondes. (voir figure 2.4).

Toutes les particules étant supposées identiques, de méme rayon et méme spin, I’étude du
comportement thermique d’une seule d’entre elles permet de modéliser intégralement 1’émission
thermique des anneaux. La position d’une particule le long de son orbite, supposée circulaire,
est donnée dans un repére polaire par sa distance a par rapport au centre de Saturne et sa
longitude ¢r dans le référentiel de la planéte P(Xp, Yp, Zp). ¢r=0 lorsque la particule est
dans la direction antisolaire par rapport & Saturne. Les coordonnées sphériques du Soleil et
d’un observateur dans le repére P sont données respectivement par (Dy 4, B’, ¢o=180°) et (s,
B, ¢sc). Un autre repére R(Xg, Yr, Zr) centré sur la particule, tourne a la vitesse képlérienne
Q) autour de Saturne, sont axe Yy étant fixé dans la direction azimutale solaire, et Zp étant
perpendiculaire au plan des anneaux (Figure 2.5). Un troisiéme repére L(Xy, Yz, Z1), aussi
centré sur la particule, mais en rotation avec son spin permet de localiser les éléments de surface
sur la particule, dont on calcule par la suite la température, par leurs coordonnées sphériques
(r,0,¢)r (Figure 2.5). Ce repére L tourne sur lui méme & la méme vitesse que le spin de la
particule, suivant son axe Zp. L’orientation du spin, supposée constante le long de 'orbite, est
définie par U'inclinaison et 'azimut de ’'axe Zj, dans le repére R par (ap,dp).

2.7.2 Température de brillance et température physique de la particule

Le flux provenant de I’émission thermique d’une particule sphérique dans les anneaux, dont
chaque élément de surface est & une certaine température, correspond a la somme pondérée de
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tous les flux provenant des éléments de surface visibles.

_ [ J eBu(T's)cos(9)ds

mr2

I,(Tg)

(2.34)

L’émissivité € est supposée constante et égale & 1. Ceci est relativement correct pour les
longueurs d’ondes auxquelles nous étudions I’émission thermique depuis la Terre, aux alentours
de 20 pm. Pour des longueurs d’ondes plus grandes, la glace d’eau qui compose les anneaux
devient de plus en plus transparente et son émissivité décroit sensiblement.

La température effective de ’hémisphére visible de la particule est ensuite déduite avec la
loi de Stephan :

[ 143,) = coTtrr(on) (2.35)

La température de brillance de I’anneau va ensuite dépendre de la température effective Trpp,
du facteur de remplissage (lui méme dépendant de la profondeur optique), et de la fagon dont les
particules sont disposées les unes par rapport aux autres. Puisque nous supposons un anneau
monocouche, c’est a dire dont les particules sont espacées réguliérement et reparties sur un
méme plan, seule la fraction C(B,7) de leur surface apparente est visible depuis ’observateur.
Plus I’anneau est vu sous un angle fermé, plus I’écrantage mutuel augmentera. Par ailleurs,
une forte profondeur optique aura le méme effet : les particules sont plus proches les unes des
autres, se faisant écran mutuellement. La température de brillance de ’anneau considéré est
alors définie comme dans I’équation (2.23) :

C(B,T)

I,(Tg) = 6VBI/(Teff)(l —e7) 1

(2.36)

2.7.3 Bilan énergétique

Le modéle a spin utilise le méme formalisme que celui du modeéle monocouche de Froidevaux
et al. (1981). L’élément de surface utilisé dans ce dernier est ici remplacé par une particule
sphérique. La particule est subdivisée en de multiples éléments de surface. La quantité d’énergie
que va recevoir une facette d’une particule a un instant donné dépend de son orientation par
rapport aux différentes sources de chauffage, qui est liée au spin de la particule. Les principales
sources de rayonnements sont :

— Le flux du Soleil : C’est la source principale
Le flux du Soleil réfléchi sur 'atmosphére de saturne

— Le flux infrarouge provenant de I’émission thermique de Saturne

— Le flux solaire réfléchi sur les particules voisines

— Le flux infrarouge en provenance des particules voisines

Ainsi, si on se référe a la formule 2.22, le flux total Fr recu par la surface d’une facette
d’une particule a I'instant t devient :

Qr
47

cos(0sat) (2.37)

FT(t) = (1 — Av)F@C(B,To)(COS(Gow) + Ay

Qp(® T
713( R)COS(QSat)-FL Lk

)+

Ay(1— Ay)Fy
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ol By, et Og4: sont les inclinaisons instantanées du Soleil et de Saturne a la surface.

En fait, cette formule n’est vraie que pour des particules suffisamment loin de la planéte.
Elle suppose en effet que les différentes sources d’éclairement sont ponctuelles. Si cela est plus
ou moins correct pour le Soleil, ¢ca ne ’est plus dans le cas de Saturne. Une particule située
au milieu de I’'anneau C a 84000 km du centre de Saturne par exemple verra cette derniére
sous un angle solide trés important. Il est donc essentiel de tenir compte de cette proximité en
calculant précisément la contribution de chaque élément de surface de Saturne, aussi bien en
émission infrarouge qu’en lumiére solaire réfléchit. Le flux absorbé Fr en chaque point de la
surface de la particule considérée, située a la longitude ¢r dans les anneaux s’écrit donc :

(1— Ay)FoC(B',79)cos(o) +
Qg

(1- AV)AVEC(B/’ T0) +
oT? dSsat
/ ﬂ_P cos(0s) 2 +
F dSsq
As(1— Ay)== /605(05)008(905>5t *
s lS
FT% = Fr = edS (2.38)
4

— Le premier terme est le flux solaire absorbé lorsque ’angle d’incidence solaire local vaut
for,

— Le second est le flux solaire réfléchi et diffusé par les particules voisines sous-tendues par
un angle solide Q2r. Cette contribution est supposée isotrope. Dans le cas d’'un anneau
monocouche ol les particules sont réparties réguliérement, les 4 particules les plus proches
sont distantes de 2a du centre de la particule test, et les 4 autres sont distantes de 2v/2a.
L’ensemble est alors vu sous un angle solide 2p = 6(1 — e~ "), d’apres ’équation (2.19).
Cependant, elles ne sont pas toutes vues en méme temps par un élément de surface, et
il est fort probable que 2 seulement soient observables en un point de la particule, & un
temps donné, par conséquent, nous choisissons Qp = 1.5(1 —e™ 7).

— Le troisiéme terme représente la somme de tous les flux thermiques incidents de tous les
points de Saturne visibles depuis 1’élément de surface de la particule, qu’il va absorber.
Le flux thermique provenant de chaque élément de surface de Saturne dgar, vu sous
I’angle d’incidence local g, et a la distance lgar de la particule, est ainsi intégré sur
tous les points visibles de Saturne, a la distance a. Afin de tenir compte d’un éventuel
écrantage dans le plan équatorial par les autres particules, ce flux est divisé par 2 lorsque
la profondeur optique géométrique est supérieure & 0.7. Au dela, la densité surfacique du
disque est trop forte pour pouvoir former une structure monocouche.

— Le quatriéme terme est le flux solaire réfléchi par Saturne, que va absorber la particule. Le
principe est le méme que précédemment : on intégre le flux provenant de chaque élément
de surface de Saturne éclairé sous un angle d’incidence 6yg.

— Enfin, le dernier terme, & gauche représente le flux thermique émis par les particules
voisines. Son calcul exact est trés difficile, car il suppose de tenir compte de la diffusion
interne dans les anneaux. Sa contribution reste faible par rapport aux autres sources
(Ferrari et al., 1999). Nous faisons ici simplement ’hypothése qu'’il est isotrope, et qu’il
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dépend de Fp. Ce rayonnement thermique, tout comme celui de Saturne sont ici totale-
ment absorbées par la particule. Cette hypothése reste vraie pour des longueurs d’onde
proches de 20 pum car ’émissivité vaut alors 1.

Le facteur de non écrantage est ici supposé identique pour tous les éléments de surface de
la particule. Ceci n’est bien évidement rigoureusement pas vrai, car les facettes de la particule
situées dans le plan équatorial du disque, & un instant donné, seront nettement plus écrantés
par les particules proches que les secteurs de la particule situés au dessus et en dessous du plan
des anneaux.

2.7.4 Transfert conductif ou radiatif ?

La quantité de chaleur absorbée par la surface d’une particule va pénétrer dans le milieu
progressivement. Ce transfert de chaleur peut se faire sous 3 formes distinctes :

1. Par convection : Ce type de transport nécessite une mise en mouvement de la matiére et
est donc inapproprié au régolite.

2. Par radiation : Chaque élément de volume communique son énergie & l'extérieur en rayon-
nant. Ce type de transport peut aussi bien se faire par contact entre 2 éléments du régolite
qu’au travers du vide. Ainsi, deux éléments de volume n’ont pas besoin d’étre reliés phy-
siquement pour échanger leur flux thermique.

3. Par conduction. Cela correspond & une agitation moléculaire communiquée de proche en
proche. La conduction a donc besoin de la matiére. Dans le cas d’une surface cristalline,
les vibrations moléculaires engendrées par une agitation thermique se transmettent par
agitation des électrons libres, ce qui rend le transfert de chaleur assez efficace. Par contre,
si la surface est composée de solide amorphe, la conduction se fait par collisions entre les
molécules.

Le transfert de chaleur dans le régolite ne peut donc se faire a priori que par conduction ou
par radiation.

Equation de la chaleur

Nous considérons & priori que la conduction est le principal mode de transfert de chaleur.
C’est le mécanisme le plus efficace pour transporter un flux thermique au sein des surfaces
planétaires. Nous vérifierons cette hypothése par la suite. C’est par ailleurs aussi un mode
tres efficace dans les hautes atmosphéres planétaires trés ténues (thermospheére), 1a ou le libre
parcours moyen est excessivement grand (les atomes changent rapidement de position, ce qui
augmente la conductivité).

De fagon générale, un gradient de température VT entre 2 milieux va entrainer un transfert
de chaleur Q (ou densité de courant thermique) a la frontiére de ces deux milieux. La loi de
Fourrier exprime @ en fonction de T :

Q=—-KVT (2.39)

Q s’exprime en W.m ™2 et correspond & un flux thermique. K est la conductivité thermique
du matériau. Elle représente la capacité d’un élément a transmettre la chaleur, et s’exprime
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en W.m™ 1. K~!. C’est une fonction de la composition du milieu, de la température et de la
pression dans une moindre mesure. La chaleur spécifique C, ou capacité thermique, est la
quantité d’énergie Q nécessaire pour augmenter la température d’'un gramme de matiére de 1
Kelvin, & pression ou volume constant : on parle alors de capacité calorifique & volume constant
ou & pression constante (notés respectivement C), et C,). Elles s’exprime en J. K kg™ et
représente la capacité du régolite & conserver la chaleur. Nous avons C,=C, lorsque la pression
et le volume sont constants. Les variations de température T en fonction du temps t, & la
frontiére d’un milieu, sont données par I’équation suivante :

Cal _ ant
P9t = ot

~V.Q (2.40)

La variable % est en fait la puissance volumique de chaleur par unité de temps et est nulle

dans le cas ou il n’y a pas de source de chaleur interne (telle que radioactivité par exemple), ce
qui est le cas dans les particules des anneaux planétaires. Cela n’est plus vrai pour des corps
suffisamment gros qui peuvent générer eux-mémes une partie de leur énergie. p est la densité
volumique de la matiére en question.

Les équations (2.39) et (2.40) donnent donc dans le cas d’un milieu homogeéne et isotrope :

Kot Kot apdt Kot

(2.41)

La variable ap est la diffusivité thermique (en m?.s~!). Un grande diffusivité équivaut donc
a une forte conductivité thermique K, c’est a dire une grande vitesse de transfert de chaleur
pour un gradient de température donné, ou une faible capacité calorifique, c’est & dire une
moindre capacité a absorber ’énergie transférée pour augmenter la température. Si 'on est
dans des conditions d’équilibre (T est constante), avec des sources de chaleur interne, alors on
a I’équation de Poisson :

aQint
Kot

AT + =0 (2.42)

Dans le cas ot il n’y a pas de source de chaleur, on retrouve I’équation de Laplace :

AT =0 (2.43)

Dans la suite, nous supposons qu’il n’y a bien sir pas de source propre de chaleur au sein
des particules dans les anneaux de Saturne. L’équation 2.41 nous donne donc I’équation de la
chaleur pour un milieu isotrope homogéne :

pc 0T 1 oT
AT="——=—— 2.44
K ot ap Ot ( )
C’est cette équation que nous utiliserons par la suite pour calculer la température de surface

des particules. L’amplitude et la phase des variations périodiques de températures dues aux
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variations de flux liées au spin de la particule ou a sa rotation autour de la planéte, ainsi que
le gradient de température avec la profondeur sous la surface sont ensuite déterminées par
Iinertie thermique définie par :

I =(1-pVKpC (2.45)

Elle mesure la capacité d’'une surface de porosité p a stocker de I'énergie et s’exprime en
Jm 2K 1712,

Conductivité thermique et capacité calorifique

Les travaux de Klinger (1981) ont montré une relation de dépendance entre la température
et la conductivité thermique de la glace d’eau :

C(T) = 7.49T + 90 (2.46)

ou T est la température exprimée en Kelvin. Dans le cas de la glace d’eau pure, située au sein
des anneaux de Saturne, T ~ 90 Kelvins, donc C ~ 800 J.kg~'. KL

La conductivité thermique qui apparait dans la loi de Fourrier donne une indication sur
la quantité de chaleur nécessaire & apporter pour augmenter la température de 1 kelvin. En
général, la conductivité thermique va de pair avec la conductivité électrique : généralement,
de bons conducteurs électriques sont aussi de bons conducteurs thermiques. D’un point de vue
atomique, la conductivité thermique est liée & deux types de comportement :

— le mouvement des porteurs de charges, électrons ou trous.

— loscillation des atomes autour de leurs positions d’équilibre.

Dans les métaux, le mouvement des électrons libres sera prépondérant alors que pour les non-
métaux, c’est la vibration des ions qui sera prépondérante. La conductivité thermique est donc
liée d’une part a la conductivité électrique (mouvement des porteurs de charge) et a la structure
méme du matériau (vibrations des atomes). En effet dans un solide, les vibrations des atomes
ne sont pas aléatoires et indépendantes les unes des autres, mais correspondent a des modes
propres de vibration, aussi appelés phonons. Ces modes propres de vibration correspondent &
des ondes qui peuvent se propager dans le matériau, si sa structure est cristalline et périodique.
Cette contribution sera donc plus importante dans de la glace d’eau cristalline que sous une
forme amorphe La conductivité thermique évolue avec la température. Ainsi, pour des faibles
gradients de température, et dans le cas des solides, elle répond & la loi suivante :

K(T) = Ko(1 +7(T —Ty)) (2.47)

K est une constante et vy est le coefficient thermique de K(T). Dans le cas particulier de la
glace d’eau cristalline, la conductivité thermique est donnée par :

567

Kcristalline (T) = T (248)

Pour la glace amorphe, vous avons :

C(T)pVe

Kamorphe (T) = 4

(2.49)
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ou T est en kelvin, V est la vitesse du son dans la glace,(2500 m.s~!), A le libre parcours moyen
des phonons dans le réseau (environ 5 Angstrom) et p = 918kg.m~! est la densité de la glace
d’eau.

Si la glace d’eau est poreuse et donc moins dense que la glace d’eau pure, alors la conducti-
vité varie et diminue. La trés faible valeur de conductivité thermique trouvée par Ferrari et al.
(1999) indique que la glace d’eau a la surface des particules dans les anneaux B et C doit
probablement étre extrémement poreuse.

Epaisseurs de peau

Nous avons fait 'hypothése que le transfert de chaleur dans le régolite présent en surface des
particules se fait essentiellement par conduction, en négligeant le transport par radiations. Le
calcul de la profondeur de peau de chacun des deux modes de transfert de chaleur nous permet
d’estimer lequel sera le plus efficace. La profondeur de peau définit la profondeur que doit
traverser I'onde électromagnétique (dans le cas de la radiation) ou la variation de température
due au flux de chaleur (pour la conduction) pour étre atténuée de e=2.71 fois sa valeur initiale.

— RADIATION

Le description a l’échelle macroscopique du transfert radiatif (i.e. de la réémission de
Ponde par les électrons qui 'auront initialement absorbée) utilise la constante diélectrique
€elec qui dépends de la longueur d’onde. Cette constante posséde une partie réelle et
une partie imaginaire, que 1’on peut aussi associer & l'indice de réfractivité complexe
n—nj+na.

€(\) = €1 +ieg = (ng + no)? (2.50)

La profondeur de peau électrique de 'onde électromagnétique, dans le milieu d’indice de
réfractivité complexe n, est alors définie par :
A

= 2.51
5E 47rn2 ( 5)

La profondeur de pénétration dans un milieu a donc tendance & augmenter avec la lon-
gueur d’onde. Elle est de I'ordre de 10 5um & 10 pum (Warren 1984) pour de la glace
d’eau cristalline. Elle peut étre dix fois plus faible pour un régolite de glace poreuse. Des
mesures de laboratoire de dg donnent le méme ordre de grandeur, mais des variations
non linéaires avec A\ apparaissent aussi bien pour la glace amorphe que pour la glace
cristalline. Au dela d’environ 200 pm, ég devient supérieure & 1 cm. Autrement dit, aux
longueurs d’onde comprises entre 10 et 100 ym environ, une onde électromagnétique sera
absorbée dés les premiers microns en dessous de la surface et ne se propagera donc pas
plus profondément.

— CONDUCTION
La profondeur de peau thermique, reliée au phénoméne de conduction, dépend de la
période T d’apparition de la source de chaleur, autrement dit de la vitesse de rotation
de la particule. Elle est définie par :

k ap
_ _ | 2.52
or pCw w (2:52)
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ap est la diffusivité (m?s~!), C la capacité calorifique (=~ 800 J.Kg~'.K~!), et p la den-
sité volumique (= 918 kg.m™3). w = 2% est la vitesse angulaire de rotation correspondant
a la période T. Si 'on considére une particule en rotation constante dans les anneaux
(c’est & dire que son spin ne varie pas dans le temps), il y a alors deux épaisseurs de
peau thermiques : La premiére est liée au spin w de la particule et 6 = \/? , la seconde
correspond a la période de rotation orbitale autour de la planéte. Dans ’anneau C par
exemple, I’épaisseur de peau varie de 40 pm & 400 pum environ, pour des vitesses de ro-
tation respectivement égales & 109 et 0.1w, et une conductivité de 5.107° W/m/K .

Il est intéressant de remarquer que 'inertie thermique dépend du produit KC), alors que
Pépaisseur de peau thermique dépend du rapport K/Cy . Ainsi, lorsque la conductivité
thermique K est faible, Pamplitude de température est forte, mais ne 1'"onde" pénétre
pas trés profondément sous la surface. Si K est élevée, les variations de T sont faibles,
mais ’onde peut pénétrer plus profondément sous la surface.

Ces calculs simples qui donnent un ordre de grandeur des 2 profondeurs de peau nous
montrent donc que dr >dg, dans un domaine de longueurs d’onde restreint jusqu’a A < 200
microns. Cela signifie que la transmission de chaleur par conduction est nettement plus favorable
et que le transfert radiatif peut étre négligé, car les ondes ne peuvent pas pénétrer le milieu.
Dans la suite, nous considérerons par conséquent que le transfert de chaleur au sein de la
particule se fait uniquement par conduction. Ce modéle reste donc valide pour les longueurs
d’onde typiques de l'infrarouge moyen. Par contre, pour des observations sub-millimétriques et
millimétriques, les phénomeénes radiatifs doivent étre pris en compte. Dans ce cas, si A = lmm,
dp=1m ce qui signifie que les couches les plus profondes des particules peuvent étre observées!!
Il est aussi intéressant de noter que seuls les premiers millimétres peuvent étre sondés ici. Par
conséquent, des particules ayant des tailles différentes (mais supérieures a quelques dp, avec la
méme période de rotation, présenteront le méme profil thermique.

2.8 Résolution numérique

2.8.1 Hypothéses de départ

Pour calculer la température de la particule, on subdivise sa surface sphérique en éléments
de surface. Un échantillonnage en latitude et longitude de 10 a 15 degrés est suffisant. Nous
avons vu que la distribution de taille des particules est une loi de puissance en -3 environ. Les
tailles minimales et maximales déduites des occultations radio sont respectivement de quelques
centimétres et jusqu’a quelques dizaines de métres, pour les anneaux principaux, avec des
variations radiales. Ces valeurs montrent que les rayons des particules sont d’un & deux ordres
de grandeur plus élevés que la profondeur de peau thermique. Dans le modéle & spin, cela
signifie que la surface des facettes des particules sphériques est aussi & priori plus importante
que d7. Nous considérons donc que le transfert de chaleur se fait uniquement dans le sens radial
(de la profondeur) et non vers les surfaces voisines d’'une méme particule. La trés faible inertie
précédemment trouvée dans les anneaux B et C joue en faveur de cette approximation, car les
fluctuations de température en surface sont trés rapides, signifiant une surface probablement
poreuse. L’équation de diffusion de la chaleur (2.44) peut donc se restreindre au cas 1D en
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sphérique et s’écrit en coordonnées sphériques :

10 (,0T\ pCoT
2or ( a) =Kot (2:53)

2.8.2 Conditions aux limites et condition initiale

Pour résoudre ’équation de diffusion de la chaleur (2.53), nous avons besoin de connaitre
deux conditions aux limites, et une condition initiale. Le probléme étant axisymétrique et la
particule étant considérée comme homogeéne et isotrope, la variation de température en fonction

de r, au centre, est nulle :
oT
() =0 (2.54)
or ).

En surface, & chaque instant, le flux de chaleur absorbé va étre égale a la différence entre
le flux incident Fr et le flux ré-émis en infrarouge :
Qr oT
Fr—eoTe(1--")=K— 2.55
T—ots ( 477) or ( )

2.8.3 Meéthode de Crank-Nicholson

La résolution numérique de I’équation de diffusion de la chaleur dans un milieux continu
est une équation aux dérivées partielles, dite parabolique. Pour la résoudre numériquement, il
faut discrétiser I'espace et le temps en éléments Ar et At. La méthode la plus simple consiste
a utiliser un schéma Eulérien. Classiquement, trois types d’algorithmes existent :

— Le schéma d’Euler explicite

— Le schéma d’Euler implicite

— Le schéma d’Euler semi implicite, dit encore méthode de Crank-Nicholson.

Schéma explicite

Afin de mieux comprendre le principe de ces schémas, nous allons revenir au cas 1D en
coordonnées cartésiennes. L’équation de la chaleur devient alors :

9°T 1 0T
_ - 2.
02 ap Ot (2.56)

L’espace x et le temps t sont ici discrétisées de sorte que :

r; = xo+AX
(2.57)

t; = to+At
(2.58)

La méthode explicite consiste & exprimer la solution 7! (température & l'instant 1-+1, uni-
quement en fonction de 'instant 1. La dérivée spatiale devient donc :

oT ~ fTiH-l _T%l

N (2.59)
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Pur l'intégration spatiale, on utilise un algorithme du second ordre :

o*T ~ T, - 20 + 1),

2.60
dx? Az? (2.60)
En remplacant dans I’équation (2.56), on a :
I+1 l ! ! l
T‘i+ - TZ — aDTi-i-l B 21—‘1 + 71i—l (2 61)
At Az? '
Dans ce schéma, la détermination de Tf“ se fait en fonction des trois points : TV, T} | et
Tl

Stabilité de Von Neumann

Dans le but d’analyser la stabilité de ce schéma, on suppose que les coefficients de I’équation
aux différences varient trés peu dans ’espace et le temps. Les modes propres, solutions de cette
équation, peuvent alors s’écrire sous la forme :

T! = ¢(k)lejkiAx (2.62)
oil j représente les complexes tel que j2=-1, k est un vecteur d’onde réel et ¢(k) une fonction
complexe de k aussi appelée facteur d’amplification. On voit facilement que I'intégration tem-
porelle conduit a la progression géométrique pour les valeurs de Tll Afin que la solution soit

stable, il est nécessaire que les modes exponentieles divergents n’existent pas. Cela revient a
dire que l'algorithme est stable deés qu’il existe un vecteur d’onde kg tel que :

[€(ko)| >~ 1 (2.63)

En insérant ’équation (2.62) dans ’équation (2.61), on a :

dapAt . o (kAx .o [ EAx
—1- —1-4 e 2.64
1 (Ao)? sin ( 5 ) Asin 5 (2.64)

ou A = ((J‘ADxA)é est le nombre de Fourrier Le module de (k) est donc strictement inférieur a 1

S1:

A< (2.65)

N =

Il faut donc que cette relation soit toujours vérifiée entre I’échantillonnage entre ’espace et le
temps. Si elle ne Dest pas, 'algorithme diverge. L’interprétation physique de cette relation est
que le pas de temps maximum autorisé est, & un facteur numérique preés, le temps de diffusion
de la chaleur pour une cellule d’épaisseur Ax. Ce type de schéma est donc souvent instable.
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Fi1G. 2.6 — Principe d’intégration des schémas implicites et explicites de I’équation de la chaleur,
en fonction de ’espace x et du temps t. Dans le schéma explicite, les dérivées spatiales sont
calculées au temps t considéré : le calcul est direct, mais pour assurer la stabilité, on doit
utiliser un pas de temps faible. Dans le schéma implicite, les dérivées spatiales sont estimées
au temps t+dt : le systéme obtenu est non linéaire, donc plus compliqué a résoudre, mais la
stabilité augmente, on peut donc prendre un pas de temps bien plus important. Le schéma
semi-implicite utilise les dérivées spatiales aux temps t et t+dt. Il est plus coliteux en temps
de calcul, mais inconditionnellement stable.

Schémas implicite et de Crank-Nicholson

Dans le schéma implicite, la dérivée spatiale est calculée au temps 141 :

I+1 l I+1 _ omil+l I+1
(At VNI R b

At b Az?

(2.66)

Un calcul similaire au cas explicite montre que £ est indépendant de dt. La méthode est
donc inconditionnellement stable, quel que soit I’échantillonnage en pas de temps choisi. Néan-
moins, le schéma implicite reste peu précis pour de grands pas de temps et de petites variations
sur les conditions initiales engendreront une solution sur la température T peu précise.

Le schéma de Crank-Nicholson (dit aussi semi implicite) permet de pallier & ce défaut. La
dérivée spatiale au point milieu est obtenue en faisant la moyenne entre les différences spatiales
aux instants 1 et 14+1 (C’est une sorte de moyenne entre les méthodes explicites et implicites) :

(2.67)

T 1 (T —2T+ T, T -2 + T
or2 2 Ax? Ax?

Dérivées spatiales et temporelles sont donc calculées au temps 11 + % Le facteur & est alors
défini par :

B 1 — 2asin? (kAI)

2
1+ 2asin? (%)

(k) (2.68)

ce qui montre que le schéma de Crank-Nicholson est inconditionnellement stable quel que soit
le pas de temps choisit. De plus, il est d’ordre 2, donc plus précis que le schéma implicite. 11 est
intéressant de remarquer que les trois méthodes peuvent en fait s’exprimer de la méme facon,
par un paramétre d’implicité souvent noté 6.

Nous avons donc utilisé cette méthode, en coordonnées sphériques, pour résoudre 1’équa-
tion de la chaleur dans une particule sphérique. En coordonnées sphériques, la discrétisation
temporelle ne change pas, mais la dérivée seconde en fonction de la distance r au centre de
la particule est alors calculée avec l'équation (2.53). L’équation de diffusion de la chaleur est
alors :
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I+1 I+1 I+1
At 2 Ar Ar '
I+1 I+1

ap sz—rl - T Tz'l+1 -1, (2.70)

iAr 2Ar 2Ar ’

Apres simplification, et en utilisant la définition du nombre de Fourier A, on obtient
1 I+1 I+1 1 I+1
A 2—1 T +2(14+ 0T =X g—i-l i =
LY\ I 1 I
A 1—5 T, 1 +2(1—=NT; + A ;—1—1 Ti (2.71)
Cette équation est équivalente a la forme matricielle suivante :

AT = (T (2.72)

La résolution du probléme revient donc a inverser la matrice tri diagonale.

Convergence

Le calcul de la température de la surface est itératif jusqu’a ce que le flux total émis par les
facettes de la particule sur une orbite, soit égal & la moyenne du flux absorbé sur cette orbite.
Pour une surface de trés faible conductivité thermique, c’est a dire de faible diffusivité ap et
de petite profondeur de peau, la température de surface doit étre proche de la température

o\

-~ . A Tinverse, pour une forte conductivité thermique, le milieu réagit

instantanée Tj = (
lentement aux variations brutales de flux incident. Dans ce cas, la température de surface ne

1/4
varie presque pas et est en moyenne égale & Ty = (%) ou Fjs est le flux moyen incident.

Pas d’échantillonnage

Le pas de temps At est ici choisi tel que le calcul de la température est réalisé tous les 2
degrés sur orbite circulaire. Donc si P est la période orbitale, At = TI;O' L’échantillonnage
spatial, lui dépend de la profondeur de peau. Il existe 2 profondeurs de peau : L'une associée
aux variations diurnes directement liées au spin w de la particule, et I'autre reliée & la période
orbitale Q. d,in €t dmae sont les profondeurs de peau associées respectivement a la rotation (w
ou ) la plus rapide et la plus lente. Le calcul de la température en fonction de la profondeur
n’est réalisé qu’en surface, sur un échelle de 8 & 10 ;4. Au dela, elle est supposée constante.
Pour les particules les plus grosses, cela revient donc & calculer la température sur les premiers
centimétres. L’échantillonnage Ar est alors choisi tel que Ar = 4d,,;,. Typiquement, pour
une particule synchrone dans 'anneau B, & une distance moyenne de 100000 km de Saturne,
Ar=0.01 cm. Le nombre de fourrier associé est alors de 'ordre de 0.5, signifiant une grande
stabilité pour un schéma implicite.
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Condition a la surface

La condition en surface est définie par I’équation (2.55) qui fait intervenir une puissance
d’ordre 4. La résolution numérique nécessite une linéarisation de cette puissance. En raisonnant
sur les flux émis aux instants 1+1 et 1, nous avons F!*! = Fl 4 dF. Or F*! = eannJrl4 ol m
est I'indice de I’élément de surface qui correspond & la surface. Donc :

dF = deoTE dT = deoTh (T, — THHY) (2.73)
D’ou la linéarisation :
2Ar 8Arce 3 Arce
l+1 12l l l+1
TiH = A% TLTH + 6—— T + T (2.74)

2.9 Résumeé

Il existe donc deux approches actuellement pour modéliser I’émission thermique d’un disque
planétaire. La structure monocouche, développée par Froidevaux et al. (1981) est relativement
simple a comprendre et son formalisme ne présente pas de grosse difficulté. Les particules sont
alors supposées réparties réguliérement, leur distance et leur taille fixant alors la profondeur
optique géométrique. La seconde approche est plus lourde & mettre en oeuvre. Elle suppose
une structure multicouche, ot les anneaux sont considérés comme une succession de couches
paralléles verticalement homogenes (Kawata et Irvine, 1975), ou avec une variation verticale
de densité et de température (Kawata, 1983). Elle fait appel aux équations de Chandrasekhar.
Les variations de température de brillance des anneaux en fonction de I’élévation des anneaux
doivent théoriquement permettre de favoriser I'un de ces modeéles au détriment de I’autre. L’an-
neau B étant tres dense, il est peu probable qu’il soit monocouche. Les plus grosses particules
doivent étre dans le plan équatorial de la planéte, alors que les petites sont probablement
soumises a la diffusion gravitationnelle. L’anneau C est probablement monocouche, alors que
I’anneau A est certainement plus délicat a traiter.

Ces modeéles ne considérent les anneaux que comme une couche plane ou un empilement de
couches planes, dans lesquelles le transfert de chaleur est calculé. L’effet de la rotation des par-
ticules sur ’émission thermique ne peut donc étre pris en compte que de maniére paramétrique.
De ce fait, les variations azimutales de température détectées depuis la Terre, ou encore les
observations des sondes spatiales a fort angle de phase ne sont pas capables d’étre reproduites
et interprétées par les modéles.

Nous avons donc développé un modéle d’anneaux monocouche, basé sur le formalisme de
Froidevaux et al. (1981), qui doit étre capable de reproduire les températures des anneaux fins,
quel que soit ’angle de phase. Les anneaux sont réellement considérés comme un ensemble de
particules sphériques, identiques, avec un spin fini. Le calcul du flux incident provenant des
différentes sources de chauffage en chaque point de la surface permet de calculer la température
d’une particule test, grace & un modeéle conductif 1D, et ce tout au long d’une orbite. Les va-
riations de flux avec la longitude, ainsi que le spin fini engendrent des variations azimutales de
la température de brillance de anneau. Ces variations sont ensuite directement comparables
aux observations pour dériver les propriétés thermiques et dynamiques (spin) des particules.
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Nous allons voir dans le chapitre suivant I'impact des approximations précédemment ef-
fectuées dans les anciens modéles sur les températures de brillance, ainsi que les variations de
températures issues d’un changement de spin ou d’inertie thermique.
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CHAPITRE 3

Influence des parametres physiques
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Dans ce chapitre, nous montrons que la position spécifique de Saturne au centre de I'orbite
des particules, associée a leur structure non plane (sphériques), est la source d’importantes
variations azimutales de température effective des anneaux. L’amplitude et la forme de ces mo-
dulations dépend de la vitesse de rotation des particules dans le disque, de I'orientation de leur
axe, de l'inertie thermique du régolite et de I’angle de phase. Nous examinons successivement
tous ces parameétres, dans I’hypothése d’un disque & structure monocouche, constitué de par-
ticules identiques. La multiplicité du nombre de facteurs intervenant (conductivité thermique,
densité volumique, position de 'observateur, distance & Saturne, profondeur optique, norme
du spin, orientation de l’axe de rotation des particules, élévation solaire B’,...etc) ne permet
pas d’explorer 'espace des paramétres de maniére exhaustive (Decriem, 2005). Les résultats
suivants ne sont donc pas exhaustifs, mais permettent de comprendre physiquement le com-
portement thermique d’un disque planétaire.

Nous montrons, dans des cas simples, comment la température effective en fonction de la
longitude va dépendre des paramétres suivants :
— L’angle de phase
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— Le flux thermique de Saturne et le flux réfléchi du Soleil & sa surface

La vitesse de rotation des particules

La durée de I’éclipse lorsque les particules passent dans 'ombre de Saturne
— Le sens de rotation des particules

— La conductivité thermique du régolite

— L’orientation de I'axe de rotation des particules

3.1 Effet de la distance Observateur-Planéte

La température effective des anneaux dépend de la distance entre I’observateur et la planéte,
car I’émission thermique des particules n’est en général pas isotrope. Cet effet ne joue pratique-
ment aucun role pour des observations & longue distance (depuis la Terre par exemple), mais
il devient non négligeable dans le cas d’observations & partir de sondes spatiales, comme Cassini.

A grande distance rg. de Saturne, I’angle de phase o ne dépend pratiquement pas de la
longitude ¢ dans les anneaux, car leur diameétre apparent est faible. En revanche, & proximité
de la planéte, a varie avec la longitude ¢g, car le rayon de 'orbite des particules n’est plus
négligeable devant rs.. Ce phénoméne est illustré par la figure 3.1, pour une élévation B=0
degrés. Lorsque la distance Planéte-Observateur diminue, la différence d’angle de phase entre
les anses Est et Ouest augmente. Par exemple, les variations de I’angle de phase dans 'anneau
A, pour B=B’=0°et ¢s5c=180°, deviennent importantes et dépassent 20°d’amplitude & partir
de r¢.=8 rayons saturniens (rs). Lorsque ry. < a, 'observateur est alors a I'intérieur de 'orbite
de ’anneau et I’amplitude des variations sur ’angle de phase atteint alors 180°.

Ainsi, pour un observateur dont la longitude ¢4, et I’élévation B sont constantes, et dont sa
distance & Saturne diminue, ’angle local d’émission 8y va changer lorsque la particule évolue
sur son orbite. La température effective des particules n’est donc pas constante au cours d’une
orbite, leur émission thermique n’étant pas isotrope. De larges variations azimutales de tempé-
rature effectives sont ainsi crées dans les anneaux. Prenons I'exemple d’une particule dans les
anneaux, uniquement chauffée par le Soleil, dont la norme du spin vaut w = 0.3€2. Nous suppo-
sons également que C(B,7)=1. La figure 3.2 montre I'évolution Trrr(¢r) lorsque la distance
rse varie de 10000 rs (rayons saturniens) a 2.5 r,, avec B=0, B'=0 et ¢s.=180. L’observateur
s’approche de Saturne & angle de phase moyen nul. A grande distance, ’angle de phase vaut
sensiblement 0°pour toutes les parties de I’anneau. En s’approchant, on note un diminution de
Trrr, notamment sur Panse Ouest ( —180 < ¢r < —90 ). A courte distance, ce n’est plus
le point subsolaire des particules qui est observé sur cette anse, mais les éléments de surface
qui commencent tout juste a recevoir le flux solaire (c’est le matin local sur les particules), et
qui ont passé une longue période privés de ce dernier. La température effective diminue donc
pour ces longitudes, c’est une surface froide qui est visible. Aprés ’anse Ouest, le point chaud
subsolaire réapparait progressivement et la température effective augmente pour atteindre son
maximum & ¢r=0". Plus la distance r4. diminue, plus la température effective sur ’anse OQuest
diminue car ’observateur voit de plus en plus le coté de la particule qui rentre dans la nuit.
Le maximum de ces variations atteint 5 Kelvins avec les parameétres choisis. Elles diminuent
par ailleurs lorsque la distance rs. augmente, jusqu’a devenir négligeable pour rs.=307s. Plus
les particules évoluent sur des orbites lointaines, plus les variations d’angle de phase vont étre
importantes. Ainsi, au milieu de ’anneau A (a=128000 km), le gradient de température atteint



3.2 La planéte joue un rdle "central" 61

alors 11 K a 'anse Ouest, et 6 K juste avant ¢g=180 sur l’anse Est (figure 3.2). Si les particules
tournent plus vite sur elles mémes, leur température de surface va devenir plus homogéne, ce
qui va avoir pour effet de diminuer ces fluctuations.

Dans le cas ou les particules sont rétrogrades avec la méme vitesse de rotation, alors les
variations azimutales de température sont inversées par rapport au point antisolaire (¢prp =
0). En effet, dans ce cas, le flux émis depuis ’anse Est provient alors de la partie froide de
la particule qui progressivement se réchauffe (le matin local), et les variations azimutales sont
alors les plus grandes. En revanche, ’émission thermique de ’anse Ouest, correspond & celle
du coté "soir" des particules, plus froid que le point subsolaire & cause de la faible conductivité
thermique, mais néanmoins plus chaud que celle observée sur ’anse Est.

Cet effet de variation de température effective avec la longitude, en fonction de la distance de
Pobservateur est important & prendre en compte dans le cas d’observations spatiales (Voyager,
CASSINI). Pour des observations terrestres, les variations d’angle de phase sont négligeables
car le diamétre apparent des anneaux principaux ne dépasse pas 43 arcsec.

FiG. 3.1 — Variation de 'angle de phase a en fonction de la longitude ¢ dans les anneaux,
pour différentes distances rs. obsevateur-centre de Saturne. L’élévation solaire B’ et celle de
Iobservateur sont nulles ici, et ¢gc—180°. Les variations « sont de plus en plus importantes
au fur et & mesure que D diminue. En haut : 'anneau C (a = 1.397s); en bas : I'anneau A
(a=2.14) rs

3.2 La planéte joue un rble "central"

Dans les précédents modeles de Froidevaux et al. (1981); Kawata (1983); Kawata et Ir-
vine (1975), les anneaux sont considérés comme une surface plane. Avec cette hypothése, en
supposant que ’émission thermique de la planéte est isotrope, la contribution infrarouge de
Saturne au chauffage de I’anneau est constante avec la longitude ¢g, et elle ne générera donc
pas d’asymétrie azimutale.

Dans le modéle a spin que j’ai développé, la surface plane est remplacée par un élément de

FiG. 3.2 — Variations azimutales de température effective dues a la distance r4. entre I’observa-
teur et Saturne. La conductivité thermique est fixée & K = 1074W/m/K, w = 0.3Q et Av=0.5.
L’observateur est a élévation nulle (B=0") et ¢s.=180". La seule source de chauffage est le Soleil
avec B'=0"et C(B,7)=1. (a) Axe de rotation des particules perpendiculaire au plan équatorial,
a=84000 km.(b) Axe de rotation des particules perpendiculaire au plan équatorial, a=128000
km. (¢) a=128000 km. Ligne continue =prograde et spin perpendiculaire au plan du disque;
(- - -)=retrograde; (. . .)parallele au plan du disque, le pole Sud orienté vers le Soleil.
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surface d’une particule sphérique. La particule étant en rotation sur elle méme, la quantité de
flux infrarouge regue par chaque facette varie au cours de son orbite, sauf dans le cas ou son
axe est perpendiculaire au plan des anneaux et son mouvement est synchrone. C’est la position
trés spécifique de Saturne, au centre de 'orbite, associée & la sphéricité de la particule qui sont
& priori responsables des variations de température de brillance T & grande échelle avec la
longitude ¢r observées en 1999 par Ferrari et al. (2005a).

Prenons 'exemple d’'un anneau constitué de particules de spin w = 0.3€), perpendiculaire
au plan équatorial (Figure 3.3), et dont la rotation est prograde. Depuis une distance suffisante
de la planéte pour ne pas étre soumis aux variations d’angle de phase, et a angle de phase nul
ou quasi nul comme dans le cas d'une observation terrestre, c’est le coté "jour" (orienté face
au Soleil) des particules qui est visible. Dans ce cas, ’hémisphére visible d’une particule située
devant la planéte, a la longitude ¢r=180"est uniquement chauffée par le flux solaire et par la
diffusion des voisines proches. Son autre c6té, non visible, est soumis aux rayons réfléchis et
diffusés par Saturne ainsi qu’a son flux infrarouge. Au fur et & mesure que la particule évolue
sur I'anse Ouest (¢r=-90"), son hémisphére entrant dans le matin local ( ¢’est a dire celui qui
commence a recevoir les rayons solaires), est aussi chauffé par le rayonnement de Saturne :
sa température augmente. Cette face devenant visible progressivement par ’observateur, la
température effective Tprpr de 'anneau augmente. Lorsque la particule est derriére la planéte,
a ¢r=0, et dans ’hypothése ou il n’y pas d’ombre de Saturne projeté sur les anneaux (le flux
solaire n’est pas intercepté), alors I’hémispheére visible recoit le flux thermique de Saturne, mais
aussi le flux solaire simultanément : la température effective du disque est alors maximale. Bien
évidemment, la plupart du temps, les anneaux ne sont pas suffisamment inclinés par rapport
au Soleil pour ne pas rentrer dans ’ombre. Trrr est donc maximale juste avant ’entrée dans
I’ombre des particules.

Sur l'anse Est (¢r=-90"), seule la moiti¢ de la surface visible, & angle de phase nul, est
soumise au rayonnement en provenance de Saturne. Les angles locaux d’incidence du Soleil
et de Saturne a la surface des particules, ne sont plus égaux et les flux ne s’ajoutent plus de
maniére optimale. La température Trrr va progressivement diminuer.

Le maximum de température équivalente n’a en fait pas lieu a ¢p=0 (toujours si I’on ne
tient pas compte de 'ombre), car 'inertie thermique non nulle provoque un décalage entre le
point le plus chaud de la particule et le point subsolaire (typiquement de 20°a 30 °). Le pic
de Tprr est donc légérement décalé vers les longitudes positives. Le flux solaire réfléchi par
Saturne intervient bien évidemment aussi, mais il est plus difficilement détectable depuis la
Terre. En effet, entre environ ¢r=-90 et ¢pr=90, les particules ne regoivent pas ce flux. Sur
le reste de l'orbite, ce n’est pas le cas, mais I’hémisphére de la particule chauffée par cette
composante n’est alors pas visible par ’observateur.

Lorsque 1’élévation B de l'observateur par rapport au plan des anneaux augmente, tout
en restant a faible angle de phase ( ¢p ~ 0 ), la température effective diminue car c’est
I’hémisphére Nord des particules qui devient observable (Figure 3.4). Bien évidement, c’est
I'inverse pour un observateur situé a fort angle de phase : A faible élévation, I’hémisphére des
particules soumis au flux solaire n’est jamais visible, alors qu’en augmentant B, les éléments
de surface plus chauds apparaissent dans le champ de vu, augmentant ainsi la température
effective.
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FiG. 3.3 — Variations azimutales de température effective dues au flux thermique et réfléchi par
Saturne, lorsque les différentes sources de chauffage sont prises en compte. K = 10~4W/m/K,
w = 0.3Q2 et Av=0.5. L’observateur est a élévation B nulle et r,.=10000r,. Le spin des particules
est prograde. Le parameétres a=84000 km et 7 = 0.1 sont ceux de l'anneau C. L’écrantage
mutuel et 'ombre de la planéte ne sont pas pris en compte (C(B,7)=1). En haut : angle de
phase est nul (¢s.=180").En bas : (¢5.=0")

FiG. 3.4 — Variation azimutale de Trprr en fonction de I’élévation B de ’observateur, pour deux
azimuts ¢g. de l'observateur. Les parameétres sont les mémes que ceux de la figure (3.3).En
haut : ¢;.=180°.En bas : ¢,.=0°

3.3 Influence de la norme du spin

Les variations azimutales de température effective que l'on vient de décrire, engendrées
par la présence de Saturne au centre de l'orbite des particules du disque, varient en fait avec
la vitesse de rotation des particules. Nous faisons toujours ’hypothése que les anneaux sont
constitués de particules identiques physiquement (méme rayon, mémes propriétés thermiques
de la surface) et dynamiquement (méme spin). Plus les particules tournent rapidement, plus
leur température de surface devient homogéne, ce qui diminue 'amplitude des variations de
température effective. Une observation a faible angle de phase d’un disque de rotateurs rapides
donnera donc une plus faible température effective que dans le cas ou les particules tournent
lentement sur leur axe (Figure 3.5). C’est bien str 'effet inverse pour une observation a fort
angle de phase.

A faible angle de phase, T¢r; est maximale quelques degrés aprés ¢r—0", car la contribu-
tion thermique de Saturne et du Soleil sont simultanées sur la face visible. Si les particules
ont un spin trés lent, le flux infrarouge de Saturne va étre absorbé par la face chaude qui aura
été longtemps exposée au Soleil, d’ott une forte température Tery. Si par contre le spin est
plus rapide que la rotation synchrone (w > €2 ), alors le point le plus chaud sur la particule
aura vu quasi-simultanément ces deux sources de chauffage mais le temps d’exposition aura été
moindre : sa température T,;; diminue donc. Dans le cas d'un disque composé de particules
dont le spin est tel que w = 2Q, les particules ont alors fait un tour sur elles-mémes sur une
demi orbite : le point le plus chaud & leur surface va donc réapparaitre plus tot. Ceci explique
pourquoi les températures effectives calculées pour des spins de plus en plus rapides se décalent

FiG. 3.5 — Variations azimutales de Tgpp en fonction de la vitesse de rotation w des particules ,
a faible (en haut) et fort (en bas) angle de phase. Les paramétres du modéle sont les méme que
dans la figure (3.3).Toutes les sources de rayonnement sont incluses. Nous négligeons 1’écrantage
mutuel (C(B,7)=1), et le passage dans ['ombre.
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progressivement vers ’Ouest.

A fort angle de phase, la température est minimale entre la longitude anti-solaire (¢r=0")
et I’anse Est, car c’est ’hémisphére de la particule qui n’a pas été exposé au Soleil ou & Saturne
qui est observable. En revanche, la température effective atteint son maximum a ¢r=180"car
c’est alors la face chauffée par Saturne en infrarouge et en visible (réflexion solaire) qui est
détectable. Si maintenant les particules tournent rapidement sur leur axe, alors le contraste de
température jour/nuit diminue, ce qui augment la température effective a fort angle de phase.
Pour des vitesses de rotation telles que w = 9.6 (Figure 3.5), 'anisotropie d’émission n’est
pas complétement gommeée, mais le contraste jour/nuit entre les deux hémisphéres n’est que

de 5 K (soit 6%).

3.4 Phénoméne transitoire : Passage dans |'ombre

L’inclinaison de ’axe de rotation de Saturne par rapport a son plan orbital est d’environ
27.1°. Aux équinoxes, son ombre se projette a I'infini dans la direction anti-solaire : les anneaux
sont donc périodiquement plongés dans 'ombre, a chaque orbite. Autour des solstices, I'incli-
naison de 27.1%st telle que seule une partie de ’anneau A n’est jamais plongée dans la nuit au
cours de son orbite. Le passage dans ’ombre des particules est donc un phénomeéne trés courant.
La traversée du disque dans 'ombre de Saturne prive les particules de leur principale source
de chauffage : le Soleil. Cela provoque donc un fort refroidissement des anneaux et génére de
fortes asymétries longitudinales de la température effective. Pour mieux se rendre compte de
I'importance de ce phénoméne sur les courbes de température, nous avons comparé 1’histoire
thermique d’une particule dont l'orbite croise 'ombre de Saturne, et d’une autre qui ne la
traverse pas, pour différents spins et différents angles de phase (Figure 3.6). Nous constatons
que :

1. Pour une conductivité thermique donnée, dont la valeur est sensiblement celle trouvée
par les précédentes études (=107* W.m 1. K1) (Ferrari et al., 2005a), la température
effective moyenne sur une orbite diminue de quelques kelvins lorsqu’il y a passage dans
I’'ombre, et ce quelle que soit la valeur du spin ou de ’angle de phase.

2. La température effective au point anti solaire (¢r=0°) est considérablement modifiée
par le transit. Le maximum de Trrpr attendu pour des observations & faible angle de
phase n’est plus présent. La faible inertie thermique des particules permet cependant
d’observer une montée en température entre les longitudes ¢pr=-180et ¢pr=-50"( c’est a
dire a lentrée dans 'ombre), caractéristique du comportement thermique de particules
dont le spin n’est pas trop élevé. Nous allons voir par la suite que cette montée en
température est réellement observable.

Nous constatons par ailleurs que pour une observation du disque a angle de phase élevé, le
passage dans I'ombre n’affecte Tprr que pour des rotateurs rapides. En effet, des particules
avec un spin lent ne vont présenter & l'observateur que les facettes qui sont restées longtemps
dans la nuit et qui sont par conséquent déja froides, quelle que soit la dimension projetée de
I’ombre de la planete. Cette constatation montre combien les observations & différents angles
de phase peuvent contraindre la vitesse de rotation propre des particules. Il doit également étre
possible de mettre en évidence au sein d’un anneau la fraction de particules en rotation rapides
ou lentes.
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FiG. 3.6 — Variation azimutale de Tgpp pour différentes vitesses de rotation des particules,
avec le passage dans I'ombre pris en compte ou non. Les paramétres choisis sont les mémes
que dans la figure (3.3). L’écrantage mutuel est négligé (C(B,7)=1). Les courbes de Terr(¢R)
sont tracées pour chaque w, avec et sans le transit dans ’ombre de la planéte. Les 4 graphiques
correspondent & 4 angles de phases différents.

FiG. 3.7 — Effet du sens de giration des particules dans le disque sur Tgpp, pour quatre angle de
phases différents. Les paramétres choisis sont les mémes que dans la figure (3.3). L’écrantage
mutuel est négligé (C(B,7)=1), et le passage dans 'ombre est pris en compte. Les axes de
rotation sont perpendiculaires au plan des anneaux et w = (). R=rétrograde, P=prograde.

3.5 Sens de giration des particules : prograde ou rétrograde

Les simulations numériques locales des anneaux (Salo, 1987, 1995; Richardson, 1994) montrent
que la majorité des particules sont progrades dans le repére inertiel. Ce résultat que nous allons
détailler par la suite n’est cependant qu’'un résultat de simulation dynamique, avec toutes les
hypothéses sous jacentes que cela comporte. Par ailleurs une quantité non négligeable de par-
ticules semble avoir un mouvement rétrograde. L’étude des variations de température effective
doit nous permettre de distinguer les deux cas.

Les changements de direction du sens de rotation sont & méme de modifier I'histoire ther-
mique des particules, et par conséquent la forme des courbes azimutales de température effec-
tive, et ce quel que soit ’angle de phase. Nous avons donc calculé Tgpp(¢r) pour un anneau
constitué de particules synchrones (c’est a dire dont la norme du spin est égale a la vitesse
de rotation képlérienne w = ), 'axe étant perpendiculaire au plan équatorial, avec un sens
prograde ou rétrograde. Nous constatons sur la figure 3.7 que les variations de Trpppr avec
la longitude dans les anneaux dépendent du sens de giration (prograde ou rétrograde), pour
différents angles de phase (¢s. = —180°, s = —90°, s = 07, s = 90°).

Lorsque ¢5.=90 °, I'anse Est du disque est vue devant la planéte. L’observateur voit alors
soit ’hémisphére du soir (celui qui a été exposé au Soleil juste avant) des particules dans le
cas ou elle sont rétrogrades, soit celui du matin dans le cas prograde. Les faces visibles des
premiéres apparaissent alors plus chaudes que les secondes. C’est l'effet inverse pour des ob-
servations depuis ’anse Ouest. L’hémisphére visible chaud des particules progrades provoque
une augmentation de la température effective par rapport au cas rétrograde.

D’importantes différences de températures sont également observables pour de faibles ou
de forts angles de phase, en fonction du sens de giration des particules. A faible angle de phase
(¢sc=180") le pic de température qui apparait juste avant ’entrée dans ’'ombre pour un systéme
de particules progrades, disparait si le sens de giration s’inverse. Ceci peut s’expliquer par le
fait que pour une particule rétrograde, la face visible par I'observateur, qui est donc chauffée
par le Soleil, n’a fait face depuis I'anse Ouest & aucune source de chaleur si ce n’est le flux
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F1G. 3.8 — Influence de la conductivité thermique K (W/m/K) de la glace d’eau, sur les varia-
tions azimutales de Trppr,pour quatre positions d’observation. Les paramétres choisis sont les
mémes que dans la figure (3.3). L’écrantage mutuel est négligé (C(B,7)=1), et le passage dans
I’ombre est pris en compte. L’axe des particules est perpendiculaire a I’équateur et w = 0.3€).

solaire réfléchi par les particules voisines. Elle est donc plus froide qu’une particule prograde a
cette longitude 1a.

A fort angle de phase (¢s.=0"), ’hémisphere visible d’une particule synchrone et prograde
a la longitude ( ¢pp=180") a fait face & Saturne sur toute son orbite. Elle apparait donc plus
chaude que si elle avait été observée devant la planéte, a la longitude (¢r=0"), la ou elle au-
raient été chauffée par le rayonnement solaire sur la moitié de son orbite avant d’avoir eu le
temps de se refroidir. Bien évidement, ce raisonnement reste théorique car dans la réalité, la
particule est écrantée par la planéte et reste donc invisible. Une particule rétrograde , présente
quant a elle peu de variations de température effective avec la longitude ¢ p=180°, I’hémisphére
visible n’aura au préalable, sur un quart de son orbite, été soumis a aucune source de chauffage.
A ¢r—0°, c’est a dire devant la planéte, la face visible aura elle aussi subi le méme sort.

3.6 Effet de la conductivité thermique

La conductivité thermique de la surface des particules est représentative de leur capacité a
transmettre de ’énergie dans le régolite. C’est une quantité importante dans le modéle a spin
car elle est représentative des propriétés physiques de la glace d’eau a la surface. Une faible
conductivité thermique va permettre au matériau de se réchauffer ou de se refroidir trés rapi-
dement, sans inertie, ce qui est révélateur d’une trés grande difficulté a transmettre la chaleur
au sein du régolite. A I'inverse, un forte conductivité implique une importante inertie ther-
mique (la relation entre les deux étant donnée par I’équation 2.45), car la densité de la glace
d’eau et sa capacité calorifique sont des quantités assez constantes. Les résultats présentés jus-
qu’ici sont obtenus avec une conductivité de 'ordre de grandeur de celle récemment mesurée
par Ferrari et al. (2005a), en utilisant le formalisme de Froidevaux et al. (1981) couplé avec le
phénoméne transitoire du passage dans 'ombre de Saturne, soit environ K = 10~ 4W.m~1. K~

Avec le formalisme du modéle & spin, en supposant les anneaux comme un ensemble de
particules sphériques, quelles que soient les géométries d’observation ou la vitesse de rotation
des particules dans le disque, une augmentation de la conductivité thermique K aura tendance
a gommer les variations azimutales décrites précédemment. En effet, une forte valeur de K est
synonyme de forte inertie thermique et par conséquent, les particules ont tendance a unifor-
miser leur température de surface. Dans le cas simple de particules dont ’axe de rotation est
perpendiculaire au plan moyen équatorial (6,=90°), une trés forte conductivité thermique est
synonyme d’homogénéisation de la température pour chaque paralléle & sa surface.

Dans le cas ou les particules sont synchrones (Figure 3.8), 'amplitude du gradient de tem-
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pérature effective du disque, est d’environ 15 K sur une orbite compléte, pour une conductivité
thermique K = 1074W.m~'K~!. Lorsque K = 107 2W.m 'K~ la différence de température
effective le long de lorbite n’est plus que de quelques kelvins, quel que soit ’angle de phase.
Une valeur de K cent fois plus grande engendre une température quasiment constante avec la
longitude ¢p : il n’y a alors plus aucun gradient de température dans les courbes longitudinales.
Il faut par ailleurs remarquer que la température effective obtenue pour de grandes valeurs de
K (a partir de K=1072 W/m/K) est la méme quelle que soit la longitude ¢,. de I'observateur
car 'anisotropie d’émission liée au contraste jour/nuit des particules a alors quasiment disparu.

Depuis la Terre, la détermination de la conductivité thermique est optimale lorsque 1’on
observe la vitesse de réchauffement des particules, c’est & dire, la variation de température
entre la sortie de 'ombre et l'anse Est (¢r=90"). Pour des observations spatiales, & moyen ou
fort angle de phase, il est aussi possible d’observer le refroidissement du disque lorsqu’il passe
dans 'ombre de la planéte. C’est donc autour de la zone d’ombre projetée qu’il faut étudier les
vitesses de refroidissement et de réchauffement pour en déduire la conductivité thermique K.

3.7 Influence de I'orientation du spin

Les quelques illustrations du modéle & spin que nous venons de présenter supposent que
toutes les particules sont orientées suivant la méme direction et tournent a la méme vitesse. Il
est clair que la réalité est bien différente. Les simulations numériques (Richardson, 1994; Salo,
1995; Araki, 1991; Charnoz et al., 2003) nous montrent en effet que la distribution des angles
0p et ap (inclinaison et azimut de I’axe de rotation des particules) n’est pas une fonction de
Dirac, mais est généralement beaucoup plus large. Elle dépend par ailleurs de la distribution de
taille des particules : les plus petites étant majoritairement soumises a la diffusion gravitation-
nelle, elles ont tendance & avoir un spin beaucoup plus aléatoire. Nous y reviendrons par la suite.

La population de particules dans le disque doit donc étre caractérisée par une large distribu-
tion d’orientations. Dans le but d’étudier I'impact des orientations sur les variations azimutales
de température effective, nous supposons une élévation solaire B’=0"pour conserver une symé-
trie Nord/Sud dans I’éclairement solaire. L’observateur est aussi dans le plan du disque (B=0°)
et suffisamment loin (7,,=10000 75) pour que ’angle de phase reste indépendant de ¢g.

3.7.1 Effet de I'ascension droite ap

La question a laquelle nous tentons de répondre est la suivante : Quelle est 'effet d’un
changement de ap des particules sur la température Tgrpr du disque ?

Nous fixons donc §p=45°et étudions les variations de Tgrp(¢r) pour 3 valeurs de la norme
du spin : w = 0.3Q,w = Qw = 5Q (figure 3.9).

Il apparait que les variations azimutales de Trrr sont peu sensibles & un changement de
Iinclinaison des particules ap, méme si la valeur moyenne de cette température varie légeére-
ment, comme pourrait le faire une variation d’albédo. Les températures effectives d’un disque
dont l'axe des particules est défini par (ap,dp), sont quasiment équivalentes a celles calculées
pour (ap+180°,dp) dans ce cas précis ou B=B’. En effet, 'histoire thermique des hémisphéres
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Fic. 3.9 — Influence de 'azimut ap de 'axe de rotation des particules, sur les variations
azimutales de Tprp, pour différentes vitesses de rotation des différents angles de phase. Les
paramétres sont les mémes que sur la figure 3.6. a=84000 km, 7 = 0.5, K:IO.*A‘W/m/K, et
Av=0.5. L’inclinaison dp est fixée a 45°.

F1G. 3.10 — Influence de 'inclinaison dp de l'axe de rotation des particules, sur les variations
azimutales de Tprp, pour différentes vitesses de rotation des différents angles de phase. Les
parameétres sont les mémes que sur la figure 3.9. L’azimut ap est fixée & 0°.

Nord dans un cas et Sud dans 'autre des particules est équivalente.

La contrainte observationnelle sur ap est possible en comparant les valeurs moyennes de
Tprpr mesurées a différents angles de phase. Cela permet de découpler I'albédo de ap. Par
exemple, une particule synchrone dans les anneaux dont le pole Nord est orienté vers le Soleil
tel que (ap,dp)=(90°, 45°) présentera un fort gradient entre sa face la plus chaude visible a
faible angle de phase ~ 100K, et sa face la plus froide vue & fort angle de phase ~ 57K. Si
Paxe est cette fois orienté parallélement a I’axe Saturne-Soleil tel que (ap,0p)=(0", 45°), alors le
gradient de Tppp est réduit & "seulement" 30K. Un simple changement d’albédo impliquerait
une variation identique quelque soit la géomeétrie d’observation.

3.7.2 Effet de I'inclinaison ép

Prenons le cas simple ol 'axe de rotation des particules est dans le plan perpendiculaire
a la ligne Saturne-Soleil (ap=0"). La figure 3.10 montre que les plus grandes variations de
température effective, pour une inclinaison dp variant de 0 & 90°, sont observables depuis ¢s.—=
+ 90°. Lorsque I'observateur est dans la direction de I’anse Est (¢s.= 90°), la face visible d’une
particule dont I’axe de rotation est couché sur le plan de son orbite (ap,0p)=(0°, 0°), est le
podle nord, alors que c’est I’hémisphére du matin pour une particule dont ’axe de rotation
est perpendiculaire au plan de ’écliptique. Les plus grandes différences de températures appa-
raissent alors & ¢p=90"sur ’anse Ouest (qui dans la réalité est en fait occultée par Saturne elle
méme). En effet, a cet endroit, le pole Nord des particules dont 'axe est " couché " accumule
de I’énergie sur une surface plus chaude que dans la cas de particules avec un axe perpendicu-
laire & I’équateur. La température effective est donc plus importante. Le raisonnement est bien
évidement inverse pour une observation depuis ’autre anse.

La comparaison de la forme des courbes de température observées depuis les deux anses
doit donc théoriquement permettre de trancher sur l'inclinaison des axes de rotation des par-
ticules sous les hypotheéses précédentes. Il est a noter que dans la réalité, ces observations sont
quasiment impossible car la planéte fait écran.

Les courbes azimutales de température observées a différents angles de phase sont égale-
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FiG. 3.11 — Influence de l'orientation du spin des particules, sur les variations azimutales de
Trrr, pour différentes vitesses de rotation des différents angles de phase. Les paramétres sont
les mémes que sur la figure 3.6

Fi1G. 3.12 — Influence de lorientation du spin (ap ,0p) sur Tgrp (courbes en pointillés). La
température effective est calculée pour 49 valeurs de (ap ,0p) uniformément distribués dans
I'intervalle 0°- 180°, pour un échantillonage de 30°. La courbe en trait continue représente la
température effective moyenne d’un tel ensemble de particules. Les conditions de simulations
sont les mémes que sur le figure 3.9, et w = .

ment sensibles aux variations de dp parallelement a la direction solaire (Figure 3.11). De fortes
variations sont observées a faible et fort angle de phase entre des particules qui présente tou-
jours leur pole Sud au Soleil (ap,dp)=(270", 0°), et des particules dont ’axe est perpendiculaire
au plan du disque (ap,dp)=(0°, 90°). A faible angle de phase, le pole Sud qui est en perma-
nence soumis au flux solaire (sauf dans 'ombre de Saturne) provoque une augmentation de
température par rapport au cas ott 6p=90". A fort angle de phase, ¢’est I'inverse : le pole Nord,
en perpétuelle nuit, est plus froid.

3.7.3 Distribution des inclinaisons

Les cas trés simples que nous venons de décrire ne sont évidemment pas représentatifs de
la réalité. Nous les avons cités car ils permettent cependant de mieux se rendre compte de
la complexité d’un probléme qui parait simple au départ, et ils mettent en évidence D'effet de
chacun des parameétres sur les variations & grande échelle de Tgrp.

Chaque particule posséde en fait un spin différent et continuellement modifié par les colli-
sions mutuelles. La température effective résultante de 'anneau est alors représentative d’un
comportement moyen.

La figure 3.12 montre comment la température effective des anneaux varie avec dp et ap,
pour des observations & angle de phase 0°, 90°et 180°. Chaque angle est ici donné de 0°a 1807,
avec un pas de 30°. Les particules sont ici synchrones pour simplifier le probléme. La dispersion
globale de Tgrr introduite par ces distributions d’angles est d’environ 10K en moyenne, pour
des observations aux 4 points cardinaux.

Si les angles d’inclinaison dp et d’ascension droite ap sont équiprobables (la distribution
est alors uniforme), d’apreés la loi de Stephan, la température moyenne équivalente Tprp p d’un
anneau constitué de cette population de particules est donnée par :

1/4

1
Tgrrp = N Z Tirr (3.1)

ap,dp
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FiG. 3.13 — Effet de la dispersion des vitesses de rotation des particules sur la température
effective moyenne des anneaux, & faible angle de phase. Nous utilisons les mémes parameétres
et distribution de spin que sur la figure 3.9. A gauche : Température effective moyenne dune
population de particules avec une distribution d’orientations uniformes, pour des vitesses de
rotation telles que :w < Q (lignes continues), dans l'intervalle 0.1Q — 1Q, par pas de 0.1Q; et
w > Q (lignes discontinues), dans l'intervalle Q-10€2, par pas de 1Q. A droite : Température
effective moyenne pour différentes distributions de norme de spin.

ou N est le nombre de particules (le flux réémis par chaque particule s’additionnant aux autres).
Il est intéressant de remarquer que la forme de ’asymétrie & grande échelle provoquée par
Saturne sur le disque est conservée malgré la distribution trés large des orientations des axes
de rotation (figure 3.12).

Par ailleurs, la température effective Terr p d'une population de particules aléatoirement
orientées, varie aussi avec la vitesse de rotation propre des particules (figure 3.13). Nous avons
supposé des distributions d’angles ap et dp toutes deux uniformes, et des vitesses de rotation
variant de w = 0.1Q2 & w = 2, avec un pas de 0.1€2, et de w = 2 & w = 102, avec un pas de 1€).

Lorsqu’elles sont observées a faible angle de phase, les particules les plus lentes (w < )
présentent un hémisphére chaud a ’observateur car longuement soumis au flux solaire. Pour
des valeurs de w plus grandes, Tgrr p diminue car la température de surface des particules
s’homogénéise, et amplitude des asymeétries de brillance diminue. En sortie de 'ombre (¢g
~ 50°pour l'anneau C), la température d’un disque de particules & spin élevé augmente plus
lentement que dans la cas de rotateurs lents, le flux incident étant plus largement réparti a leur
surface. Ceci est aussi valable sur I’anse Ouest ot une population de rotateurs lents apparait
plus chaude a faible angle de phase.

Si la distribution de w de I’ensemble des particules est uniforme, alors les variations en
longitude de Trrr p, moyennées sur les différentes valeurs de w, dp et ap, sont peu différentes
de celles générées par des particules chaudes, c’est a dire lentes pour une observation & angle de
phase faible. Un telle distribution uniforme peut également étre considérée comme un mélange
égal de particules lentes (w < € population 1) et rapides (w > Qpopulation 2) dont chacune
des populations contribue a 50% dans le flux thermique réémis.

Si la distribution en spin n’est plus uniforme, alors on observe des changements de variations
de Tprr. Un disque de rotateurs lents ne présente pas les mémes gradients de température
qu'un anneau ne contenant que des particules de la population 2 (Figure 3.13), comme nous
I’avons précédemment expliqué.

Dans les anneaux de Saturne, la distribution en w ne semble pas uniforme. Les simulations
dynamiques montrent clairement une variation de la fonction de distribution avec la taille
des particules. La dispersion des vitesses des plus petites particules (Salo, 1995; Richardson,
1994; Charnoz et al., 2003) est assez importante car leurs trajectoires sont plus facilement
modifiables, & cause de leur faible masse.
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Richardson (1994); Charnoz et al. (2003) montrent également que les petites particules ont
une distribution de spin relativement uniforme, alors que les secondes sont caractérisées par
une distribution centré sur un spin synchrone. Nous reviendrons sur les simulations dynamiques
un peu plus loin. Les travaux de Richardson (1994) ont montré que cette distribution, pour les
particules les plus grosses, est équivalente a une loi de distribution maxwellienne en we™. La
valeur de Trrr p en fonction de la longitude ¢z pour une telle distribution centrée sur w = €2
est sensiblement la méme que pour une distribution uniforme. La remontée en température est
néanmoins sensiblement plus lente en sortie d’ombre.

Le choix de telle ou telle distribution d’orientation de spin ou de sa norme est évidemment
une donnée & prendre en compte par la suite. La connaissance de cette donnée nécéssite des
simulations numériques dynamiques, les seules actuellement aptes & fournir des hypothéses
sur les spins des particules, aucune particule n’ayant pu étre jusqu’a aujourd’hui observée
individuellement.

3.8 Effet d’élévation du disque : confrontation avec les données

Dans toutes les simulations présentées précédemment, nous avons volontairement négligé
Ieffet d’écrantage mutuel entre les particules, pour simplifier le raisonnement. Les ombres que
projettent les particules sur leurs voisines sont néanmoins importantes dans le bilan énergé-
tique global. Dans le formalisme du modéle & spin, la prise en compte de cet écrantage modifie
en fait la quantité de flux solaire absorbé. Lorsque cet écrantage est important, la proportion
de flux solaire relativement aux autres sources de chauffage, diminue. Les raisonnements et
les résultats énoncés précédemment restent tout de méme valables qualitativement, et la prise
en compte de ce facteur d’écrantage ne remet pas en cause les idées développées plus haut.
Nous avons volontairement omis ce phénomeéne, car la plupart des courbes de températures
sont obtenues pour B=B’=0°, ce qui implique un écrantage a 100 % total (voir la figure 2.2)

L’hypothése de base faite ici est que les particules sont réparties sous une structure mo-
nocouche. Cette hypothése, comme nous ’avons déja évoqué, peut sembler assez peu réaliste
au premier abord, mais les simulations dynamiques locales Richardson (1994); Charnoz et al.
(2003) montrent que cela reste valable pour les plus grosses particules, dans des disques peu
denses. Ainsi, il est fort probable que ce soit le cas de I’anneau C, dont la profondeur optique
7 vaut 0.1 en moyenne, voire peut-étre dans I’anneau A localement. Ces simulations montrent
par ailleurs que les plus petites sont réparties de part et d’autre du plan équatorial.

Les ombres mutuelles dont la nature dépend de la structure verticale des anneaux semblent
responsables de la variation de température de brillance observée dans l'infrarouge moyen, en
fonction de I’élévation solaire B’. Nous avons donc comparé les résultats de notre modele avec les
observations disponibles depuis les 30 derniéres années. Esposito et al. (1984) a synthétisé toutes
les mesures de température de brillance T effectuées au sol, de I'infrarouge moyen (20um) pour
différentes élévations B’, depuis le début des années 70. La mesure de Tp en fonction de B’
nécessite en effet au moins 15 ans soit une demi année Saturnienne pour que B’ varie de 0°a
27.1°(sa valeur maximale). Les mesures de I’époque, effectuées a I’aide de bolométres n’avaient
parfois pas la résolution spatiale suffisante pour résoudre individuellement les anneaux. La
plupart d’entre elles ont donc été obtenues sur les anses Est et Ouest, 14 ou la résolution
radiale est maximale. Nous avons donc comparé les températures de brillance aux alentour de
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FiG. 3.14 — Température effective des particules et température de brillance sur ’anse Ouest,
pour les anneaux A et C, en fonction de I’élévation solaire B’. Les points de mesures corres-
pondent au températures de brillance observées a 20um, depuis 30 ans (Revue d’Esposito,
1984). Toutes les sources de chauffage sont ici prises en compte. La conductivité thermique
est fixée a 107 W/m/K. Le coefficient d’écrantage est celui trouvé expérimentalement par
Froidevaux et al. (1981).

20pum (I’émissivité de la glace d’eau étant dans ce cas proche de 1), avec les températures que
donne le modéle sur ’anse Ouest, pour les anneaux A et C. Le coefficient d’écrantage C(B’,7)
utilisé ici dans I’équation du bilan énergétique est celui que Froidevaux et Ingersoll (1980) ont
obtenu & partir de leur expériences en laboratoire. La conversion de la température effective
en température de brillance, & A = ¢/v = 20um est donnée par la formule 2.23 appliquée a
TerF :

C(B,T)

1,(Tp) = €, B,(Terr)(1 —¢7) .

(3.2)
ou B est toujours 1’élévation de I'observateur, 7 la profondeur optique, C(B,7) le coefficient
de non écrantage, et u=cos(B).

Les figures 3.14 (haut) et 3.14 (bas) montrent que les températures de brillances observées en
fonction de I’élévation pour les anneaux A et C sont relativement bien reproduites par le modéle,
avec les hypothéses simples de spin perpendiculaire au plan des anneaux. L’inertie thermique
a ici été fixée & 107* W.m 1. K1, valeur de l'ordre de grandeur de celle trouvée par Ferrari
et al. (2005a). Les données concernant ’anneau C sont modélisables avec un disque constitué
de particules en rotation lente (w = 0.1Q2) pour un albédo de 0.52, ou pour des particules
en rotation rapide (w = 1092) pour un albédo de 0.32. Ceci est compatible avec les résultats
de Froidevaux et Ingersoll (1980) qui, avec son modéle d’anneau plat, avait montré que des
particules en rotation lente (f=2) avec un albédo de 0.55 pouvaient reproduire les observations,
tout comme des rotateurs rapides (f=4) avec Av < 0.35. Ce résultat est compatible, mais il
convient d’étre prudent car I’albédo de I’anneau C, comme nous allons le voir par la suite, n’est
pas aussi élevé. La détermination du spin et de I’albédo passe en fait par I'analyse compléte des
courbes azimutales & différents angles de phase. Par ailleurs, il faut remarquer les variations
d’albédo avec la vitesse de rotation s’explique par le fait que le flux réémis par les particules a
spin élevé, va étre émis sur une plus grande surface. Pour reproduire une méme température
a faible angle de phase, les particules devront donc émettre plus de flux thermique et par
conséquent avoir un albédo plus faible afin d’accumuler plus de chaleur.

En ce qui concerne 'anneau A, la courbe de température de brillance en fonction de B’ est
relativement bien reproduite par des particules en rotation lente (w = 0.19Q2) et avec un albédo
de 0.55, ou des particules tournant rapidement sur elles mémes (w = 10§2) pour un albédo
de 0.35. Froidevaux et Ingersoll (1980) avaient pu reproduire grace a son modeéle & structure
monocouche, des données, pour des rotateurs lents (f=2) avec un albédo du méme ordre de
grandeur que le ndtre, mais il ne pouvait pas reproduire de facon raisonnable la température
de brillance avec des spins importants (f=4).
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Deés le début de ma thése, en octobre 2002, j’ai été amené & travailler sur des observations
infrarouges des anneaux de Saturne obtenues au CFHT & Hawaii. Au cours de ces trois années,
j’ai par ailleurs utilisé des données spatiales du spectromeétre infrarouge IRIS de la sonde
Voyager 1 lors de son survol de la planéte en 1981. Enfin, 'année 2004 a coincidé avec les
premiéres observations en bandes N et Q du nouveau spectro-imageur VISIR, au VLT (ESO).
J’ai participé a ’analyse des toutes premiéres images de Saturne avec cet instrument. Dans
ce chapitre, je présente les différentes techniques d’observation dans ces longueurs d’onde et je
développe les différents avantages et inconvénients des observations au sol ou spatiales.
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4.1 L’infrarouge et émission thermique

De facon tout & fait générale, la découverte de I’émission infrarouge de quasiment tous les
objets de I’Univers a permis de faire des progrés significatifs dans la connaissance de leurs
propriétés physiques. Une grande variété de processus physiques sont susceptibles de produire
un rayonnement infrarouge dont la détection et l'analyse, c’est-a-dire ’étude de son étendue
spatiale, son intensité et de sa répartition spectrale nous permettent par la suite de déduire des
parameétres physiques essentiels comme la température, les densités, les compositions chimiques
des corps émetteurs, etc...

Le rayonnement thermique est celui du corps noir donné par la formule de Planck qui donne
la puissance émise par unité de temps, par unité de surface en se propageant dans la direction
perpendiculaire a cette surface, a 'intérieur d’un angle solide unité :

2h® 1
= —;T(Wmfl.f[zfl.srfl) (4.1)
2 I

err —1
En infrarouge, on utilise parfois une unité plus adaptée aux ordres de grandeurs des sources
observées : le Jansky (Jy) (1Jy—10%6 W.m~1. Hz"1.sr~1). Il y a alors deux régimes de part et
d’autre du maximum du spectre caractérisé par la température T :

— hv < KT : Loi de Rayleigh-Jeans

2kTv?
Bl/ = 2 (42)
— hv > kT : Loi de Wien
2h3  —hy
B, = 2 ¢ (4.3)
La loi de Wien nous donne \,q, (longueur d’onde du maximum d’émission) :
Amaz = 2.881073T 1 (m) (4.4)

La température des anneaux planétaires varie de 135 K pour Jupiter & seulement 55 K dans le
cas des arcs de Neptune. Le maximum d’émission thermique est donc situé vers 40 um. L’étude
des disques planétaires dans ce domaine de longueur d’onde nous donne par conséquent acces
aux propriétés thermiques du régolite des particules, mais aussi & leur comportement dyna-
mique.

Dans le cadre de I’é¢tude de 1’émission thermique des anneaux de Saturne, nous nous inté-
ressons uniquement & I’émission continue thermique des particules. Les raies d’absorption aux
alentours de 12 microns, caractéristiques de la présence de contaminants tels que les silicates
(Lynch et al., 2000) n’ont en effet pas été observées jusqu’a présent. La température de brillance
autour de 20 microns est donc relativement constante et égale & 0.9 aux alentours de 20 pm.
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4.2 Domaines de longueur d'onde

Le terme "infrarouge" fait généralement référence aux longueurs d’onde plus grandes que
1 pm, qui est la limite conventionnelle du rayonnement visible. L’infrarouge est trés souvent
subdivisé arbitrairement en trois sous parties dont les limites ne sont pas réellement définies :

— L’infrarouge proche correspond en planétologie au rayonnement solaire réfléchi par
les surfaces ou les atmosphéres planétaires, entre 1 yum et 5 um environ. Les bandes
photométriques correspondantes sont les bandes J (1.25 pm), H (1.6 pum) et K (2.2
um). Les observations spectroscopiques en proche infrarouge permettent d’avoir entre
autre acceés & la composition chimique de la surface des particules dans les anneaux, de
connaitre la distribution de taille des grains du régolite (Poulet et al., 2002),...etc. La
présence de glace d’eau dans les anneaux est également détectable a ces fréquences 14 :
les raies de glace d’eau & 1.6 um et 2.0 um sont facilement identifiables.

— L’infrarouge moyen se situe, lui, entre approximativement 5 um et 40 & 50 pum (cette
limite étant tout a fait subjective et variable en fonction du domaine de recherche!). Cest
dans l'infrarouge moyen que ’émission thermique des anneaux de Saturne sera maximale.
Ce rayonnement thermique est encore observable depuis les télescopes terrestres, dans
certaines bandes passantes de 1’atmosphére terrestre. Typiquement, la transition entre
émission réfléchie et émission thermique se situe vers 11 ym dans le cas d’un corps & 90
K situé a 9.25 unités astronomiques du Soleil comme c’est le cas des anneaux de Saturne.
Cela signifie qu’en dessous de cette longueur d’onde, le flux Solaire réfléchi ne peux plus
étre négligé.

— L’infrarouge lointain s’étend ensuite au dela, jusqu’au domaine millimétrique vers 1
mm.

Malheureusement, ’atmosphére terrestre absorbe les ondes dans le spectre infrarouge. Elle
est quasiment opaque au-dela de 2 um sauf dans quelques bandes spectrales autour de 3.4,
5, 10 et 20 pm. Une autre limitation provient du fait que ’atmosphére, & une température
d’environ 300 K, émet un fond en infrarouge trés important, qui peut largement dépasser
le flux des sources astrophysiques les plus faibles que 1'on puisse détecter. On est souvent
géné par I’émission méme du télescope et de la caméra. Alors que 1’on peut limiter I’émission
propre de la caméra en la refroidissant (azote liquide & 77 K et hélium liquide & 4K), il est
nécessaire d’utiliser des techniques particuliéres pour arriver a se débarrasser des émissions
indésirables de I’atmosphére et des structures dues au télescope ("chopping" et "nodding").
On peut alors s’affranchir des limitations imposées par 'atmosphére en utilisant des télescopes &
bord de ballons, d’avions stratosphériques ou de satellites. Le premier lancé fut IRAS (InfraRed
Astronomical Satellite) qui a cartographié le ciel dans 4 bandes (12, 25, 60 et 100 pm). Puisil y
a eu ISO (Infrared Space Observatory) lancé en 1995 et actuellement le satellite Spitzer. Tous
ces télescopes embarqués ne peuvent étre que de taille modeste comparativement aux télescopes
au sol. Par exemple Spitzer posséde un miroir de 80 cm de diamétre. La résolution donnée par
1.22% n’est que de 2", alors qu’au sol avec VISIR par exemple monté sur un télescope de 8 m,
on peut atteindre les 0.07".

L’envoi de la sonde Cassini et de son spectromeétre CIRS contourne ces obstacles en couplant
une grande sensibilité a une résolution spatiale importante due a sa proximité & la planéte.
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4.3 Les instruments

Nous avons vu dans la partie précédente que la détermination des propriétés tant physiques
que dynamiques des particules des anneaux de Saturne, & partir des mesures de température
dans l'infrarouge moyen, passe par des observations a différentes géométries. Au cours de ma
thése, les données observationnelles que j’ai recueillies ont été obtenues avec des télescopes au
sol (CFHT et VLT (ESO)), mais aussi avec des spectrométres infrarouges embarqués a bord
des sondes Voyager (IRIS) et Cassini (CIRS). Ce large éventail d’instruments a permis :

— D’observer les anneaux a différentes époques, et donc pour différentes élévations du Soleil

dans le plan du disque.

— D’obtenir différentes géométries d’observation et différents angles de phase pour observer

a la fois le coté jour des particules, mais aussi leur hémisphére plongé dans la nuit.

— D’utiliser a la fois des données photométriques en imagerie (CAMIRAS, VISIR), et des

données spectroscopiques sur une large gamme de longueur d’onde (VISIR, IRIS, CIRS)

4.3.1 Instruments au Sol : CAMIRAS et VISIR
CAMIRAS

La cameéra infrarouge CAMIRAS a été développée dans les années 90 au service d’Astrophy-
sique de Saclay (CEA). Au fil des ans, elle a subi des modifications et regu différents capteurs
de plus en plus grands et sensibles. La derniére mise & jour date de 1997, le nouveau capteur
Boeing possédant 128 x 128 pixels. Cette caméra était équipée de nombreux filtres en bande
N (entre 8 et 13 um) et Q (entre 17 et 24 pm). Elle fut utilisée lors de 'impact de la cométe
Shomaker-Levy 9 sur Jupiter en 1994. J’ai utilisé les données obtenues avec cette caméra sur
Saturne en 1999 et 2000, alors que l'instrument était installé sur le CFH telescope, de 3.6m de
diametre. Ces données ont permis d’obtenir la premiére mesure de la conductivité thermique
des anneaux B et C (Ferrari et al., 2005a).

VISIR

VISIR est un spectro-imageur de derniére génération, installé actuellement au foyer Casse-
grain du télescope géant Melipal (Unité 3) de 8.2 métres de diameétre, au VLT (ESO) sur le site
de Paranal (figure 4.1). Cet instrument est le fruit d’une collaboration entre le CEA /DAPNIA
de Saclay et le Laboratoire ASTRON de Dwingeloo basé aux Pays bas. Il constitue un avance-
ment majeur dans le développement technologique des instruments moyen infrarouge. VISIR
est capable, comme CAMIRAS, de faire de I'imagerie en bande N et Q, mais avec beaucoup
plus de résolution. Les résolutions disponibles sont de 0.127" par pixel ou 0.075" par pixel,
pour un capteur de 256x256 pixels. Il est aussi possible de 1’utiliser en mode spectrométrique.
La résolution spectrale peut varier de 150 & 30000! Actuellement, aucun autre instrument au
sol, & par MICHELLE au Gemini Nord, ne peut prétendre & de telles performances.

FiG. 4.1 — VISIR au foyer Cassegrain du telescope Melipal au VLT
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4.3.2 Spectrométres embarqués : IRIS et CAMIRAS

IRIS

IRIS (Voyager Infrared Interferometer Spectrometer) est le spectromeétre infrarouge installé
a bord des 2 sondes Voyager. Il s’agit d’un spectrométre de Michelson capable de couvrir une
gamme spectrale de 180 a 2500 em ™! (3 4 55 um), avec une résolution spectrale de 4.3 em ™1,
et d’un radiométre mono-canal sensible dans le proche infrarouge (0.8 & 2.5 pum). Le champ de
vue circulaire d’IRIS est d’environ 4.3 mrad. La partie optique de l'instrument est composée
d’une miroir primaire de type Cassegrain de 50 cm de diamétre. L’ensemble est fixé sur la

plateforme instrumentale de Voyager, comme la majorité des autres instruments optiques.

CIRS

L’instrument CIRS (Composite Infrared spectrometer est le spectrométre infrarouge em-
barqué sur la plateforme scientifique de la sonde CASSINI, en orbite autour de Saturne depuis
Juillet 2004 (figure 4.2). Il est en quelque sorte le successeur de IRIS. L’ensemble de l'ins-
trument pése environ 40 kg. Le domaine spectral de CIRS est extrémement large puisqu’il
peut observer entre 7 et 1000 pm, soit bien plus loin que IRIS. La résolution spectrale peut
atteindre 0.5 em™!. La partie optique de CIRS est composée d'un télescope de type Casse-
grain possédant un miroir primaire parabolique de 50.8 cm de diamétre, ouvert a F/6, et un
secondaire hyperbolique de 7.6 cm. Le rayonnement infrarouge observé est focalisé par ce sys-
téme optique et est ensuite distribué entre les voies infrarouge moyen et lointain par un miroir
de champ. L’ensemble de I'optique est refroidi passivement pour étre maintenu a environ 170 K.

CIRS posséde 3 plans focaux dans l'infrarouge moyen et lointain. L’interférométre moyen
infrarouge est un interféromeétre de type Michelson, possédant 2 plans focaux FP3 et FP4.
Chaque détecteur est une barrette de 10 pixels composée de Tellure de Mercure et de Cadmium
(HgCdTe), avec un champ de vue de 0.273 mrad par pixel. Le plan focal FP4 fonctionne en
mode photo voltaique afin de minimiser le bruit, alors que les détecteurs de FP3 sont utilisés
en mode photoconducteur. La gamme spectral couverte par FP4 est l'intervalle 7-9 um, alors
que FP3 couvre 9-17 pum. L’ensemble est stabilisé & une température d’environ 80 K.

Les observations entre 17 et 1000 um sont effectuées avec le plan focal FP1. C’est celui
qui est utilisé pour observer 1’émission thermique des anneaux car son intervalle spectral de
fonctionnement correspond au pic d’émission thermique des particules du disque. C’est un
interféromeétre & polarisation. Deux détecteurs & thermopile sont placés dans ce plan focal, qui
est aussi refroidit & 170 K. Le champ de vue de FP1 est similaire & celui d’IRIS : 4.3 mrad.

Fi1G. 4.2 — Le spectromeétre CIRS en cours d’intégration (& droite) et sur sa plateforme, avec
les autres instruments optiques.



80 Instruments et méthodes d’observation

4.4 Les observations depuis le sol

4.4.1 L’atmosphére

L’atmospheére absorbe la majorité du flux des sources en moyen IR (& cause des raies
multiples d’absorption moléculaires de CO2, CO, O2, H2O, O3) ne laissant que quelques fenétres
d’observation : bande M, N et () centrées respectivement sur 5, 10 et 20 ym. Alors que la bande
N a une bonne transmission (presque 100 %), la bande  a une transmission chaotique et
décroissante avec la longueur d’onde, ne permettant aux instruments au sol d’observer que des
sources trés brillantes dans ce domaine de longueur d’onde. La transmission de ces bandes est
représentée sur la figure 4.3. La bande N est une bonne fenétre avec une transmission de 100 %
entre 10.5 et 12 pm. La bande Q) est beaucoup plus pauvre avec un maximum de transmission
dépendant de la longueur d’onde. En effet, la bande Q peut étre vue comme la superposition
de plusieurs bandes trés étroites ( AA=1 pm) de transmission 60 %. Les observations dans la
bande Q nécéssitent un faible taux d’humidité et sont donc trés dépendantes des conditions
météorologiques ; c’est pourquoi le choix du site d’observation est crucial pour un instrument

IR.

Fi1G. 4.3 — Transmission de ’atmosphére simulée pour le site de Paranal au Chili. (ESO)

4.4.2 La résolution angulaire

Une source ponctuelle ne donne pas une image ponctuelle sur un détecteur. Deux phéno-
ménes sont & ’oeuvre dans cet étalement de 'image de la source : la diffraction et la turbulence.
La premiére est liée a la dimension finie de 'instrument alors que la seconde est liée & 'atmo-
sphére terrestre.

La diffraction

La tache de diffraction d’une pupille circulaire (le miroir du télescope) transmet 'intensité
suivante :

10 = (257’

ou 0 est la direction de diffraction considérée, A la longueur d’onde, J; la premiére fonction de
Bessel et D le diamétre de la pupille. Le premier zéro de J; donne le diamétre angulaire de la
tache d’Airy, c’est-a-dire la taille minimale de I'image d’un point :

A

a=122— 4.6

= (46)
On peut donc déduire de cette expression le critére de résolution de Rayleigh disant qu’on peut
séparer deux sources a condition que le minimum de la tache d’Airy de la premiére source
corresponde au maximum de la tache de la deuxiéme source. Ainsi, la distance angulaire entre
2 sources est telle que :

(4.5)

A
6> 6 =1227 (4.7)
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A 20 pm, en bande Q, on obtient donc une résolution limite pour la diffraction sur un télescope
de 3.6 m de diameétre de 1.4". Cette valeur descend & environ 0.6" pour un télescope de 8.2 m
de diameétre comme au VLT.

La turbulence

S’il est vrai que le flux observable augmente indéfiniment avec le diamétre du miroir, le
pouvoir de résolution, lui, atteint un plafond dd a une autre cause de limitation. L’atmosphére
est le sitgge de mouvements turbulents complexes (& cause du gradient de température) qui
ont pour effet de déformer les ondes lumineuses qui arrivent sur le télescope, ce qui entraine
une agitation permanente de 'image au foyer du télescope, agitation qui se traduit par un
élargissement de la tache de diffraction théorique. On se rend compte que les images de sources
ponctuelles bougent dans le temps de maniére aléatoire, mais que la valeur moyenne de ’écart
quadratique & la position centrale est majorée. Ainsi, si on ne tient compte que de la turbu-
lence, une image en pose longue d’une source ponctuelle est en fait la superposition d’images
élémentaires décalées spatialement sur le détecteur, et donne donc une tache (appelée "seeing")
au lieu d’un point. Un profil de tache de "seeing" est typiquement gaussien car il résulte d’un
grand nombre de réalisations d’une variable aléatoire (tendance vers la loi normale). On peut
donc essayer de s’affranchir de ce phénoméne en prenant des images sur un temps de pose trés
court, inférieur au temps de cohérence de I’atmosphére (environ 20 ms), mais dans ce cas on
a un signal tres faible et donc une mauvaise sensibilité. Pour ’améliorer, il faut étre capable
d’additionner des images décalées spatialement dans lesquelles il y a un rapport signal sur bruit
trés dégradé. Il faut alors faire appel & des techniques trés sophistiquées pour retrouver le signal
original.

On quantifie la dégradation due & la turbulence atmosphérique par le paramétre de Fried rg
défini comme étant le diamétre d’une pupille ciculaire qui donnerait une tache de diffraction
équivalente a la tache de "seeing" observée. On montre que ce parameétre, proportionnel & la
longueur de cohérence de I’atmosphére, varie avec la longueur d’onde comme A5. La résolution
angulaire inférieure due a la turbulence atmosphérique varie donc comme % Cest-a-dire A5 .
On voit donc (figure 4.4) qu’a 10 et 20 pm, on est limité par la diffraction, alors que dans le
visible, c’est le seeing qui est limitant. Donc, une augmentation du diameétre du télescope pour
I’observation en infrarouge n’ameéliorera la résolution totale qu’a condition de se placer dans
un excellent site du point de vue turbulence atmosphérique (comme le site de Paranal ou le
Mauna Kea par exemple), sinon cela n’apportera qu’un gain en sensibilité.

Une méthode s’est ainsi développée afin de corriger en temps réel les effets de la turbulence :
Ioptique adaptative. On essaye de corriger la déformation du front d’onde et de restaurer le
front d’onde original en utilisant un dispositif qui détecte cette déformation et commande en
rétroaction une série de vérins qui vont modifier légérement la forme du miroir secondaire.
Ce dispositif doit avoir un temps de réponse trés rapide, inférieur au temps de cohérence de
I’atmospheére qui augmente avec la longueur d’onde. Il est donc plus simple de concevoir des
systemes d’optique adaptative dans l'infrarouge proche plutot que dans le visible. Sur le VLT,
nous avons une correction "tip-tilt" qui consiste & bouger le miroir secondaire au lieu de le
déformer pour l'observation en infrarouge moyen, ce qui équivaut a la correction du premier
mode spatial de la turbulence.



82 Instruments et méthodes d’observation

F1G. 4.4 — Limite de diffraction au VLT (ligne continue) en fonction du seeing. La dépendance
du seeing avec la longueur d’onde est aussi représentée.

4.4.3 Fond de ciel thermique

L’atmosphére émet un fort signal de fond dont le spectre est sensiblement similaire & celui
d’un corps noir de 253 K environ (Loi de Kirchhoff). Les télescopes terrestres émettent eux aussi
leur propre flux infrarouge dia a leur propre température. Par exemple, les télescopes & Paranal
émettent & T—283 K avec une émissivité inférieure & 15%. Chaque élément des instruments est
par ailleurs refroidi au maximum afin de réduire sa propre émission thermique (le capteur de
VISIR est ainsi refroidi & 7K, et I'intérieur du cryostat est a 33 K).

La contribution en flux de toutes ces sources 'parasites’ est typiquement, au VLT, de my =
—5mag/arcsec® (3700 Jy/arcsec?) en bande N, et m¢g = —7.3mag/arcsec® (8300 Jy/arcsec?)
en bande Q, ce qui est considérable! Cette quantité de photons incidents (environ 108 /sec)
nécessite une stratégie d’observation spécifique a l'infrarouge que nous allons détailler.

4.4.4 Chopping et Nodding

La présence dans ’atmosphere des molécules qui absorbent la plupart du rayonnement
dans l'infrarouge nous empéche d’observer 1’émission propre des anneaux pour la plupart des
longueurs d’onde. Seules quelques bandes atmosphériques étroites sont encore accessibles. La
qualité du site d’observation est primordiale dans les observations infrarouges, car la densité
de 'air doit étre la plus faible possible afin d’augmenter la transmission au travers des bandes
atmosphériques, mais I'atmospheére doit aussi étre suffisamment stable.

Une autre limitation au sol est que ’atmosphére, & une température d’environ 300 K,
émet un fond en infrarouge trés important, qui peut largement dépasser le flux des sources
astrophysiques les plus faibles que I’on puisse détecter. La table 4.1 donne un exemple l'intensité
du fond du ciel pour le site de Paranal dans les différents filtres, du visible & 'infrarouge moyen.
Jusqu’a 2 pm, le fond de ciel est dominé par la diffusion de Rayleigh du rayonnement stellaire,
et par les raies d’émission atmosphériques. Au dela, c’est ’émission thermique du fond de ciel
qui domine.

Si 'on suppose que les anneaux de Saturne et le fond de ciel peuvent étre considérés en
premiére approximation comme deux corps noirs de température respective de 100 K et de 300
K, alors le rapport des intensités de ces deux objets est donné par I'équation (4.8).

hc
Iciel _ €T00e — 1

(4.8)

I - hc
Saturne e300nc — 1

ol A est la longueur d’onde et c la célérité de la lumiére. Ce rapport est de ’ordre de 1000
en bande Q, vers 20 um, c’est a dire que le rapport S/N est bien trop faible pour rendre la
source visible sur les images brutes.
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Filtre | A (um) | Intensité (mag.arcsec™?)

B 0.429 22.7

\Y% 0.554 21.8

R 0.655 20.9

I 0.768 19.9

J 1.25 16.5

H 1.65 14.4
Ks 2.2 13

N 10 -5.0

Q 20 -7.3

TAB. 4.1 — Intensité du fond de ciel sur le site de Paranal exprimée en mag.arcsec™2, du visible
a l'infrarouge moyen. Les 4 premiers filtres correspondent & I'instrument FORS, les trois suivant
au spectro imageur ISAAC (infrarouge proche) et les deux derniers aux bandes passantes de
VISIR. Les données des filtres visibles sont données pour une nuit sans Lune.

De plus, le télescope contribue au bruit de fond infrarouge car il émet un rayonnement
thermique important par rapport aux sources, les différents systémes optiques étant a une
température non nulle (le miroir primaire est a environ 283 K). Pour réduire ce dernier, on
refroidit les instruments (capteur, filtres,...etc) jusqu’a des températures de l'ordre de 20-30 K
ol le rayonnement en IR est alors plus ou moins négligeable devant celui des sources.

Par conséquent, afin de ne pas saturer le capteur par la trop grande quantité de photons,
nous sommes amenés a réaliser des images avec des temps d’intégration extrémement courts,
de 'ordre de quelques dizaines de millisecondes. Les images sont ensuite combinées entre elle
pour faire ressortir du bruit la source observée.

L’idée de base est de soustraire le bruit de fond aux images & partir de la différence entre
deux observations : une "on-source" qui contient la source observée (Saturne en l’occurrence)
et le bruit da a I’émission propre du télescope et du ciel; et une autre "off-source" qui ne
contient que le bruit de fond. La soustraction des deux images permet en théorie de ne conser-
ver que Iimage de Saturne. Etant donnée I’échelle de temps des fluctuations du fond de ciel,
les mesures "on-source" et "off-source" doivent se faire trés rapidement, & une fréquence
de 'ordre du Hertz. Une fréquence si élevée ne peut mécaniquement pas se faire en bougeant
entiérement le télescope; c’est pourquoi, on fait cela en inclinant alternativement le miroir
secondaire du télescope.

En infrarouge, on utilise la technique du chopping/nodding pour s’affranchir de toutes
les perturbations liées & 'atmospheére ou au télescope.
— Chopping : Le télescope est pointé dans la position A, sur la source. Une série d’environ
10 images est obtenue avec un temps d’intégration de quelques dizaines de millisecondes.
Le miroir secondaire est ensuite incliné 1légérement afin que la source soit déplacée sur
le capteur (position A,fr). Une autre série d’image est obtenue. Dans chaque cas, les
images sont sommeées afin d’avoir une image finale A,, et une autre A,y . La premiere
contient la source observée (les anneaux ici), le flux du fond de ciel et celui du télescope.
La seconde ne contient & priori que le fond de ciel et le flux d’émission thermique du
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systéme optique. La soustraction de ces deux images permet donc de faire une correction
d’ordre 0 en retirant grossiérement le bruit de fond. Grossiérement, car les deux positions
du miroir secondaire correspondent a des trajets optiques différents. L’état de surface
du miroir primaire et sa température ne sont évidemment pas strictement identiques
en tout point. Par conséquent, les deux chemins optiques on source et off source vont
correspondre & des flux infrarouges du télescope différents (T,, et Tosy), ce qui conduit
a un bruit résiduel. L'image finale A contient donc :

A= Aon - Aoff = ISaturne + ICiel + Ton — Toff - ICiel (4-9)
A = Isaturne + Ton — Toff (4.10)

Il semble donc nécessaire d’obtenir un autre chopping dans une position B pour pouvoir
supprimer la composante Ty, - T, s.

Nodding : L’échelle de temps des fluctuations du bruit résiduel T, - T,rs est longue
comparée & celle des variations du ciel (la température du télescope ne varie pas signi-
ficativement en moins de quelques minutes!). C’est pourquoi pour corriger cet effet, il
faut faire un nouveau chopping en déplacant légérement de quelques secondes d’arc le
télescope en position B. Il y a alors 2 possibilités :

1. Mode Flux : L'objet est présent sur I'image B,rs. Cela revient juste a inverser les
positions A et B : La position off du second chopping B correspond & la position
on du premier chopping. Alors, le second chopping donne :

B = By, — Boff = Iciel + Ton — of f — Iciet — Isaturne (4-11)
B = _ISaturne + Ton —Loff (412)

2. Mode Résolution : Les deux images B,, et B,s; sont prises sur le fond de ciel, sans
la source. Ainsi, le chopping donne :

B:Bon_Boff = Igiet + Ton — off_ICiel (413)
B =Ty, — of f (414)

L’ensemble des deux images A et B constitue le nodding. Si la structure thermique du
télescope n’a pas varié, alors les intensités T,, et T,r; sur les deux chopping A et B,
doivent étre équivalentes. Donc, en effectuant A-B, on a :

1. Mode Flux : A-B= 2 Iggturne(4.14)
2. Mode Résolution

A — B = Isaturne (4.15)

Lorsque le mode flux est utilisé, seule la moiti¢ du temps est utilisée pour s’affranchir
du bruit de fond. En mode résolution, une seule image sur 4 contient les anneaux, ce qui
signifie que pour une heure d’observation, le temps d’intégration sur la source ne sera que
de 15 minutes. Dans le premier cas, donc, la quantité de flux de la source est deux fois plus
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importante, mais les erreurs de recentrage des images A et B peuvent entrainer une perte
de résolution spatiale. Une source comme Saturne est en fait suffisamment lumineuse
pour pouvoir n’utiliser que le mode résolution. Par ailleurs, la surface apparente de la
planéte étant trés étendue, le chopping doit étre d’environ 25 secondes d’arc, ce qui est
relativement important.
Dans la pratique, une grande série d’images en position A et B est obtenue. Elles sont
ensuite recombinées entre elles. Classiquement, la séquence suivante sera obtenue : ABBAAB-
BAABBAABBA (4 séquences de cycle AB ici).

Fi1G. 4.5 — On observe dans une position nodding du télescope, la source et le fond dans les
positions A et B respectivement du miroir(a gauche de la figure), puis on bascule le télescope
afin que la source soit observée dans la position B du miroir et le fond en position A. On somme
les deux images des deux nodding et on obtient 2*source. En effet, on a source + sky A - sky
B d’une part et source + sky B- sky A d’autre part, et donc en sommant ces deux images, on
obtient 2*source.

4.4.5 Temps d’intégration

Chaque image de chopping on ou off obtenue en position de nodding A ou B est donc la
somme de multiples expositions de quelques millisecondes notées DIT (Detector Integration
Time). Si fenop est la fréquence d’oscillation du mirroir secondaire (typiquement 0.25 Hz, soit
une position on ou off toute les T¢po,—4 secondes), et T},,q la période de nodding (typiquement
90 a 120 secondes). Le nombre de cycle de chopping Neyel.hop dans un nodding est donc donné
par :

Ncyclchop = nod/Tchop (416)

Au cours d’une observation, le nombre d’images sauvegardées pour une position de nodding A
ou B est défini par NDIT tel que :

NDIT = (2- DIT - fopop)~" — NDITSKIP (4.17)

o NDITSKIP est le nombre d’acquisitions non sauvegardées. En effet, au début de chaque
mouvement du miroir secondaire, un certain nombre d’images sont éliminées, le temps que le
systéme mécanique de support du miroir (dont la taille au VLT est tout de méme de 1 métre!)
se stabilise. Ce temps est d’environ 25 ms pour VISIR. D’autres images sont aussi supprimées
aprés un repointage du télescope, lors du nodding, le temps que toutes les vibrations générées
dans la monture diminuent. Le nombre de cycles de chopping ainsi non sauvegardés au début
d’un nodding est donné par NCYSKIP. Le temps d’exposition sur la source observée, en mode
résolution (lorsque Saturne n’apparait que dans un nodding) est alors de :

tsource = 4Ncyclnod : Ncyclchop -NDIT - DIT (418)
et le temps d’intégration non utilisé sur la source vaut alors :

tokip = 4Neyetod - DIT - (NDITSKIP - Neycl,od + NDIT - NCY SKIP) (4.19)
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Le temps total d’observation est donc la somme des deux :

tiotal = tskip + tsource (420)

En mode flux, la source apparait deux fois plus longtemps sur le capteur, donc tspyrce est
multiplié par 2, et ¢4, est deux fois plus petit. Le pourcentage de temps réellement exploité
sur la source est en fait typiquement de I’ordre de 70%. Dans les faits, le temps nécessaire pour
vérifier que le télescope est centrée sur Saturne et pour obtenir des étoiles de calibration fait
chuter cette valeur a environ 55% au VLT.

FiG. 4.6 — Schéma d’acquisition des images en infrarouge : An et Bn sont les positions de
nodding, Ac et Bc représentent les positions on ou off lors du chopping.

Les observations de Saturne, avec les télescopes actuels en infrarouge se différencient des
observations de sources ponctuelles car I’étendue spatiale de la planéte et des anneaux sur le
capteur est considérable. Sur les images obtenues avec Camiras et Visir, nous allons voir que
nous sommes obligés de tourner I’ensemble du détecteur afin que les anneaux soient inclinées
de 45° environ par rapport aux colonnes de la matrice. Ceci permet d’imager intégralement
le systéme d’anneaux principaux en une seule acquisition, et évite d’étre contraint de faire
un compositage (mosaique) de différentes images au traitement postérieur, toujours source de
probléme de calibration photométrique. Cette dimension importante de la source sur le capteur
oblige & augmenter 'amplitude du chopping et du nodding a environ 25".

4.4.6 Prétraitement des données
Jittering : Suppression des mauvais pixels

Dans le domaine infrarouge, aussi bien en imagerie qu’en spectroscopie, on a trés souvent
recours a une technique appelée le Jittering. Il s’agit de décaler les images d’'une méme séquence
les unes par rapport aux autres. Cela signifie que lors d’une séquence d’acquisition de type
ABBA, la position du centre du champ au premier chopping A est légérement différente de
celle choisie pour le second chopping A. Ce décalage, est typiquement de 'ordre de quelques
secondes d’arc tout au plus. Il permet ainsi d’éviter que 'image de Saturne et de ses anneaux
ne se forme toujours au méme endroit sur la matrice. Lorsque les images sont par la suite
recombinées entre elles, elles sont translatées les unes par rapport aux autres, et les mauvais
pixels ou les pixels morts sont alors éliminés. Les décalages (offset) appliquées au télescope
suivent généralement une loi de Poisson.

Champ plat ("Flat-field")

Dans l'infrarouge moyen, le fond de ciel est souvent une source extrémement homogeéne : les
variations de flux incident entre chaque pixel sont donc trés faibles. Cependant, le flux capté par
le détecteur n’est pas réellement homogéne car au dela du flux du fond de ciel, I’émission ther-
mique du miroir du télescope n’est pas spatialement homogéne. Les températures en différents
points du miroir primaire ne sont en effet pas exactement les mémes. Ces fluctuations peuvent
au premier abord étre négligées a 20 um car une variation de température de 1% vers 300K
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provoquera des fluctuations en intensité du signal de 0.0002%. Mais le flux parasite global de
Pensemble du télescope, ainsi que la présence sur le capteur de "ghosts" (images fantomes dues
par exemple & I'exposition & une source brillante) peut nécessiter la correction des fluctuations
a grande echelle par une image de "flat-field". Cette correction est importante pour les images
que j’ai étudiées avec Camiras, mais elle est négligeable avec VISIR, la réponse pixel a pixel
étant relativement constante.

Les images de flat-field sont généralement obtenues en soustrayant deux images de fond
de ciel prises & deux "airmass" différentes. La différence d’"airmass" doit étre suffisante pour
obtenir un bon rapport signal sur bruit (S/N). Cette méthode n’est valable que si les contribu-
tions du télescope dans les deux cas sont identiques, ce qui est le cas si les flexions mécaniques
sont négligeables.

Si les flexions sont trop importantes, 'instrument Visir posséde une source étendue interne
a différentes températures qui peut étre utilisée. Dans le cas de Camiras, nous avons utilisé des
images de nodding et de chopping obtenues sur le ciel. La soustraction des images A et B du
nodding permet ainsi d’obtenir la réponse du capteur & un champ uniforme.

Calibration photométrique et courbes de croissances

Une fois que les images ont été pré-traitées, il reste & les calibrer photométriquement. Cette
étape est plus importante en imagerie qu’en spectroscopie car contrairement au cas de CIRS
ou d’IRIS qui fournissent des spectres et permettent donc de mesurer & la fois émissivité et
température, VISIR ou CAMIRAS ne peuvent faire que des mesures individuelles sur une
longueur d’onde donnée. Classiquement, 'intensité des images issues du prétraitement est en
ADU /seconde. L’acquisition d’étoiles de calibration au cours de la nuit permet de connaitre
la vraie valeur du flux sur les images (en Jy.arcsec™2 pour une source étendue par exemple).
Généralement, & ’ESO, une série d’images sur des étoiles de calibration est obtenue tout au
long de la nuit et a différentes masses d’air ("airmass"), afin de pouvoir choisir une étoile de
calibration & une airmass sensiblement identique a celle de Saturne, et avec des conditions de
température, humidité et couverture nuageuse similaires. Le flux sur les images d’étoiles de
calibration doivent avoir la méme unité (ADU/s) ou bien le méme temps de pose que sur les
images de Saturne.

La méthode de calibration que j’ai appliquée est relativement simple : il s’agit de la tech-
nique de photométrie d’ouverture. Le but est de calculer le facteur de conversion C, (ADU/s
- Jy). On inteégre le flux contenu dans une zone circulaire (appelée ouverture) centrée sur
I’étoile, puis on soustrait le fond de ciel. On mesure ensuite la variance du fond de ciel no-
tée o qui correspond au bruit de I'image. La principale contrainte de cette méthode est que
Iouverture doit étre suffisamment grande pour contenir tout le flux de 1’étoile observée. Pour
déterminer le rayon minimal & l'intérieur duquel 100% de ’énergie de ’étoile est contenue, on
fait varier le rayon d’ouverture sur une plage assez grande. La courbe qui donne la fraction
de quantité de flux intégré dans ’ouverture circulaire, en fonction de son rayon est appellée
courbe de croissance (figure 4.7). Elle doit théoriquement tendre vers une valeur maximale de
1, car au dela d’un certain rayon, U'intégration du flux ne se fait plus que sur le fond de ciel.
La quantité de flux ajoutée par le fond de ciel est compensée par la soustraction de ce méme
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fond. L’ouverture finale choisie est celle pour laquelle I'intensité intégrée est & 5 ¢ du maximum.

Les étoiles de calibration sont sélectionnées dans des catalogues. Le plus connu contient 425
étoiles dont la calibration absolue du spectre est connue entre 2 et 35 um (Cohen, 1993).

Fi1G. 4.7 — A gauche : Profil de I’¢toile de calibration HD93813 observée en Mai 2005 au VLT,
avec VISIR. A droite, courbe de croissance calculée en fonction du rayon d’ouverture.

4.5 Observations spatiales

Les observations depuis l’espace ont I’énorme avantage de ne plus étre soumises a ’atmo-
sphére. Les observations a toutes les longueurs d’onde deviennent donc accessibles.

L’absence de 'atmosphére permet donc de s’affranchir d’une part de la turbulence atmo-
sphérique qui dégrade la résolution, mais aussi du fond de ciel extrémement brillant en in-
frarouge moyen. L’instrument doit cependant toujours étre refroidit pour limiter son émission
propre. La résolution spatiale des instruments est donc uniquement limitée par la diffraction.
Malheureusement tous les télescopes spatiaux infrarouges ne peuvent étre que de taille mo-
deste comparativement aux télescopes du sol. L’envoi des sondes spatiales Voyager et Cassini
a proximité de Saturne a cependant permis d’atteindre des résolutions jusqu’alors inégalées
permettant de résoudre les anneaux principaux.

Par ailleurs, la sensibilité des instruments au sol est généralement moins bonne que dans le
cas des instruments spatiaux.

4.6 Complémentarité sol-Espace

Dans la cadre de cette thése, j'ai eu I'occasion de travailler avec les données de tous les
instruments précédemment cités. Les spectrométres IRIS et CIRS ont plusieurs avantages ma-
jeurs :

— Ce sont des spectrométres dont la gamme spectrale de fonctionnement est plus grande
que les instruments sols car ils ne sont pas soumis a ’atténuation de la transmission
atmosphérique. Si les instruments au sol ne peuvent pas observer au dela de 24 ym (fin
de la bande Q), la possibilité d’observer jusqu’au domaine millimétrique est possible avec
CIRS. Ceci est le seul moyen de couvrir tout le spectre thermique des anneaux.

— La proximité des instruments embarqués sur les sondes spatiales est significative d’une
grande résolution spatiale. Les fines structure radiales liées & la variation de profondeur
optique avec la distance & Saturne ont ainsi pu étre observées lors de la mise en orbite
de la sonde. Les observations d’IRIS sur I’anneau C ont ainsi, permis de montrer des
variations d’albédo avec la distance planétocentrique (Spilker et al., 2003).

— Depuis un télescope au sol, seules les observations a faible angle de phase (o < 6.2°) sont
possibles. CIRS et IRIS sont capables d’observer I’émission thermique des anneaux avec
des géomeétries d’observation inaccessibles depuis la Terre. L’anisotropie d’émission peut
alors étre clairement mise en évidence.
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FiG. 4.8 — Comparaison de la résolution spatiale des plan focaux FP1, FP3 et FP4 de CIRS en
fonction de la distance de la sonde & Saturne, avec la résolution obtenue au sol. La résolution
aprés déconvolution, obtenue avec le champ moyen de VISIR (0.127arcsec/pixel) est d’environ
880 km.

Avec tous ces points positifs, on pourrait se demander quel est I'intérét d’utiliser des données
sol. Au début de ma thése, seules les données IRIS obtenues lors du survol de Saturne par les
sondes Voyager en 1980 et 1981 étaient disponibles. Peu d’entre elles ont été exploitées, et
j’al pu analyser celles de ’anneau C. L’arrivée de la mission Cassini, de nouvelles campagnes
d’observations au sol, comme celles effectuées avec Camiras, ont permis le développement du
modéle & spin. Mais la résolution spatiale était encore limitée. La mise en service récente des
instruments de derniére génération ont permis de faire un pas de géant dans les résultats
des observations dans l'infrarouge. Les principaux avantages des observations au sol sont les
suivantes :

— Les résolutions spatiales des instruments de derniére génération comme VISIR permettent
d’atteindre des résolutions qui ne sont limitées que par la diffraction, & 20 um, et qui par
conséquent sont proches de 0.6". Cela correspond, a la distance de Saturne, & une réso-
lution de 4200 km. Etonnamment, cette résolution spatiale est similaire voire meilleure
que celle du plan focal FP1 de CIRS lorsque CASSINI se trouve au dela de 20 rayons
Saturniens (Figure 4.6). De nombreuses observations avec CIRS se font a de telles dis-
tances de la planéte. La déconvolution des images permet théoriquement d’atteindre 600
km de résolution depuis le sol! Bien évidemment, la déformation géométrique du champ
de vue (FOV) projetée sur les anneaux inclinés modifie quelque peu cette valeur.

— Les instruments sol apportent une complémentarité au niveau des angles de phase : tres
peu d’observations avec CIRS sont programmeées avec des angles de phase faibles.

— Les plans focaux FP3 et FP4 de CIRS ne sont généralement pas utilisés pour observer
Pémission thermique des anneaux, car le rapport Signal /bruit est souvent trop faible. Le
spectre thermique n’est donc pas accessible en deca d’environ 20 microns. Les observa-
tions au sol donnent accés a cette fenétre atmosphérique avec une trés bonne sensibilité.
L’intervalle spectral 8 - 24 ym qui correspond aux bandes N et Q, accessible depuis le
sol, compléte donc les observations faites par IRIS ou CIRS.

— Les télescopes au sol sont la plupart du temps des spectro-imageurs, a 'opposé de CIRS
ou IRIS qui ne sont que des spectrométres. Alors que ces derniers sont obligés d’effectuer
des scans azimutaux ou radiaux pour sonder une partie du disque, les images obtenues au
sol contiennent en général tout le systéme des anneaux. L’étude des variations radiales et
longitudinales de température de brillance est donc possible avec des temps d’intégration
relativement courts.

Nous voyons donc 'importance des observations au sol, en complément de celles effectuées

par de plus petits instruments, mais a proximité de Saturne.

Dans la section suivante, nous allons détailler les stratégies d’observations a adopter avec des
télescopes infrarouges, ainsi que les techniques de réduction des données que j’ai appliquées. Les
interférogrammes de CIRS recus sur Terre sont au préalable transformés en données spectrales
calibrées. Je n’évoquerai donc pas ici les méthodes de réduction de ces données, qui dépendent
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évidemment de 'instrument.

4.7 Meéthode d’extraction des profils azimutaux et radiaux

4.7.1 Astrométrie

Nous nous intéressons ici aux variations azimutales de température des anneaux. Pour ex-
traire les profils de brillance en longitude, il est nécessaire de connaitre précisément la position
de ces derniers sur la matrice. L’orientation de la bonnette et les coordonnées de pointage des
télescopes permettent au premier ordre d’avoir accés a cette position, mais la précision reste
insuffisante, d’autant plus que la source se déplace devant le fond de ciel, ce qui modifie en
permanence les coordonnées (ascension droite et déclinaison) au cours d'une série de nodding
et de chopping.

Pour simplifier I’extraction des profils, nous effectuons une rotation de champ afin que I'axe
de rotation Nord-Sud de Saturne soit aligné avec les colonnes de la matrice (verticalement). Si-
multanément, la planéte est recentrée sur la matrice. Cette opération est effectuée en différentes
étapes :

1. Nous créons une image Iy, ol les contours théoriques des anneaux principaux sont tracés,

calculées a partir des éphémeérides.

2. Les contours réels sont détectés sur les images d’observation, en appliquant un filtrage
de type Roberts ou Sobel. Ces algorithmes sont des filtres "passe haut" qui mettent en
évidence les forts gradients d’intensité dans les images. Ces gradients sont bien évidement
associés aux limites spatiales des anneaux.

L’opérateur de type Roberts est un masque de convolution 2x2. Si I(x,y) représente
I'intensité sur le pixel de coordonnées (x,y), alors les amplitudes des gradients du flux en
x et en y peuvent s’écrire respectivement :

Gr=I(x+1,y) —I(z,y)
et
Gy=1(z,y+1)—I(x,y)

. Les matrices de convolution sont alors R, = < (1) _01 ) et R, = < _01 [1) > L’ampli-

tude du gradient au pixel (x,y) est alors F(z,y) = (Gz2 + Gy?)'/2.

L’opérateur Sobel est aussi un opérateur de dérivation, mais on y a introduit un opéra-

-1 0 1
teur de lissage. L’image est alors convoluée par les masques suivants: S, = | —2 0 2
-1 0 1
-1 -2 -1
et Sy = 0 0 0 |.Lintensitédu pixel (x,y) est alors : F(z,y) = (Gz2+Gy?)'/?,
1 2 1

avec

Gr = I(z+1,y+1)+2I(z+1,9)+ I (z+1,y—1)— (I (z—1,y+1)+2[ (z—1,y)+I(x—1,y—1))
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Fic. 4.9 — Exemple d’incertitude relative dcgiipration Sur le flux absolu de o du taureau en
fonction de la longueur d’onde, d’aprés Cohen (1993).

et

Gy = I(z—1,y—1)+2[(z,y—1)+I(z+1,y—1)—(I(z—1,y+1)+2I(z,y+1)+1(z+1,y—1))

Chacun de ces filtres permet de détecter la transition précise entre 2 anneaux dans 'image.
Ils sont toutefois relativement sensibles au bruit, et il est nécessaire de fixer au préalable
un seuil de détection des gradients. Une seconde image IRoperts OU Igope; avec les contours
réels est ainsi crée.

3. Nous recalons ensuite Igppe; OU IRoperts SUr la premiére image Iy, par inter-corrélation.
Les images sont au préalable ré-échantillonnées 4 fois, ce qui nous donne une précision en
astrométrie équivalente au quart de pixel. Ainsi, avec CAMIRAS, la dimension angulaire
d’un pixel sur le fond de ciel valant 0.328", soit environ 2200 Km 4 la distance de Saturne,
la, précision de I’astrométrie est d’environ 560 km. Avec VISIR, le champ du vue d’un
pixel avec le champ moyen (0.175" /pixel) permet de descendre cette valeur a seulement
220 km.

Une fois que la calibration en astrométrie et en photomeétrie sont réalisées, il est possible de
mesurer précisément le flux thermique en chaque point des anneaux, et plus particuliérement
I’émission thermique azimutale, pour une distance radiale donnée.

4.7.2 Incertitudes sur les mesures

L’erreur relative ¢ faite lors de la mesure du flux, sur les images, est principalement associée
a quatre types d’incertitude relative :

1. La premiére, 0pqis, correspond & la fois au bruit poissonien da & la nature corpusculaire
des photons inscidents et aux temps de pose limités, mais aussi au bruit gaussien associé
a la sommation des images lors du chopping/nodding. Sa valeur est par la suite calculée
sur chaque image par "Sigma clipping" de fagon itérative.

2. La seconde 0C, est due a 'incertitude sur le facteur C, que 'on a lors de la calibration
en flux. Elle augmente avec le rayon d’ouverture.

3. La troisiéme, notée dcaiibration, €St seulement due a I'imprécision de la mesure du flux
absolu des étoiles de référence (dépend de la longueur d’onde, mais souvent proche de
2% (Cohen, 1993) (Figure 4.9)).

4. Enfin, la derniére incertitude relative d 4sirometrie €St due aux erreurs d’astrométrie, lors du
recentrage des images pour extraire les profils azimutaux. A chaque pixel de coordonnées
(i,j), elle est égale a la déviation standard o; ; des flux mesurés sur les images obtenues
par filtrage Sobel et Roberts.

Pour résumer, l'incertitude totale s’écrit donc;

0= 5bruit + 500 + 5Calibration + 5Astrometrie (4-21)
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F1G. 4.10 — Schéma des anneaux inclinées d’un angle B, indiquant les éléments de rayon dr et
d’angle dpp. dry;sive €st la largeur apparente des anneaux a la longitude ¢g.

4.7.3 Reésolution radiale et azimutale

De la résolution spatiale instrumentale va dépendre la précision de nos mesures de tempé-
ratures. La dépendance de la résolution spatiale avec la longueur d’onde et la taille du miroir
primaire est donnée par la formule 4.7. Le plan équatorial de la planéte est cependant faible-
ment incliné par rapport a la ligne de visée (I’angle d’inclinaison étant toujours inférieur a
26°depuis la Terre). La projection de la PSF circulaire sur les anneaux est donc une ellipse de
demi grand axe a et de demi petit axe b tels que a/b = sinB. L’extension radiale ou azimu-
tale de cette ellipse sur les anneaux dépend de la longitude ¢g, ce qui a pour conséquence de
modifier la résolution radiale et longitudinale.

Résolution radiale

La résolution radiale sur les anneaux dépend de la longitude ¢ . La taille apparente dry;sispie
d’un élément de rayon dr dans les anneaux s’exprime comme (figure 4.10) :

Ar . = drPcos? (on — g) +dr?sin® (gp - %) sin?B3 (4.22)
) T 5 ™ . o
dAryisible = dr 4/ cos <¢R - 5) 4+ sin (qu — 5) sin“ B (4.23)
o

avec « inférieur a 1.

11 est ainsi possible de résoudre la partie radiale d’'un anneau si la largeur & mi hauteur de
la fonction d’étalement du point (Point Spread Function (PSF)), définie par le premier anneau
d’Airy, est inférieure & dryisipe. Dans le cas contraire, la PSF va englober une fraction des
anneaux voisins.

Résolution azimutale

Dans le méme esprit, on peut calculer la résolution azimutale, en fonction de longitude. En
considérant cette fois un élément d’arc de cercle rd¢r des anneaux, on a (figure 4.10) :

(rdér)inie = (rdgnsin (or— 7 ) ) + (rdén cos (65— 5)sin B) (4.24)
TdeRvisible = Tdd)R \/sin2 (qu — g) + COS2 (qu — g) sin2 B (4.25)

B

0 est aussi inferieur & 1.
La résolution maximale, sur les anneaux, en longitude, donnée par 1’équation 4.7, a lieu
vers le point subterrestre, c’est a dire & la longitude ¢pr=180°. Plus ’on s’approche des anses,
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plus la résolution en longitude se dégrade, au bénéfice de la résolution radiale.

La variation de la résolution radiale ou longitudinale, en fonction de la longitude ¢g, est a
prendre en compte lors de l'extraction des profils azimutaux. Si la résolution radiale est trop
faible, le profil en azimut d’un anneau peut contenir une fraction non nulle des anneaux voisins,
notamment vers ¢ = 180° et autour de ¢pr = 0° ( c’est & dire en entrée et sortie de 'ombre,
pour des observations Terrestres, donc a faible angle de phase). Ainsi les observations réalisées
avec Camiras au CFHT ne permettent pas de résoudre I'anneau A complétement, son profil
azimutal étant contaminé par ’anneau B et par le fond de ciel.

De méme, les points de mesure en azimut, séparés de moins de rd@ gyisipie degrés, ne peuvent
pas étre indépendants. La convolution de la PSF projetée sur les anneaux avec le profil en
longitude implique donc un nombre de points limités sur ce dernier. Typiquement, aux alentours
de 20um, les points de mesure indépendants sont pris tous les 10 & 20 degrés avec une télescope
de 3.6 métres de diamétre, et environ tous les 4 degrés au VLT par exemple. Cela signifie
aussi qu’il est souvent trés difficile d’observer le passage dans 'ombre des anneaux depuis la
Terre, car méme avec un angle de phase maximal de 6.2 degrés, 'extension azimutale visible
de l'ombre de Saturne est souvent inférieure & la résolution en longitude. La déconvolution
des images doit théoriquement permettre de contourner en partie ce probléme, mais d’autres
contraintes apparaissent alors, liées par exemple aux artefacts crées par le gradient important
sur le limbe de la planéte.
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CHAPITRE B

Rotation des particules dans
l'anneau C
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Ce chapitre est consacré & la mesure de la rotation des particules dans 'anneau C de Sa-
turne, & partir d’observations dans le domaine infrarouge. La trés faible épaisseur verticale
estimée localement & 1 meétre dans cet anneau (Rosen, 1989), permet de supposer une struc-
ture monocouche pour les particules les plus grosses (French et Nicholson, 2000). Par ailleurs,
la proximité & la planéte implique des effets de marées importants, empéchant la formation
d’agrégats de particules. L’hypothése de particules libres, soumises & des collisions mutuelles,
semble donc correcte. C’est donc un terrain d’application & priori idéal du modéle & spin. Afin
de contraindre & la fois le spin et l'inertie thermique du régolite recouvrant les particules, nous
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utilisons des données infrarouges obtenues & différentes époques et & différents angles de phase,
avec le spectromeétre IRIS/Voyager et la caméra CAMIRAS/CFHT. Ce travail représente la
premiére mesure quantitative du spin moyen des particules dans ’anneau C.

5.1 L’anneau C

5.1.1 Présentation

L’anneau C est un des trois anneaux principaux de Saturne. Il fut découvert en 1850 par
G.P Bond et C. W. Tuttle. Il s’étend radialement sur environ 17500 kilométres, de 74500 km &
92066 km du centre de la planéte. C’est un anneau optiquement peu profond par rapport aux
anneaux denses A et B. Le photopolarimétre PPS (PhotoPolarimeter Subsystem) des sondes
Voyager a permis de mesurer précisément les variations radiales de profondeur optiques des
anneaux avec une résolution atteignant par endroit 1 km seulement, en observant l'atténua-
tion du flux d’étoiles a travers le disque (Figure 5.1). La profondeur optique géométrique de
I’anneau C est relativement proche de celle de la division de Cassini : elle vaut en moyenne
0.1. On peut grossiérement identifier deux régions : La partie interne, constituée de plateaux
de profondeurs optiques constantes dont la valeur moyenne vaut environ 7=0.08. La partie
externe, au dela de 84500 km, contient de nombreuses structures avec de fortes variations de
profondeur optique. Des annelets étroits, avec de fortes densités de particules, sont présents
au milieu de zones homogeénes et peu denses. Les images a trés haute résolution, obtenues ré-
cemment par la sonde Cassini, montrent clairement ces annelets denses (Figure 5.2). A 1.45 rs
(rayons Saturniens) du centre de Saturne, se trouve la division de Maxwell, large de 270 kilo-
meétres. Un annelet étroit apparait en son centre sur les images . La plupart de ces surdensités
sont probablement les conséquences des interactions gravitationnelles avec des satellites. Les
observations Voyager ont également révélé la présence de divisions, et d’annelets excentriques
tantot en résonance avec des satellites extérieurs (résonance 2 : 1 avec Pandore, 3 : 1 avec
Mimas par exemple), tantot complétement isolés (I’annelet de Maxwell a 87500 km).

F1G. 5.1 — Profil de profondeur optique en fonction de la distance radiale & Saturne obtenu par
Iinstrument PPS (Photopolarimeter Subsystem) par Voyager en 1980 et 1981. La résolution
radiale est de 10 km. On distingue une zone interne assez homogene (plateaux), et une partie
plus externe (& partir de 85000 km) constituées d'une multitude d’annelets.

F1G. 5.2 — Image composite de 'anneau C obtenue par la caméra WAC (grand angle) de I'ISS
de la sonde Cassini, & partir de 6 filtres, prise le 12 décembre 2004. La sonde était alors a 1.8
millions de kilométres de Saturne, & 4°au dessus du plan des anneaux. La résolution est de 10.5
kilomeétres par pixels.

La masse totale de 'anneau C est estimée & environ 10'® kg. Les particules au bord interne
effectuent une révolution en seulement 5.6 heures, et celle du bord externe en 7.9 heures. Nous
avons vu que la distribution de taille des particules de Panneau C (French et Nicholson, 2000)
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suit une loi de puissance (q=3.1) qui signifie que les petites particules de ordre que quelques
dizaines de centimeétres sont bien plus nombreuses que les grosses (dont la taille ne dépasse
pas quelques métres). L’épaisseur verticale de 'anneau C est estimée & environ 1 métre seule-
ment, ce qui implique que les grosses particules métriques sont spatialement réparties suivant
une structure monocouche. La question concernant cette structure est longtemps restée sans
solution.

5.1.2 Précédentes observations en infrarouge

Les premiéres analyses des spectres infrarouges des sondes Voyager ont montré que la chute
de température lorsque les particules passent dans I’ombre de Saturne peut atteindre 15 Kelvins.
Elles ont aussi révélé la forte anisotropie de I’émission thermique des particules. La température
a faible angle de phase du disque étant parfois supérieure de 10 kelvins & celle observée a fort
angle de phase par les sondes Voyager. L’interprétation donnée & ces résultats a mis en avant
la présence de particules en rotation lente (Hanel et al., 1982).

Ferrari et al. (2005a) on montré que les variations azimutales de température de I’anneau C,
observées a faible angle de phase, étaient compatibles avec une structure monocouche. L’albédo
de bond dérivé de ces observations est de 0.25, ce qui est tout a fait compatible avec I'albédo de
diffusion simple w, trouvé par Cooke (1991). L’inertie thermique des particules, mesurée pour
la premiére fois grace a ces données, est extrémement faible (I' = 6 + 3Jm 2K 15~ 1/2), ce
qui suggeére une surface trés poreuse. Spilker et al. (2003) ont par ailleurs montré que 1’albédo
augmente avec la distance & Saturne dans cet anneau.

Mon travail a consisté & réduire, analyser et interpréter des mesures de température obte-
nues a faible et fort angle de phase a partir des instruments au sol en 1999 (Camiras) et dans
Pespace en 1981 (IRIS). Cela m’a permis de contraindre pour la premiére fois, par l'observation,
le spin des particules.

5.2 QObservations au sol avec CAMIRAS

Nous avons observé ’émission thermique des anneaux de Saturne, en 1999, au télescope
CFH (Hawaii), a 'aide de la Caméra infrarouge CAMIRAS. Ces observations infrarouges ont
été effectuées a travers différents filtres dont les bandes passantes correspondent aux bandes
atmosphériques N et Q (de 8 & 24 pm).

5.2.1 Epoque et géométrie d'observation

Les observations ont été effectuées les 31 Juillet et 1°" Aoiit 1999. A cette époque, c’est le
pole Sud de la planéte qui est visible et c’est ’hiver Saturnien. L’élévation du Soleil en dessous
du plan des anneaux vaut alors B’=-19.04°. Elle est est légérement plus faible pour la Terre
avec B=-20.94". Les distances héliocentriques et géocentriques de la planéte sont respectivement
Dya=9.218 UA et r,,=9.323 UA. La date d’observation correspond a la période ou la planéte
est en quadrature maximale : I’angle de phase de Saturne est donc maximal («=6.2°, sur ’anse
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F1G. 5.3 — Vue polaire des anneaux de Saturne. Les géométries sont celles de Aotit 1999. La
projection de ’ombre de la planéte sur les anneaux est représentée en traits pleins. Les pointillés
correspondent & la zone non visible depuis la Terre.

Filtres Date heure TU | A (um) | Etoile calibration | mode
CF2 | 27-28 juillet 17h20 7.93 a Ceti Flux
CF2 | 29-30 juillet 18h13 8.50 a Tau Flux
Pah 29-30 juillet 16h18 11.30 a Tau Flux
cf2 31 -01 aofit 17h52 13.00 a Ceti Flux
Q0 30-31 Juillet 17h34 17.30 a Tau Resol
Q2 31 -01 aofit 16h15 18.60 a Tau Resol
Q3 28-29 juillet 16h35 20.50 a Tau Flux
Q3a | 28-29 juillet 18h13 20.50 «a Tau Flux
Q3b | 30-31 juillet 16h11 20.50 a Tau Resol
Q4 30 31 juillet 18h34 23.00 a Tau Flux

TaB. 5.1 — Tableau récapitulatif des observations CAMIRAS de 1999. X est la longueur d’onde
centrale du filtre.

Ouest). Il est donc possible d’observer I'entrée des anneaux dans 'ombre de la planéte, alors
que leur sortie est masquée par Saturne (figure 5.3).

La durée du passage dans 'ombre, pour les particules situées au milieu de 'anneau C
(a=84000 km), est alors de 5545 secondes, soit 22% de la période orbitale. Le fort applatis-
sement aux poles de Saturne est ici pris en compte dans le calcul de la taille de 'ombre de
la planéte projetée sur les anneaux. Sur ces 5545 secondes, seules les 130 premiéres sont en
fait théoriquement observables depuis la Terre. Cette derniére région située aux environs de la
longitude ¢ g=130"est vue sous un angle apparent de 0.85 arcsec (figure 5.3). Dans la réalité, il
est bien difficile d’observer ’entrée dans 'ombre des particules, car la résolution instrumentale
a 20um, sur le 3.6 métres du CFHT, est de 1.4 arcsec. Des techniques de déconvolution du
signal sont alors nécessaires. Nous avons effectué, pour chaque image, une déconvolution par la
méthode du maximum d’entropie multi echelle (MEM) (Pantin et Starck, 1996). Cette méthode
est théoriquement trés puissante pour restaurer aussi bien les basses que les hautes fréquences
spatiales. Cependant, le niveau de bruit relativement important dans nos images ne permet par
d’appliquer correctement cette technique. D’importantes fluctuation de signal apparaissent en
effet dans les profils azimutaux issus des images déconvoluées.

L’utilisation des transformées par "Curvelets", normalement bien adaptées a la restauration
de structures comme les anneaux, se sont également avérées difficilement applicables pour ces
observations, car le fort gradient d’intensité présent au niveau du limbe de la planéte, génére
des artefacts sur les images déconvoluées.
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5.2.2 Acquisition et prétraitement des images

Nous avons observé I’émission thermique des anneaux en bande N et en bande Q. Les
filtres utilisés ont été notés dans la table 5.1. Chaque observation réalisée & travers un filtre
correspond & une série de 5 nodding de type ABBAABBAAB. Le mode utilisé lors de chaque
nodding est également indiqué dans la table 5.1. Toutes les images résultantes du Nodding et
Chopping ont été corrigées des défauts de sensibilité de pixel & pixel par la division d’une image
de flat-field, obtenue au préalable grace & deux images de fond de ciel dans chaque nodding.
Deux étoiles (aTau et aCeti) observées réguliérement au cours des nuits ont permis de calibrer
photométriquement les images

Température de brillance

La température de brillance Ts des anneaux est, par définition, la température d’un corps
noir qui émettrait autant de flux que le disque, & la longueur d’onde A considérée. Pour la
calculer, il suffit donc d’inverser la fonction de Planck : Si By(T) est la brillance & la longueur
d’onde A, alors :

2hc? 1
AP ekﬁgx -1

(5.1)

ou c est la vitesse de la lumiére, h est la constante de Planck et k est la constante de Boltzmann.
D’ot, en inversant :

h

C
TB = 2hc]2€
ln< N+ 1)

Si I’émission des anneaux est exactement identique a celle d’un corps noir, T ne dépend
alors bien évidemment pas de la longueur d’onde .

(5.2)

5.2.3 Problémes rencontrés

L’analyse détaillée de chacune de ces images, a mise en évidence certaines incohérences
dans les mesures de température. La figure 5.4 représente une ébauche de deux spectres infra-
rouges de 'anneau C, aux anses Est et Ouest, que nous avons obtenus. La résolution radiale
est optimale pour ces longitudes. Ces spectres sont des spectres large bandes obtenus & par-
tir des observations réalisées dans les huit longueurs d’onde disponibles. Le flux thermique
émis par I’anse Ouest est 1égérement plus important que celui en provenance de I'anse Est, ce
qui suppose que la température effective de I’anse Ouest est plus importante que sur I’anse Est.

Lynch et al. (2000) ont montré que le spectre infrarouge des anneaux A, B et C, dans
la gamme de longueur d’onde 8-13 pm, est sensiblement identique a celui d’un corps noir, la
présence de raies d’absorption, associées a d’éventuels silicates, n’ayant pas été détectée. Nous
avons comparé le continuum des spectres 'large bande’ avec ceux théoriquement attendus, dans
la gamme 1 - 25 um. Ces spectres doivent étre la somme de deux composantes :

— Le spectre solaire réfléchi (majoritaire aux courtes longueurs d’onde).

— Le spectre d’émission thermique (majoritaire aux longueurs d’onde supérieures a 13 pm).
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Fi1G. 5.4 — Spectres dans U'infrarouge moyen (filtres large bande) de l’anneau C, obtenu sur
les anses Est et Ouest, & partir des huit filtres en bande N et Q (en W.m=2.m~L.sr~!). Les 2
courbes en pointillées verts représentent respectivement le spectre du flux réfléchit calculé pour
une température du Soleil T=5770K, avec Dy 4=9.25 UA et Ay=0.6; et le spectre thermique
calculé pour une température des particules de 92 K, en supposant un coefficient de remplissage
égal & 1 (ce qui correspond & un disque de profondeur optique infini). La courbe rouge est la
somme des deux et représente le spectre théorique attendu pour ces valeurs.

La figure (5.4) représente les spectres réfléchis et thermiques, calculés en supposant que le
Soleil de rayon Rg est un corps noir de température Tg,.;=5770 Kelvins, situé & Dya—=9.25
UA de Saturne, et que la température moyenne de 'anneau C est d’environ T¢=90 K. L’albédo
de Bond des particules du disque est fixé a 0.6. Le flux B) emis par spectre théorique est donc
la somme du spectre réfléchi et du spectre d’émission propre :

Ay 2hc? 1 2hc? 1

_|_
2 p2 5 he 5 he
D aRspeq A eXp(TSOleﬂk,\) -1 A eXP(Tamwmkx) -1

By = (5.3)

Nous constatons que :

— Le flux émis par les anneaux est plus important que prévu aux courtes longueurs d’onde
(8-13 um). Pourtant, le flux réfléchi solaire modélisé ici (infrarouge proche) correspond a
celui émis par des anneaux entiérement opaques (profondeur optique 7 infinie)d’albédo
0.6, ce qui est supérieur & la valeur actuellement admise de 0.24 (Spilker et al., 2003). Le
flux théorique réfléchi par des anneaux de profondeur optique 7 = 0.1 devrait donc étre
encore plus faible. Les intensités mesurées ici sur les images sont donc plus élevés d’un a
deux ordres de grandeurs que celles attendues.

— Le flux & 18.6 microns semble sous estimé par rapport & une émission de corps noir, alors
celui de 23 microns, est surestimé. Les spectres déja obtenus par IRIS /voyager notamment
ne montrent pas dans ce domaine spectral de bande d’absorption ou d’émission. Ces
variations semblent donc étre la cause d’une mauvaise soustraction de fond de ciel lors
du prétraitement.

La suréstimation du flux en dessous de 11 pm pourrait s’expliquer par une fuite de lumiére
dans un des filtres large bande CVF utilisé ici, en provenance des plus grandes longueurs d’onde.
Nous n’avons pas pu vérifier cette hypothése, mais elle semble la plus probable. Nous nous
sommes donc restreint dans la suite a 1’étude des images a 13, 17 et 20 yum.

F1G. 5.5 — Températures de brillance observées a 13.0 pym, 17.3 pum et 20.5 um, avec CAMIRAS,
en 1999. L’anse Ouest est sur la droite. La résolution spatiale varie de 5000km (& 13um) & 8500
km (& 20pm) en fonction du filtre utilisé. Les variations azimutales a grande échelle sont visibles
en sortie d’ombre notamment, lorsque les particules se réchauffent.
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F1G. 5.6 — Profil radial des anneaux de Saturne & 20.5um, obtenu avec CAMIRAS, pour une élé-
vation de la Terre de 20.92°au dessus du plan des anneaux. Les traits en pointillés représentent
le limbe de Saturne, le début de I'anneau D, le début de I'anneau C, le début de ’anneau B,
la division de Cassini et la limite de 'anneau A

] Filtre ‘ ‘ Anneau C ‘

13.0 Tw 92.5+ 0.6 K
Te 91.4+ 0.7 K
T moy | 92.04+ 0.6 K
AT 1.1£ 12K
17.3 Tw 89.0+ 0.6 K
Te 87.2+ 0.5 K
T moy | 88.1£ 0.6 K
AT 1.7+ 12K
20.5b Tw 86.1£ 1.0 K
Te 84.6+ 1.1 K
T moy | 85.3+ 1.1 K
AT 1.5+ 21K

TaB. 5.2 — Tableau récapitulatif des températures de brillance au niveau des anses Est et
Ouest. Tw est la température de brillance pour ’anse Ouest (T moyennée sur toute la largeur
de lPanneau) et Te est pour 'anse Est. Tmoy est la moyenne entre ces deux valeurs. AT est
lassymetrie E/W (=Tw-Te).

5.2.4 Profils radiaux

Les profils radiaux ont été extraits dans le plan équatorial (figure 5.6). Ils permettent de
comparer les températures de brillance entre les anses Est et les anses Ouest. L’anse Ouest est
généralement plus chaude que ’anse Est, ce qui est a priori révélateur du temps que mettent
les particules a se réchauffer en sortie d’ombre.

Nous observons dans les trois longueurs d’onde une différence de température d’environ 1 a
2 kelvins (résumé dans le tableau 5.2) en fonction des anneaux. A I’anse Est, il semble que les
particules n’aient pas encore eu le temps d’atteindre une température d’équilibre. La durée im-
portante de I’éclipse, couplée & la rotation lente des particules, favorise en effet cette hypothése.

Cependant, un gradient a grande échelle & été détecté sur le fond de ciel dans toutes les
images. Les causes de ce gradient ont été étudiées image par image et il semble provenir d’une
mauvaise soustraction du flux thermique du fond de ciel et du miroir du télescope au cours du
Chopping/Nodding. L’asymétrie Est/Ouest observée n’est ainsi pas confirmée avec certitude,
car "amplitude des variations de fond de ciel est du méme ordre de grandeur (1 & 2 kelvins)
que la différence de température de brillance sur les deux anses.
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5.2.5 Profils azimutaux de température de I'anneau C

La composante radiale dry;sipe (définie dans I'équation 4.23) est toujours supérieure a la
FWHM de la PSF, pour les trois longueurs d’onde 13, 17.3 et 20.5 ym. L’anneau C est donc
toujours théoriquement entiérement résolu, quelque soit la longitude ¢r (ceci n’est pas vrai
pour anneau A aux longueurs d’onde supérieures a 13 um).

Le profil azimutal de 'anneau C a été extrait aux alentours de 84000 km de distance a
Saturne, soit en son milieu. Cela permet de mesurer un signal qui n’est pas contaminé par la
présence de ’anneau B relativement brillant, ni par la grande proximité de la planéte.

Les mesures de température de brillance ont été obtenues avec un pas d’échantillonnage
en azimut variable, en tenant compte du fait que la résolution longitudinale varie de 8 degrés
devant la planéte (¢r=180") & 20 degrés sur les anses Est et Ouest. Cela permet d’éviter
d’extraire des points corrélés entre eux.

5.3 Observations IRIS/Voyager

5.3.1 Observation de I'anneau C avec IRIS/Voyager

Les sondes Voyager 1 et 2 ont survolé Saturne respectivement en Novembre 1980 et en Aofit
1981. Les observations se sont étalées sur plusieurs semaines, mais celles du survol rapproché
n’ont duré que quelques heures. La sonde Voyager 1 a survolé Saturne & 186000 km le 12 No-
vembre 1980 & 23h46mn30s TU. Sa trajectoire de survol est donnée par la figure 5.7.

[’analyse préliminaire des spectres infrarouges obtenus par l'instrument IRIS a permit de
déduire la température équivalente de la face non éclairée de I'anneau C : T¢y; = 85 £ 1K, ainsi
que la profondeur optique moyenne : 7 = 0.09 +0.01 (Hanel et al., 1981), ce qui est consistant
avec les résultats obtenus avec les données de Pionner 11 (Froidevaux et Ingersoll, 1980).

Les mesures de la température de ’'anneau C, obtenues & faible et fort angle de phase, la ou
les particules rentrent dans I’ombre de la planéte, ont donné une information supplémentaire. A
faible angle de phase, la température équivalente du disque chute rapidement de 10 K au début
de D’éclipse, alors qu’a fort angle de phase, ce refroidissement n’est pas aussi important et la
température ne varie alors que trés peu avec la longitude. Ceci a été interprété par la présence
de rotateurs lents dans cet anneau (Hanel et al., 1981). Toutefois, les modéles monocouche et
multicouches disponibles & I’époque n’ont pas permit de quantifier les vitesses de rotation.

Plus récemment, Spilker et al. (2003) ont analysé ces spectres et ont montré que 1’albédo
de Bond augmente avec la distance radiale, tout comme "albédo de simple diffusion d’ailleurs
(Cooke, 1991). Les variations radiales de température semblent par ailleurs compatibles avec
une structure monocouche, du moins pour la partie interne du disque, en dehors des annelets
(Spilker et al., 2003).

F1G. 5.7 — Vue polaire de la trajectoire de Voyager 1 lors de son survol de Saturne en Novembre
1980. Saturne est la derniére planéte survolée par la sonde avant de s’élever au dessus du plan
de P’écliptique.
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Au cours de cette thése, nous avons interprété les spectres de ’anneau C, obtenus par IRIS
sur Voyager 1 en 1980.
Au moment des observations, ’élévation solaire n’est que de 3.96°, car le passage de la Terre
et du Soleil dans le plan des anneaux eu lieu & peine quelques mois plus tot. Saturne est alors
a 9.516 UA du Soleil. La faible valeur de B’ signifie que les rayons lumineux pénétrent plus
difficilement & l'intérieur des anneaux, car la densité de colonne sur la ligne de visée est alors
bien plus grande que pour les observations de 1999 par exemple. Le fort écrantage mutuel entre
les particules implique que leur température physique moyenne doit étre plus faible en 1980
qu’en 1999.

5.3.2 Les différents types d’observation avec IRIS

Le spectromeétre IRIS a obtenu des spectres de ’anneau C, dans 'infrarouge moyen entre
22 et 55 pum, en différents endroits, et surtout a différents angles de phase (Hanel et al., 1981).
Ces mesures ne sondent pas toutes les longitudes ¢ dans I’anneau C, a 'inverse des observa-
tions précédentes, car le champ de vue de l'instrument de 0.25°ne couvre alors qu’une petite
portion a chaque fois. Les deux observations sont donc complémentaires : la premiére permet
de connaitre la variation de température du disque en fonction de la longitude, a faible angle
de phase; la seconde offre une grande variété d’angles de phase, mais avec une couverture azi-
mutale plus faible, tout en privilégiant la résolution spatiale.

Les observations d’IRIS de l'anneau C peuvent se classer en trois catégories distinctes
en fonction du design d’observation : Les intégrations longues, les scans radiaux, et les
observations de ’ombre ("Shadow scans". Nous avons en tout travaillé avec 7 observations
différentes.

Intégrations longues

Les intégrations longues correspondent & des observations & long temps de pose cumulé, oul
le champ de vue de l'instrument ne bouge quasiment pas dans le plan des anneaux, pointant
toujours la méme zone. Le mouvement rapide de la sonde est compensé par la rotation de la
plateforme scientifique sur lequel est fixé IRIS. Ceci permet d’avoir des spectres avec un bon
rapport signal sur bruit. Deux observations de ce type ont été réalisées par Voyager 1 (que
nous appellerons Long Int. 1 et Long Int. 2). Elles ont été obtenues sur le coté non éclairé des
anneaux (hémisphére Sud) aux angles de phase respectivement égaux a 22.7°et 25.6°(Figure
5.8), a proximité de l'entrée des anneaux dans ombre (Longitude ¢pp=-71.7"et ¢p=-69.2°).
L’angle d’émission, qui correspond a l’angle entre la perpendiculaire au plan du disque et la
ligne de visée était alors respectivement égale & 82.6°et 85.7°, ce qui signifie que les observations
ont été effectuées sous un angle rasant. La projection du champ de vue circulaire d’IRIS, dans
ces conditions forme alors une ellipse trés allongée dans le plan des anneaux et son demi grand
axe peut s’étendre en longitude sur 20 a 30°. La distance & Saturne de la sonde est alors de
13.3 et 10.7 rs.

Scan radiaux

Les scans radiaux représentent des observations ou le champ de vue se déplace a peu prés
radialement sur ’anneau C (Figure 5.8). Nous avons étudié 2 scans radiaux (R2 et R4). R2 est
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un scan complet de I’anneau C, sur 'anse Est, pris sur le coté non éclairé et & faible angle de
phase (37°). L’angle d’émission vaut 79°(B=-11") et la sonde est alors & une distance de 8.9 rs.
Le champ couvert par IRIS est alors relativement petit ce qui donne une résolution spatiale
élevée. Le scan R4 est un scan radial plus court qui ne couvre que la partie externe et éclairée
de 'anneau C. Les spectres ont été obtenus & une distance de 16.3 rs, pour un angle de phase
de 138°et un angle d’émission de 73".

Shadow Scans

11 s’agit ici de scans longitudinaux de l'anneau C comprennant une partie de 'ombre de
la planete. Les observations ici concernent essentiellement ’entrée dans ’ombre des anneaux.
Nous disposons de 3 scans de ce type (Shadow 1, 2 et 3).

Shadow 1 et 3 couvrent des longitudes ¢r similaires au bord de I'entrée dans 'ombre des
particules, mais avec des angles de phase moyens différents (35°et 153°) et des distances a la
planéte respectivement de 6.7 et 4.3 rs. Shadow 2 est quand a lui localisé en sortie d’ombre.
Les spectres de cette observation ont été obtenus juste aprés le passage au plus prés de Saturne
de la sonde. L’angle de phase est d’environ 115°.

F1G. 5.8 — Projection polaire de Saturne pour les Shadow scans S1, S2 et S3, les scans radiaux
R2 et R4, et les intégrations longues C1 et C2. Les variations de couleurs dans les anneaux
correspondent aux variations radiales de profondeur optique mesurées avec le PPS. Le centre
des champs de vue est représenté pour chaque observation.

L’ensemble des paramétres géométriques des observations est résumé dans le tableau 5.3.3.

5.3.3 Dérivation de la température équivalente T,

Les spectres ont été réduit par Stuart Pilorz (JPL) (Spilker et al., 2003). La température
équivalente T, et I’émissivité apparente 3 sont obtenues en supposant que les spectres sont
des spectres de corps gris. Le flux spectral mesuré I,,(T5) s’écrit alors :

IZ/(TB) = By(Teq)ﬁ(u) T) (54)

B, (T¢q) es la fonction de Planck du disque de température T¢,. Les valeurs de T, et 3 ont
été trouvées par un simple ajustement avec une loi en x? (Spilker et al., 2003). L’émissivité
apparente 3 est inférieure & 1 ( égale & 1 dans le cas d’un corps noir). Elle tient compte des
différents facteurs géométriques liés a la position de I'observateur. C’est en fait un facteur de
remplissage, fonction de ’émissivité e des particules, de la profondeur optique visible & travers
le champ de vue de l'instrument, du sinus de I'angle d’élévation (u = sinB) et du facteur
d’écrantage C(B,7). Elle peut s’exprimer comme § = e(1 — e~™/#) pour une structure mul-
ticouche, et comme § = ¢(C(B,7)/u)(1 — e~ 7) avec le formalisme monocouche. L’émissivité
des surfaces glacées dans ce domaine de longueur d’onde est souvent proche de 1, donc nous
supposons € = 1. La figure 5.10 représente les valeurs du facteur 8 trouvé ici pour toutes les
géomeétries d’observation. Nous remarquons que § augmente lorsque l'angle d’élévation B de
la sonde diminue (cas de l'observation C1), ce qui est cohérent dans le cas d’une structure
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monocouche par exemple, car le coefficient d’écrantage C(B,7) augmente alors.

Les températures équivalentes de ces mesures sont résumées dans la figure 5.9. Les incerti-
tudes associées & chaque mesure sont données a 3o (o est la déviation standard).

Les intégrations longues, qui correspondent aux régions internes de 'anneau C (le champ
de vue est centré vers a=81400 km), fournissent une température équivalente avant ’entrée
dans l'ombre (vers ¢r = 80°), de respectivement 86.5+3.2 K et 86.5+£0.5 K. Ces valeurs sont
identiques essentiellement car les angles de phases entre les deux observations sont similaires,
ce qui signifie que ce sont les mémes hémisphéres des particules qui sont observés.

Les scans radiaux R2 et R4 permettent quant & eux de mesurer la température équiva-
lente autour de la longitude ¢g = 130°. La dispersion des valeurs de T¢, observée dans chacun
des deux scans est essentiellement due aux variations de température de 'anneau C avec la
distance radiale. Il semble en effet que celle -ci augmente avec la distance & Saturne (Spilker
et al., 2003). A faible angle de phase (ov = 46° pour le scan R2), la température équivalente au
milieu de 'anneau vaut 83.5+2.1 K, alors qu’a fort angle de phase (o« = 137° pour le scan R4),
pour une observation de I’hémisphére des particules non visible, la température est moindre
(Teqg = 76.6 £ 5.0 K en moyenne). Cette différence de température de 7 K peut étre associée
a une vitesse de rotation lente des particules. Il faut par ailleurs noter que le scan R2 & faible
angle de phase correspond au coté de I’anneau qui n’est pas directement éclairé par le Soleil, ce
qui n’est pas le cas du scan R4 & fort angle de phase. La différence importante de température
que nous avons détectée, semble donc peu sensible au coté observé des anneaux, ce qui sugérre
encore une structure verticale trés fine pour 'anneau C et un faible écrantage mutuel entre les
particules.

Les données les plus intéressantes ici sont celles des observations du disque dans ’ombre de
la planéte (shadow scans). A faible angle de phase (« = 35°), la chute de température observée
a lentrée dans 'ombre atteint 15 K (Scan S1), ce qui suggére une faible inertie thermique car
les particules se refroidissent rapidement, en seulement 10 degrés de longitude, soit environ 15
minutes. A fort angle de phase (Scan S2) et a proximité de la sortie de 'ombre, la température
est extrémement basse, avec une valeur de 66.1+4.6 K.

Les scans S1 et S3 sont trés intéressant & interpréter, car ils sondent les mémes longitudes
¢r dans I'anneau C, mais a deux angles de phase bien distincts. La différence de température a
fort (S3) ou faible (S1) angle de phase est d’environ 8 & 10 K. Cette forte anisotropie d’émission
pourrait étre compatible avec la présence de rotateurs lents.

Dans la suite de cette étude, nous nous sommes volontairement limités a l’analyse des
données correspondant a un champ de vue n’incluant pas les annelets présents dans la partie
externe de Panneau C, soit au-dela de 84500 km (voir le profil PPS). Toutes les mesures de
température dont la position du centre champ de vue correspond a a > 84500 km n’ont pas été
prises en compte, ce qui élimine environ 40% des données. La nature monocouche des annelets
beaucoup plus denses au dela de 84500 km est en effet discutable et 'application du modéle a
spin qui utilise le formalisme de Froidevaux n’est a priori pas applicable directement dans ces
régions. La faible résolution spatiale que nous avons avec CAMIRAS ne nous a pas permis de
pouvoir séparer ces deux régions pour les observations de 1999. Les conséquences de ceci seront
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discutées par la suite.

FiG. 5.9 — Températures équivalentes de ’anneau C en fonction de la longitude, mesurées par
IRIS, lors du survol de Saturne par Voyager 1 en novembre 1980. Chaque point représente
la température équivalente dérivée des spectres, pour les 7 angles de phase disponibles. Les
points en gris n’ont pas été pris en compte dans la suite de ce travail car ils correspondent & une
distance radiale supérieure a 84500km, 14 ou la présence d’annelets devient trés importante. Les
points dont la longitude est comprise entre ¢ p=-45"et pp=45"sont dans ’ombre de la planéte.

F1G. 5.10 — Emissivité apparente 3 de 'anneau C en fonction de la longitude, mesurée par IRIS,
lors du survol de Saturne par Voyager 1 en novembre 1980. Les points en gris correspondent
a une distance radiale supérieure a 84500km. Les points dont la longitude est comprise entre
¢r=-45"et ¢p=45"sont dans 'ombre de la planéte.

IRIS Voyager 1

CAMIRAS =173 T &3 [ R2 | R4 | €1 | @@
Date 07/1999 11/1980
B (deg) -20.94 3.96
D (UA) 9.218 9.516
A (pm) 13.0, 17.3, 20.5 22-45.5
B’ (deg) -19.04 -16.63 | -35.70 | -14.24 | -10.57 | 16.90 | -4.25 | -7.40
R (rs) 23177.40 6.79 3.15 5.50 8.95 | 16.55 | 13.32 | 10.70
a (deg) 6.2 35 115 153 46 137 23 26
€ (deg) 69.1 106.5 125.6 | 104.0 | 100.5 | 73.3 94.2 97.4
¢sc (deg) -173.69 -138.48 | -26.81 | 5.90 145.8 | 42.15 | -153.1 | 149.44
Face au soleil Oui Non Non Non Non Oui Non Non

TAB. 5.3 — Paramétres géométrique des observations de CAMIRAS et d’IRIS. B et B’ sont les
élévations de I'observateur et du Soleil, A est la longueur d’onde, D est la distance de Sature au
Soleil (en UA), R est la distance de ’observateur au centre de Saturne (en rayons saturniens),
« est 'angle de phase, € est 'angle d’émission et ¢, la longitude de I'observateur.

5.4 Modélisation de I'émission thermique de I'anneau C

5.4.1 Température des particules

Nous avons vu que la position centrale de la planéte joue un role extrémement important et
est en partie responsable des asymétries azimutales de brillance observées. Les flux thermique
et réfléchi en provenance de Saturne regus par les particules, sont d’autant plus importants
que le rayon de leur orbite est petit. Les termes relatifs & Saturne dans I’équation du bilan
énergétique du modéle & spin prennent alors une place importante.

La grande proximité de 'anneau C par rapport a Saturne (sa partie interne n’étant qu’a
15000 km de I'atmosphére Saturnienne) nécessite une bonne estimation du flux thermique et
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visible de la planéte dans le calcul du flux total absorbé. Ceci est également justifié par le
fait que I’écrantage mutuel que se font les particules est faible pour une profondeur optique
7=0.1. Les approximations réalisées jusqu’a présent dans les modélisations thermiques (Ferrari
et al., 2005a; Froidevaux et al., 1981) sont trop simplificatrices pour cet anneau pour pouvoir
reproduire correctement le chauffage des particules du disque.

Sous les hypothéses d'un anneau a structure plane et monocouche, Ferrari et al. (2005a)
calculent a l'ordre 0, le flux solaire Fr(¢r) réfléchi par Saturne ainsi que le flux thermique de
la planéte F; que va absorber un élément d’anneau :

Op(®
Fr = Ay(1 - A,)F, 2P (%R (5.5)
T
T
Fp = 22PP (5.6)
T

Les différents termes ont été explicités au chapitre 2.

Ce formalisme suppose implicitement que les flux Fr et F; proviennent du centre de la
planéte, et que chaque source & la surface de Saturne apporte une contribution identique. Dans
la réalité, la faible distance & Saturne couplée & son rayon important impliquent que :

1. Le rayonnement émis par la planéte au Nadir est beaucoup plus important qu’au limbe.

2. Plus la distance & Saturne est faible, plus la fraction de sa surface totale visible diminue
(elle vaut théoriquement 50% & linfini, c’est a dire qu’un hémispheére entier est alors
visible), et plus la fraction de surface de la particule qui regoit le flux infrarouge de la
planéte augmente.

3. La contribution solaire réfléchie par Saturne n’est présente que sur une petite portion
de lorbite, autour de ¢pp=180". (Une particule placée a 'infini recevrait le flux solaire
réfléchit sur la moitié de son orbite, entre pp = —90° et ¢ = +90°).

Nous avons donc pris le soin de calculer le flux émis par chaque élément de surface du globe.
A Tordre 1, les quantités de flux absorbées par la particule s’écrivent :

T4
Fr = "—Pcos(es)dsﬁat (5.7)
T I
F, dSsq
Fr=Ag(1— Av):/COS(HS)COS(Hos);t (5.8)
S

dSgqt est 'élément de surface de Saturne, [g est sa distance & la particule, fyg et g sont les
angles d’incidences instantanés du Soleil et de Saturne (figure 5.11). L’intégration numérique
de ces deux équations permet d’une part de calculer la quantité de flux absorbée, mais aussi
de connaitre la direction d’incidence de ce flux et par conséquent sa répartition & la surface des
particules.

A titre d’exemple, pour comparer les différences de flux obtenus avec les deux approches
(ordre 0 et ordre 1), nous avons calculé analytiquement la valeur F; du flux thermique de
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Saturne, recu par une surface perpendiculaire au plan équatorial, en fonction de sa distance a.
Ce flux correspond aussi & celui que va recevoir I’élément de surface d’une particule directement
orienté face & la planéte. L’émission infrarouge de la planéte étant supposée isotrope, elle ne
varie pas avec la longitude ¢r. A 'ordre 0, en exprimant 1’angle solide en fonction du rayon de
la planete et de la distance & celle-ci, nous avons :

4
Fr = O'T?QTI' (1 — cos (arcsin(rs/a))) (5.9)

A Tordre 1, en intégrant I’équation 5.4.1 sur tout I’hémisphére visible de Saturne et en pondé-
rant chaque flux par le cosinus de I'angle d’incidence & la surface de la particule, cette quantité
s’exprime comme :
T4
Fy = o—n (sin® (arcsin(rs/a))) (5.10)
T

F1G. 5.11 — Schéma représentant yg et 05 qui sont les angles d’incidences instantanés du Soleil
et de Saturne. /s est la distance entre la particule et I’élément de surface dSg,; de Saturne.

FiG. 5.12 — Flux infrarouge de Saturne que vont recevoir les particules, en fonction de leur
distance radiale. La courbe noire correspond au calcul approché & 'ordre 1, celle en pointillés
est calculée a 'ordre 0. Les points tracés sont les résultats des calculs numériques obtenus pour
un échantillonnage de la surface des particules de respectivement 10°, 15°et 30°.

La figure 5.12 représente les valeurs analytiques de F7 en fonction de la distance & Saturne,
calculées avec ces deux formules. Pour les anneaux les plus externes, comme dans 'anneau A,
la différence entre les deux est négligeable. Par contre, & faible distance de la planéte, comme
dans I'anneau C, le flux calculé & l'ordre 0 surestime la quantité de flux de 25% & 84000 km.

Le calcul numeérique de Fy(a) va dépendre de ’échantillonnage de la surface des particules.
Un échantillonage de 30°en latitude et longitude n’est clairement pas suffisant (figure 5.12) (la
surface s’apparente alors plus & un polygone qu’a une sphére). L’échantillonnage en latitude et
longitude minimum de la surface est de 10 & 15°dans ’anneau C. Au-dessus de cette valeur, le
calcul numérique va lentement diverger du résultat théorique. Cependant, un faible échantillo-
nage signifie aussi un temps de calcul important. Nous avons choisi une valeur de 15 degrés,
car le résultat est suffisamment précis (erreur sur flux de seulement 2% a a—=84000 km) et le
temps de calcul reste raisonnable. La surface des particules est donc divisée en 288 éléments,
tout comme la surface de Saturne.

Remarquons enfin que 'intégration numérique de I’équation associée au flux solaire réfléchi
par Saturne permet de tenir compte de la direction du limbe sous laquelle est vu ce dernier.
Ceci est important principalement autour des longitudes ¢p = £60°.

L’erreur faite sur le calcul de la température effective Tgpp de anneau C, si 'on ne prend
pas en compte le développement a 'ordre 1, est estimée ci dessous. Tgrp est calculée dans
les deux cas pour une élévation solaire B’=15°. Les particules sont supposées synchrones et
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avec un axe de rotation perpendiculaire au plan équatorial. Le facteur d’écrantage associé a
C(B’,7) choisi dans toutes les simulations qui suivent est le facteur expérimental mesuré par
Froidevaux et al. (1981) pour une profondeur optique 7=0.1. La conductivité thermique choisie
est toujours K=10"* W/m/K (du méme ordre de grandeur que celle trouvée par Ferrari et al.
(2005a)) et I’albédo de Bond est fixé & 0.25 (Ferrari et al., 2005a; Spilker et al., 2003). Toutes
les sources de chauffage sont prises en compte.

Le calcul numérique de Tgpp est réalisé pour 4 longitudes dans les anneaux (¢pr=0", 90°,-
90°, et 180°) et pour toutes les élévations B et longitudes ¢s. de l'observateur. Pour chaque
longitude ¢p, nous avons donc deux cartes de température effective Tppp(B,¢s.) ( ordre 0 et
ordre 1) qui donnent la valeur de Tgrp observable depuis une position (B,¢s.).

La figure (5.13) montre la différence de température ATgpp entre les deux cartes, pour
les 4 longitudes ¢r. ATgrr est maximale & la longitude ¢r=180°, avec une variation de 5 K,
située dans la direction (¢gc = 0°). Ces températures sont donc associées aux températures
des hémispheéres orientés vers Saturne. Ces cartes ne sont pas symétriques en latitude ¢gc car
le Soleil est au dessus de Iéquateur ici (B’=15%). Le photocentre de Saturne n’est donc pas a
son équateur mais au dessus de celui-ci. Le pole Nord des particules regoit donc plus de flux
que le pole Sud et est par conséquent plus chaud. Sur ’anse Est, vers ¢p=90", le maximum de
ATgpr est observé pour ®,.=50", et B=-30°, soit lorsque ’observateur est & angle de phase
moyen. On s’attendrait & voir une variation maximale entre les calculs a 'ordre 0 et & 'ordre
1 dans la direction de Saturne, or ce maximum est décalé de quelques longitudes sur les deux
anses. Ceci est en fait da & la prise en compte de la position exacte de I’hémisphére visible de
la planéte dans le référentiel de la particules. Sur les anses Est et Ouest, le limbe de Saturne
éclaire le coté jour des particules, ce qui provoque une hausse de température effective d’environ
1 Kelvin pour des observations & faible angle de phase.

Plus I’élévation du Soleil au-dessus du plan des anneaux est faible, plus I’écrantage mu-
tuel augmente, et plus les contributions de la planéte dans I’équation du bilan énergétique
deviennent importantes. Les erreurs de calcul associées aux approximations a l'ordre 0 en sont
d’autant plus importantes. Elles peuvent atteindre jusqu’a AT=8pour B’=3.96", comme dans
la cas des observations d’IRIS. Cet écart est énorme lorsque l'on sait que la chute de tempéra-
ture des particules au moment ou elles rentrent dans 'ombre est comprise entre 10 et 15K !!

La prise en compte précise des contributions thermiques que nous avons incluses dans le
modele & spin prend donc ici tout son sens : des écarts de 8 kelvins sur les courbes théoriques,
alors que 'on cherche des variations azimutales de ’ordre de quelques kelvins pour contraindre
la vitesse de rotation des particules, ne donneront pas de résultats valables sans une correction
des flux.

5.4.2 Etude dynamique des spins

L’objectif principal de cette étude est de contraindre la vitesse de rotation des particules.
Cette contrainte passe par I'estimation des paramétres libres du modeéle. Ces parameétres sont
I’albédo Ay, 'inertie thermique I', la norme du spin w, la conductivité thermique K, les angles
ap et dp qui définissent 'axe de rotation, le rayon des particules...etc. Il est impossible de
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F1G. 5.13 - Cartes de différence des températures effectives Tppp(B,ps.) en fonction de 1'élé-
vation B et de 'azimut ¢gc de 'observateur, entre les calculs du flux de Saturne a l'ordre 0 et
Pordre 1. Les 4 cartes correspondent & 4 longitudes (¢r=0°, 90°,-90°, et 180°). La profondeur
optique vaut 7=0.1 et a=84000 km. Les particules font ici 1 métre de rayon, et sont en rotation
synchrone, avec un axe perpendiculaire au plan des anneaux. L’albédo est fixé & 0.25, et la
conductivité 4 K=10"% W/m /K. L’élévation du Soleil vaut B’=15 degrés

pouvoir tous les estimer & partir des quelques angles de phase dont nous disposons dans nos
observations. Nous devons donc faire des hypothéses simplificatrices, notamment sur le rayon
des particules ainsi que sur leurs axes de rotation. Pour cela, nous avons étudié la dynamique
locale des particules dans 'anneau C & partir de simulations numériques, afin de mieux com-
prendre leur comportement. French et Nicholson (2000) ont montré que la distribution de taille
des particules dans I’anneau C suit une loi de puissance d’indice q=3. Les plus petites sont
centimétriques, soit bien plus grandes que la profondeur de peau thermique ép définie dans le
chapitre 2. La température de leur surface ne doit donc & priori pas dépendre de leur taille.

Le code dynamique

Le code de simulation dynamique PRD (Planetary Ring Dynamics) a été écrit par Sébas-
tien Charnoz en 2003-2004. Il est basé sur les travaux de Richardson (1994) et son principe
est identique. Il simule le comportement dynamique de particules sphériques en rotation au-
tour de la planéte, soumises au champ gravitationnel de celle-ci, & la rotation différentielle, a
Pautogravitation (perturbations gravitationnelles mutuelles) ainsi qu’aux collisions mutuelles.
L’approche est donc ici une approche particulaire des anneaux, dans laquelle la dynamique de
chaque particule qui est étudiée : vitesse, position & chaque instant, rotation...etc. La simulation
dynamique de toutes les particules constituant les anneaux est a '’heure actuelle une utopie,
ne serait-ce que par le temps de calcul nécessaire pour intégrer 'orbite de toutes les particules.
En général, au deld de 100000 particules, le calcul devient excessivement long. La simulation
porte donc sur un petit échantillon d’anneau contenu dans une boite de quelques dizaines de
meétres de coté (cette taille permettant de prendre en compte entre 1000 et 30000 particules
environ pour des profondeurs optiques variant de 0.1 a 1.5), en rotation Keplérienne (figure
5.14). Pour une population de taille identique, la profondeur optique "dynamique" 7 dépend
du rayon R des particules, de la largeur de la boite L et du nombre de particules N :

N7mR
T="73
Si la distribution est une loi de puissance par exemple, la profondeur optique totale est la
somme des profondeurs optiques associées a chaque population de particules.

En tout, ce sont neuf boites périodiques et identiques qui glissent les unes par rapport aux autres
sous l'effet de la rotation différentielle (figure 5.14), afin de prendre également en compte les
interactions gravitationnelles avec les particules situées en dehors de la boite centrale.

Le programme calcule & chaque instant les forces qui s’exercent sur toutes les particules (gra-
vitation, collision,...). A chaque pas de temps, la position des particules est connue ainsi que sa
vitesse de rotation et lorientation de son axe. La vitesse de rotation propre (spin) w est définie
dans le repére fixe R(Xgr,Yr,ZR) centré sur la particule.

(5.11)
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Les coefficients de restitution normaux €, et tangentiels e; permettent de calculer les vitesses
normales et tangentielles au cours d’une collision entre deux particules (et donc I'élasticité des
collisions). Une valeur de €, = 0.5 signifie que la vitesse relative normale entre deux particules
aprés I'impact est deux fois plus petite qu’avant la collision. La friction est essentiellement
caractérisée par le coefficient tangentiel ¢ et elle est d’autant plus forte que ¢; est faible. C’est
la friction qui va entrainer une rotation des particules. Ces coefficients sont encore mal connus
car ils dépendent de ’état de surface de la glace d’eau. Nous choisissons ici €,= €;=0.5, confor-
mément aux résultats des expériences de collisions de particules de glace menées par Bridges
et al. (1984) (collisions inélastiques). Nous avons fait des essais avec des valeurs de ¢, et €
variant de 0.3 a 0.8, et les résultats développées ci-dessous dépendent en fait peu des valeurs
choisies.

Au début des simulations, les particules sont distribuées aléatoirement dans la boite avec un
spin nul (w = 0), puis sous leffet des collisions mutuelles inélastiques, elles dissipent 1’énergie
tout en conservant leur moment cinétique : la dispersion des vitesses diminue donc et le systeme
s’aplatit pour former un disque .

Distribution verticale et spin des plus gros corps dans I'anneau C.

Nous avons lancé une simulation avec 1000 particules pour analyser le comportement dy-
namique (vitesse de rotation des particules, structure verticale du disque...) de 'anneau C. La
distance radiale est prise au milieu de "anneau (a=84000 km), la profondeur optique géomé-
trique est donnée par les dimensions de la boite cubique, qui fait 177 m de coté, ce qui donne
7=0.1 (valeur moyenne de I’anneau).

La densité volumique des particules (p=900 kg/m?) est choisie identique a celle de la glace
d’eau solide. Nous n’avons considéré ici qu’une population de particules de taille identique. La
réalité est évidemment différente, mais nous discuterons des conséquences de cette hypothése
plus loin. Le rayon des particules est donc fixé & 1 métre, soit le rayon des plus grosses parti-
cules dans cet anneau (French et Nicholson, 2000). Ce sont en fait les plus grosses particules
qui contiennent la fraction de masse du disque la plus importante. Elles jouent donc un roéle
privilégié dans I’évolution dynamique des anneaux. Tant que la taille des particules est supé-
rieure & quelques millimétres (la profondeur de peau thermique est bien plus faible), I’émission
thermique n’en dépend pas car la transmission de chaleur par conduction ne se fait que sur
les premiéres dizaines de microns en dessous de la surface. En revanche la taille va modifier le
comportement dynamique et va donc influencer la température effective du disque. Les petites
particules vont étre plus perturbées gravitationnellement que celles dont le rayon est de 'ordre
du métre, car elles sont plus sensibles a la diffusion gravitationelle.

FiG. 5.14 — Schéma des boites périodiques utilisées dans les simulations dynamiques. Le mouve-
ment des particules est calculé dans la boite centrale. Neuf autres boites se repartissent autour.
La rotation différentielle crée un cisaillement qui déplace les boites les unes par rapport aux
autres. Dans ’exemple montré ici, a=84000 km, 7 = 0.1, N=6000 particules, et la distribution
de taille suit une loi de puissance d’indice q=-3.1.

Nous avons lancé les simulations sur 200 orbites, soit 57 jours. Initialement, les 1000 par-
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ticules sont uniformément reparties dans la boite, et ont un spin nul. L’équilibre dynamique
est atteint au bout de 40 orbites (11 jours) et la dispersion des vitesses se stabilise & environ
0.5 cm/s. L’épaisseur effective du disque ne varie alors plus. La figure 5.15 donne l’aspect de
la répartition des particules lorsque cet équilibre est atteint.

Fia. 5.15 — Vue simulée avec PRD de la position des particules dans 'anneau C (vue de
dessus et de coté), aprés 200 orbites. La distance radiale vaut 84000 km, 7=0.1 et le rayon
des particules est fixé & 1 meétre. La boite représentée ici fait 40 métres de coté. L’épaisseur
verticale moyenne est de quelques métres seulement.

F1G. 5.16 — Distribution verticale des particules par rapport au plan équatorial (z=0), calcu-
lée & partir de nos simulations numériques (a=84000 km, 1000 particules, 7=0.1, rayon des
particules : 1 métre.

La distribution verticale des particules, qui donne le nombre de particules en fonction de la
hauteur z par rapport au plan équatorial, est donnée par la figure 5.16. Cette courbe est maxi-
male en z=0 ce qui signifie qu'une majorité de particules sont concentrées dans le plan équato-
rial. La distribution assez piquée (avec une largeur & mi-hauteur de seulement 1.7 metres), est
synonyme d’une faible épaisseur des anneaux. Cette épaisseur effective est en fait proche de la
taille des particules elles-mémes. La structure verticale des particules qui contiennent 1’essentiel
de la masse est donc monocouche, ce qui justifie la modélisation thermique de cette popula-
tion par le modeéle & spin & structure monocouche. Richardson (1994) et Salo (1995) ont déja
montré que 1’épaisseur effective d’un anneau, a 100000 km de distance de Saturne et & 7=0.1,
était faible. L’intérét des résultats présentés ici, est qu’il ont été obtenus spécifiquement avec
les paramétres de I'anneau C. L’épaisseur du disque trouvée ici est cohérente avec 1’épaisseur
locale mesurée par Rosen (1989) (de 1 & 5 meétres pour 'anneau C).

Nous remarquons également que la distribution de la vitesse de rotation des particules
(norme du spin) relative a la vitesse képlérienne (w/€2) est fortement semblable & une fonction
maxwellienne du type y = xe”, centrée sur une rotation synchrone (w=2). La dispersion autour
de cette valeur est assez faible (largeur & mi-hauteur de 1) et il semble que aucune particule
ne possédent un spin plus rapide que 59 (figure 5.17).

La distribution de 'azimut ap de ’axe des particules apparait relativement isotrope et
constante (figure 5.17). Il n’y a donc pas d’azimut privilégié pour les axes de rotation. Ce résul-
tat n’est en soit pas étonnant car il n’y a pas de raison qu’une valeur de ap soit privilégiée. La
géométrie du probléme est en effet symétrique par rapport au plan équatorial et la distribution
des impacts successifs sur la surface n’est pas isotrope de par la rotation différentielle. L’angle
ap des axes de rotation est donc amené a évoluer au fur et & mesure des collisions.

En revanche, la distribution de ’angle 0p est relativement élargie (largeur a mi-hauteur de
110°) et présente un maximum aux alentours de ép = 50°. L’inclinaison privilégiée des axes de
rotation des particules est donc préférentiellement positive, ce qui signifie que la majorité des
particules sont progrades (la projection du spin & sur I’axe Zp est positive). Environ deux tiers

d’entre elles ont leur axe incliné " vers le haut " (dp positif). On peut se demander pourquoi
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Fi1c. 5.17 — Distribution des vitesses de rotation et des axes de rotation des particules dans
I’anneau C. Ces distributions ont été moyennées sur 20 orbites, pour simuler un échantillon de
20000 particules. La profondeur optique vaut 7=0.1. La valeur de w est normalisée a Q (i.e.
1250°/jour). L’azimuth ap et l'inclinaison dp (élévation de 'axe du spin au dessus du plan
des anneaux) sont donnés dans le repére R centré sur les particules. Une valeur positive de dp
implique une rotation prograde dans le repére inertiel.

ce sens de rotation est privilégié par rapport a un autre? Araki (1991) a en fait montré que
la distribution des impacts successifs lors des collisions, sur la surface d’une particule, dans un
disque en rotation différentielle, n’est pas isotrope. Elle favorise en effet une rotation prograde.
La distribution des directions des axes peut donc, en moyenne, se limiter a un céne de demi
grand angle au sommet de 50°environ (isotrope pour ap).

Evolution temporelle du spin dans I'anneau C pour une distribution monotaille

Ces résultats sont représentatifs du comportement global de ’ensemble des particules. S’ils
permettent de comprendre quelles sont les valeurs de w, ap et dp les plus favorables, ils ne per-
mettent pas de savoir ce qui se passe au cours du temps. Les collisions sont en effet nombreuses
dans les anneaux. La plus faible probabilité d’impact entre deux particules dans I’anneau C,
due a la faible profondeur optique (et donc & une distance inter-particules importante), est
compensée par le fort cisaillement liée & la rotation différentielle, qui augmente les chances de
collision mutuelle.

Pour estimer le nombre de collisions par tour, il est nécessaire de connaitre la profondeur
optique (liée au libre parcours moyen) ainsi que les vitesses relatives. La profondeur optique 7
du disque, dépend du nombre de particules N de rayon R, comprises dans une surface S :

N7R?
= 5.12
=5 (512)
Donc :
TS
N=__"_ 1
NrR2 (5.13)
La densité volumique des particules dans 'anneau d’épaisseur Z est donc définie par :
N T
— 2 _ 5.14
=5z~ =Rz (5.14)
Le nombre de collisions mutuelles par particule et par orbite est défini comme :
Neot = pnR? - v - t (5.15)

Ou dv est la vitesse relative moyenne au cours d’un impact, et t le temps. Le nombre de
collisions par particule et par orbite s’écrit donc :

.
Neot = 001 (5.16)
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F1G. 5.18 — Variation de la norme du spin et des angles ap dp d’une particule test dans I’anneau
C, sur 200 orbites. Les 40 premiéres orbites correspondent au temps nécessaire au disque pour
étre & I’équilibre.

Or pour un systéme plat comme ’anneau C, la dispersion des vitesses est essentiellement
due a la rotation képlérienne (de vitesse angulaire €2) et au cisaillement tangentiel. La vitesse
relative moyenne peut s’approximer par

Sv ~ 3QOR (5.17)

Sur une orbite compléte, on a donc :

2

T T
Neop = EBQRt = Z?)QR O

(5.18)

Soit encore :

67TR

N =
col 7

(5.19)

Dans l’anneau C, les observations de French et Nicholson (2000) montrent que Z ~ 3R au
maximum. La distribution verticale des particules que nous avons trouvées confirme ce résultat.
Donc Ngo =~ 2n7 = 6.287 ~ 107. Une particule dans un disque de profondeur optique de 0.1
devrait statistiquement entrer en collision avec une autre environ 1 fois par orbite.

Pour connaitre la valeur de N, & partir des simulations, et donc I’histoire dynamique
d’une particule, nous avons choisi au hasard une particule test dans les anneaux, son com-
portement étant & priori représentatif des autres, leur taille étant identique. Nous avons suivi
au cours des 200 orbites les variations de spin a la suite de ses multiples collisions. Au cours
d’une collision entre deux particules, les modifications de spin des deux particules peuvent étre
importantes, méme si les vitesses de collisions ne sont que de quelques centimétres par secondes.

La simulation nous montre qu’une particule, dans ’anneau C, subit environ 5 collisions par
orbite. Cela signifie quelle rentre en contact avec une autre toute les 1.37 heures. Cette valeur
est du méme ordre de grandeur que le résultat trouvé analytiquement par le calcul précédent
trés simple. Au cours de ces collisions, 1’orientation de ’axe de rotation de la particule va étre
perturbé. La figure 5.18 représente I’évolution de la norme du spin ainsi que de son orientation
au cours du temps. Les 40 premiéres orbites sont celles nécessaires au systéme pour se mettre
a l’équilibre. La norme du spin ne semble pas ensuite étre modifiée de fagon significative au
cours des collisions. Sa valeur oscille autour de w = €0 avec des valeurs minimales et maximales
respectivement égales & w = 0.182 et w = 2.

Les variations brusques de 'angle ap ne sont pas physiques et sont simplement la consé-
quence du passage ap = 0° & ap = 360°. La distribution de cet angle étant isotrope, les
variations associées & chaque particule ne vont pas significativement affecter I'histoire ther-
mique de ’ensemble du disque.

L’inclinaison §p semble varier d’environ 50 degrés toute les 10 orbites (Figure 5.18, mais
les petites variations sont plus fréquentes. Il est intéressant d’analyser effet des variations de



5.4 Modélisation de I'émission thermique de I'anneau C 115

FiG. 5.19 — Nombre de collisions en fonction de la variation de dp suite aux impacts entre
particules. L’axe & gauche représente la fraction de collisions qui va entrainer une variation de
dp plus grande que celle indiquée sur I’axe des abscisses. L’axe de droite représente le nombre de
collisions par particule par orbite associée. Par exemple, seulement 1 collision /particule/orbite
peut faire varier dp d’un angle supérieur a 20°. Cela correspond a 20% de toutes les collisions.

I'inclinaison dp. Une modification de §p peut affecter le bilan énergétique global des particules,
la distribution n’étant pas symétrique (63 % des particules ont une inclinaison positive), ce
qui va perturber les températures effectives du disque observables. Parmi les 5 collisions par
particule et par orbite, quelle est la fraction d’entre elles qui est capable de modifier de facon
significative ’angle dp ?

La figure 5.19 illustre la fraction de collisions capable d’engendrer une variation Adp. La
courbe tracée décroit trés rapidement et il apparait que seulement 10% des collisions sont a
méme de faire varier l'inclinaison de ’axe de plus de 30°, ce qui est relativement peu. Statis-
tiquement, une telle collision a lieu une fois toutes les deux orbites. Nous voyons donc que de
fortes variations d’inclinaison du spin & la suite de collisions mutuelles sont des événements
assez rares dans 'histoire dynamique des particules. En fait, la plupart du temps, les vitesses
relatives de deux particules avant et aprés impact sont trop faibles pour générer des perturba-
tions fortes. Seules des vitesses plus élevées et des collisions rasantes, sont capables de modifier
la rotation des particules. Nous pouvons donc en premiére approximation supposer que ’axe
de rotation des particules reste inchangé au cours d’une orbite.

Pour résumer les résultats trouvés par les simulations dynamiques pour un anneau constitué
de particules de méme taille, nous pouvons donc dire que :

1. La structure verticale des grosses particules, qui représentent une importante fraction de
la masse du disque, est monocouche, 1’épaisseur de ’anneau C ne dépassant pas 2 a 3
meétres.

2. La distribution des vitesses de rotation w des particules dans le référentiel inertiel est
centrée sur la vitesse Képlérienne.

3. La distribution en azimut des directions des axes des particules ap est homogéne. Il y a
isotropie de ap.

4. La distribution des inclinaisons dp, bien que relativement large, montre que 63 % des
particules sont progrades. Le mode de §p, qui correspond & sa valeur le plus probable,
est de 50°.

5. La projection des vecteurs w sur l’axe vertical Zp sera donc orientée vers le haut. De
plus, ap étant isotrope, la moyenne des directions de spin est donc perpendiculaire au
plan des anneaux.

6. Les variations importantes d’orientation de 1’axe de rotation des particules sont peu
nombreuses.

L’hypothese d’une structure monocouche semble donc raisonnable. La forte proximité a
Saturne provoque un fort cisaillement tangentiel, qui empéche toute formation d’une structure
a plus grande échelle. Ces résultats nous permettent de faire des hypothéses simplificatrices
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nécessaires pour contraindre la vitesse de rotation des particules dans I’anneau C. Premiére-
ment, nous supposons que le spin des particules reste inchangé au cours d’une orbite.
Deuxiémement, nous faisons 'hypothése que ’axe de rotation des particules est perpen-
diculaire au plan des anneaux. Cette situation est & priori représentative du comportement
moyen des axes de rotation.

Pour vérifier la validité de la derniére hypothése, nous avons calculé les températures effec-
tives de I'anneau C, pour une valeur moyenne B’=15°, avec Ay = 0.25 et K = 10~*W/m/K,
dans deux cas :

1. Avec des particules identiques, synchrones et dont 'axe de rotation est perpendiculaire
au plan des anneaux.

2. En considérant une distribution de ap et dp dont la fonction de distribution est identique
a celle issue des simulations numériques, mais toujours avec des spins synchrones.

Pratiquement, le second cas est beaucoup plus coliteux en temps de calcul car il faut tenir
compte d’un ensemble de couples (ap,dp). Dans les deux cas, la température effective Tgpp
a été calculée en différentes longitudes ¢r dans 'anneau C, et pour & chaque fois toutes les
géomeétries d’observations définies par (B, ¢sc) possibles. Les cartes de température calculées
aux longitudes ¢r = 0°,£90°, 180°, sont présentés sur la figure 5.21, ainsi que la différence
entre les deux approches. Les hautes températures effectives correspondent logiquement aux
observations & faible angle de phase. Le décalage vers les hautes latitudes B du point le plus
chaud, vient simplement du fait que I’élévation solaire est positive. Quelle que soit la longitude
observée et la position de l’observateur, la déviation standard de la différence entre les deux
calculs, n’excéde pas 3 Kelvins.

Bien que I’élévation solaire B’ ne soit pas de 15°pour nos observations, et que les longitudes
scannées ne soient pas uniquement réparties sur les 4 longitudes précédentes, nous avons ce-
pendant, a titre informatif, indiqué les coordonnées (B,¢sc) de Voyager et de Camiras (table
5.4.2) dans le référentiel de la planéte, dans le but de voir si la température calculée en ces
points sera affectée par les hypothéses simplificatrices. La plus large dispersion entre les deux
résultats apparait généralement vers ®..=-60°, 65,=10°, soit & fort angle de phase. Les géomé-
tries d’observations de Camiras et d’IRIS sont peu sensibles & cet écart : 'erreur maximale en
température effective ne dépasse pas 2 kelvins, ce qui est plus faible que les barres d’erreurs
associées aux mesures de Voyager.

CONCLUSION : Pour contraindre la vitesse de rotation des particules les plus massives,
nous supposons donc que cette population a une structure verticale monocouche, que toutes les
particules ont le méme spin et que leur axe est orienté perpendiculairement au plan équatorial
de la planéte. Nous comparons maintenant les profils azimutaux de température T(¢g) calculées
pour un couple (Ay, I'w), avec les mesures de températures obtenues a différents angles de
phase.

5.5 Vitesse de rotation dans I'anneau C dans I'approximation monotaille

Pour pouvoir comparer les températures effectives calculées avec le modéle & spin, avec
les températures de brillance observées par Camiras et les températures équivalentes issus des
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F1G. 5.20 — Cartes de température de 'anneau C sur les anses Ouest (¢p=-90°) (& gauche) et
Est (¢pr=+90") (a droite), a toutes les élévations B et longitudes ¢s. de 'observateur. L’élé-
vation solaire est fixée a4 B’=15°. Paramétres choisis : 7=0.1, a=84000km, Av=0.25, K=10"*%
W/m/K, w = Q. En haut : températures effectives émises par un disque constitué de parti-
cules dont ’axe est constant sur une orbite, mais dont la distribution des angles dp et ap est
celle issue des simulations dynamiques PRD. Au milieu : Les axes de rotation des particules
sont perpendiculaires au plan des anneaux. En bas : Différence des deux premiéres cartes. Les
positions de ’observateur correspondant aux observations de CAMIRAS et d’IRIS, définies par
(B, ¢sc, sont également indiquées.

Fi1G. 5.21 - Cartes de température de 'anneau C a ¢p=-180°(a gauche) et a la position anti-
solaire (¢pr=0") (a droite), & toutes les élévations B et longitudes ¢s. de 'observateur. L’élé-
vation solaire est fixée 3 B’=15°. Paramétres choisis : 7=0.1, a=84000km, Av=0.25, K=10—*
W/m/K, w = Q. En haut : températures effectives émises par un disque constitué de parti-
cules dont ’axe est constant sur une orbite, mais dont la distribution des angles dp et ap est
celle issue des simulations dynamiques PRD. Au milieu : Les axes de rotation des particules
sont perpendiculaires au plan des anneaux. En bas : Différence des deux premiéres cartes. Les
positions de I’observateur correspondant aux observations de CAMIRAS et d’IRIS, définies par
(B, ¢sc, sont également indiquées.

spectres d’IRIS, il est nécessaire de convertir Tg et Tey en Tprp.

Dans le cas d’'un anneau monocouche, la conversion des températures de brillance Ty en
température effective Tprp se fait ici en supposant une profondeur optique 7 = 0.1 :

_CB,T
I,(Te) = e,B,(Tepf)(1 —e )(M) (5.20)
L’emissivité apparente (3 correspond ici & :
C(B
B=e(l— e—T)(M’T) (5.21)

avec €, = 1 et pu = sin(B = —19.04") = 0.358. Pour les observations réalisées avec CAMIRAS,
nous utilisons le coefficient de non écrantage obtenu par Froidevaux et al. (1981) & partir de
leurs mesures en laboratoire : C(B=-19.04,7 = 0.1)=0.64. L’émissivité apparente vaut donc
B = 0.19. Cette valeur est tout a fait compatible avec celles trouvées par IRIS (figure 5.10) (qui
varient de 0.15 & 0.4 environ pour les régions situées en dehors des annelets). Les observations
d’IRIS S1, R2 et R4, obtenues a une élévation proche de celle de CAMIRAS, donnent une
émissivité de 0.2 environ. Seule 'observation C1 réalisée a incidence rasante correspond & un
B plus grand (0.6), car ’écrantage mutuel entre les particules augmente alors. L’émissivité
Orris correspond donc a celle que ’on pourrait attendre d’une structure verticale
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(I)sc 050 (I)R
(Degrees) | (Degrees) | (Degrees)
CAMIRAS -6.2 -19.04 0-360
IRIS Shadow 1 -139 -16 -60 to -20
IRIS Shadow 2 -35 -30 40
IRIS Shadow 3 -15 5 -70 to -20
IRIS Radial 2 -150 -10 130
IRIS Radial 4 42 16 120
IRIS Long int. 1 -155 -4 -80
IRIS Long int. 2 -155 -7 -80

TAB. 5.4 — Angles définissant les géométries d’observations de CAMIRAS et d’IRIS

monocouche.

La conversion de la température équivalente T, en température effective Tppp est plus
délicate. La premiére est dérivée des courbes spectrales en ajustant un corps gris de tempéra-
ture T, et d’émissivité 3, alors que la seconde utilisant la loi de Stephan, donc en intégrant
le spectre. Nous avons réalisé plusieurs essais et calculé avec le modéle a spin les deux tempé-
ratures pour comparer leur valeur. La différence entre les deux, pour un couple de paramétres
(Av, T', w) donné, n’excéde pas 0.1K, ce qui reste négligeable par rapport aux incertitudes
des mesures et ne va pas affecter la recherche de w. Nous avons donc supposé par la suite que
Terr—"T¢q. Cela permet de réduire considérablement le temps de calcul, I'intégration nécessaire
pour dériver Tgrp étant peu coiliteuse en temps.

Les Terr(¢r) théoriques calculées ont été ajustées aux mesures en minimisant le terme :

Te mo ~_Te obs); 2
v :Z< f#(mod); ~ Teff(ob )z> (5.2)

A g

7
ot Tofp(moay st la température effective calculée, T.f¢(ops) celle mesurée et o représentable
I’écart type en chaque point de mesure.

Pour la recherche du x? nous avons utilisé Ialgorithme itératif puissant de Levenberg-
Marquardt, qui a I’avantage d’étre trés performant et trés rapide dans la recherche du minimum,
mais aussi peu sensible aux valeurs initiales des paramétres libres. La méthode consiste a
rechercher le gradient maximum de la courbe & 3 dimensions x?(Ay, w, I') dans Iespace des
variables et & se rapprocher progressivement de la valeur minimale. Nous supposons pour cela
que les trois parameétres libres sont indépendants. Nous avons sondé I'espace des variables avec :
0.05 < Ay <0.95,0.1Q0 < w < 10.Q, 0.5 < T < 70Jm 2K ts1/2,

5.5.1 Vitesse de rotation avec les données CAMIRAS

L’ajustement des courbes théoriques sur les courbes de température de brillance se fait ici
aux alentour des deux anses (sur l’anse Ouest de ¢pp = —110° & —50°; et sur 'anse Est de
¢r = 70° & 120°), car aux autres longitudes ¢R, le flux infrarouge est fortement perturbé par
celui de Saturne. Les résultats trouvés pour les trois observations au sol sont indiqués dans la
table 5.5.2. Les barres d’erreurs associées correspondent aux incertitudes a 3o.
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La figure 5.22 montre les courbes azimutales de température avec les courbes théoriques qui
s’ajustent le mieux pour chacune des trois observations. La forme des courbes sur ’anse Est,
aprés la sortie de ’'ombre, est assez bien reproduite dans ’ensemble. Les modéles d’anneau plat
utilisées pour reproduire les courbes a 20um étaient jusque-la incapable d’expliquer la montée
en température juste avant I'entrée dans 'ombre. Cette remontée est en effet typique de la
présence de particules en rotation lentes (w < €2), observées a trés faible angle de phase. L’hé-
mispheére des particules qui fait face a la Terre a en effet subi depuis la longitude ¢pr=-180", le
flux infrarouge de la planéte. Au début de ’éclipse par Saturne (soit vers la longitude ¢ p=-45°),
il est aussi chauffé par le Soleil, ce qui provoque une remontée en température. L’hypothése
d’un modéle plat n’est pas compatible dans ce cas, car la remonté en température a lieu a
or=-180", par diffusion de la lumiére solaire réfléchie sur Saturne.

La chute de température effective dans 'ombre, non observable ici, est estimée a environ 20

F1G. 5.22 — Profils de température de brillance de ’anneau C & 20.5, 17.3 et 13.0 um, obtenus
en 1999 avec Camiras. Les températures effectives sont calculées & partir des températures
de brillance en faisant I’hypothése d’une structure verticale monocouche pour les particules
les plus grosses du disque (équation 5.20). Elles sont représentées avec leur barres d’erreur
a 3o0. Les courbes rouges correspondent aux profils de température calculés dans 'hypothése
monocouche, avec les parameétres (Ay, I', w) indiqués dans chaque cas. Ce sont celles qui
s’ajustent le mieux aux données obtenues autour les anses Est et Ouest.

kelvins par notre modeéle, ce qui est conforme aux premiéres observations de Voyager (Hanel
et al., 1981) et aux résultats de Froidevaux et al. (1981). Les valeurs de l'albédo (Ay = 0.25 £+
0.10 (& 30 environ, sont tout a fait en accord avec les valeurs précédemment mesurées (Ferrari
et al., 2005a; Spilker et al., 2003), dans ’hypothése d'un anneau a structure plane.

L’inertie thermique dérivée des trois profils de température est extrémement faible (en
moyenne 6 +0.2Jm 2K 151/ 2), ce qui est trois ordres de grandeur plus faible que celle de la
glace d’eau pure! Nous confirmons donc 1'unique mesure faite & ce jour de l'inertie thermique
de cet anneau par Ferrari et al. (2005a). La contrainte la plus forte sur ce parameétre est es-
sentiellement obtenue en sortie d’ombre, lorsque les anneaux se réchauffent, la vitesse de ce
réchauffement étant fortement liée & la conductivité thermique et donc a l'inertie thermique.

Le résultat le plus important et surtout novateur concerne le spin. Il s’agit ici de la pre-
miére contrainte observationnelle quantitative de la vitesse de rotation des par-
ticules dans les anneaux. L’anisotropie d’émission détectée dans cet anneau (Hanel et al.,
1981) a faible et fort angle de phase laissait déja suggérer la présence de rotateurs lents, mais
aucune estimation quantitative des vitesses de rotation n’avait pu étre établie.

Sous les hypothéses d’une distribution mono taille des particules, et suivant une structure
monocouche, les particules dont le rayon est de I'ordre d’un métre, qui contiennent une frac-
tion importante de la masse totale de 'anneau C, ont une vitesse moyenne de rotation (dans le
référentiel inertiel)w/Q = 0.5+ 0.4 (& 30), soit légérement plus lente que la rotation synchrone
w/Q = 1. Cette vitesse n’est pas due a la synchronisation par effet de marée car les particules
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FiG. 5.23 — Température de 'anneau C observées par IRIS/Voyager 1 en 1980, et profils
azimutaux calculés. Chaque courbe représente la température observable aux angles de phases
donnés, pour un disque monocouche, avec w/Q:0.4f8:g. L’effet de la variation d’angle de phase
avec la longitude est particuliérement visible sur le Shadow scan 2.

sont de trop petite taille, mais plutdt aux résultats des multiples collisions dans un disque en
rotation Képlérienne et a la répartition des impacts & la surface (Araki, 1991). La rotation
légerement plus lente que celle donnée par les résultats de simulation numérique pourrait éven-
tuellement provenir de la présence de particules de tailles différentes. La période moyenne de
rotation des particules est donc de 13.8 heures. Nous discutons dans le chapitre 7 de ce résultat.

5.5.2 Vitesse de rotation avec les données IRIS

Dériver les valeurs du couple (Ay, w, I'), & partir des données du spectrométre IRIS est
un travail complexe, car nous n’avons que trés peu de points de mesure, et la couverture
longitudinale des anneaux reste limitée. Les deux intégrations longues, ou encore le scan S2
dans 'ombre ne possédent qu’un seul point de mesure. Ajuster une courbe théorique compléte
sur toutes les longitudes, n’a pas de sens physique car une importante gamme de couples (Ay,
w, I') peut reproduire les données.

Nous avons donc ajusté simultanément tous les profils azimutaux pour les 7 géométries
d’observation, ce qui revient a rechercher I’ensemble (Ay, w, I') permettant de reproduire
toutes les données. Les courbes azimutales de Trrr qui s’ajustent le mieux aux mesures de
température sont illustrées sur la figure 5.23. Ces courbes, représentent les variations de tempé-
rature effective, observées aux différentes géométries d’observation disponibles, pour les mémes
parameétres (albédo, inertie thermique et vitesse de rotation des particules). Elles semblent
bien reproduire la forte anisotropie d’émission entre faible et fort angle de phase et ainsi que
la chute de température au moment ou les particules rentrent dans ’ombre, observées & angle
de phase intermédiaire (Shadow scan 1). La chute de température calculée a ces longitudes est
plus importante & faible qu’a fort angle de phase, ce qui est cohérent avec des particules en
rotation lente. L’éclipse de Soleil lors de ’entrée dans ’ombre de Saturne, ne perturbe que trés
peu la température de surface des particules qui est plongée dans la nuit, visible & fort angle
de phase, lorsque le spin moyen des particules est lent. L'importante dispersion des mesures
de température (Shadow scan 1 par exemple) autour des valeurs calculées est probablement en
partie due & ’étalement important du champ de vue d’IRIS, projeté sur les anneaux.

L’albédo de Bond dérivé a partir des observations d’IRIS est légérement plus important
que celui trouvé avec les données de Camiras, c’est a dire Ay = ().37f8:?§ a 30. Les incer-
titudes associées rendent toutefois le résultat consistant avec les observations au sol (Figures
5.24 et 5.25). Les observations a faible angle de phase permettent de contraindre assez bien
I’albédo, car le flux incident solaire est alors absorbé sur les mémes surfaces que celles qui
sont observées. Pour ces observations, la plupart des observations se font & angle de phase in-
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F1G. 5.24 — Inertie thermique en fonction de 1’albédo de Bond dans I’anneau C, obtenu & partir
des observations de I’émission thermique depuis le sol (1999) et avec IRIS/Voyager 1 (1981).
Les résultats obtenus en considérant ’anneau comme une structure plane monocouche sont
également présents (Ferrari ef al., 2005a). Les barres d’erreurs sont données a 3 o.

F1G. 5.25 — Albédo de Bond en fonction du spin (relatif a la vitesse de rotation képlérienne)
dans 'anneau C, obtenus & partir des observations de I’émission thermique depuis le sol (1999)
et avec IRIS/Voyager 1 (1981). Les barres d’erreurs sont données a 3 o.

termeédiaire ou fort, ce qui ne permet pas de connaitre avec autant de précision Ay, par rapport.

Nous trouvons ici également une inertie thermique trés faible : I‘:9.4*_'§1'0Jm*2[(*13*1/2.
Cette valeur est tout & fait compatible avec la valeur trouvée par les courbes azimutales &
faible angle de phase (Camiras). La forte incertitude sur I" est principalement due a la faible
quantité de points de mesure disponibles, surtout & ’entrée dans ’ombre de la planéte, ainsi
qu’aux grandes incertitudes sur les mesures. La vitesse de chute de température ne peut donc
pas étre mesurée de fagon précise. Les données d’IRIS nous donnent acces & cette température
dans 'ombre de la planéte, ce que ne nous permettent pas les observations faites au sol. Les
quelques mesures effectuées a 'entrée dans 'ombre (Shadow scan 1) sont relativement bien
reproduites par notre modéle.

AXO 08 L (Jm_Q{io_;S_l ) | Spin E:S/P)
0.25 7001 59737 0.5201
0.01 0.4 0.1
CAMIRAS 025;86% 6.9*_;03% 0'418'%
0277y 6.27y 0.5%
20018 -5 F-0.2

TAB. 5.5 — Valeurs trouvées pour le couple (Ay, w, I') . Les trois obtenues pour les observations
de Camiras correspondent aux trois profils azimutaux a 13, 17 et 20 pm.

La vitesse de rotation des particules, obtenue par l'interprétation des variations de tempé-
rature avec la longitude vues sous différents angles de phase, nous donne un résultat quasiment
identique a celui obtenu a partir des données Camiras : w/Q = O.4f8:g (3 30), ce qui suppose
une vitesse de rotation moyenne de 13.8 heures. L’anisotropie d’émission entre & faible et fort
angle de phase s’explique donc par la présence de particules en rotation légérement plus lente
que la vitesse synchrone.
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F1G. 5.26 — Inertie thermique en fonction du spin (relatif & la vitesse de rotation képlérienne)
dans 'anneau C, obtenus & partir des observations de 1’émission thermique depuis le sol (1999)
et avec IRIS/Voyager 1 (1981). Les barres d’erreurs sont données a 3 o.
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L 'anneau A et les Wakes
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La période 2002-2004 correspond a la plus forte inclinaison des anneaux de Saturne par rap-
port au Soleil (Ba-27°). A cette occasion, la projection de 'ombre de la planéte sur les anneaux
s’est considérablement raccourcie. Les particules constituant ’anneau A ont par conséquent été
momentanément privées du phénomeéne transitoire d’éclipse par Saturne. Cette configuration,
qui ne se reproduit que tous les 15 ans, aux solstices Saturniens, est particuliérement inté-
ressante car les variations azimutales de température que nous pouvons alors observer dans
I’anneau A ne sont a priori dues qu’au spin des particules et, dans une bien moindre mesure, &
Iinertie thermique de leur surface. Ce chapitre présente 1’étude et I'interprétation des variations
azimutales de température de cet anneau, obtenues avec le nouveau spectro-imageur VISIR et
avec le spectrométre embarqué CIRS sur Cassini.

6.1 L’anneau A : présentation

L’anneau A de Saturne est I’anneau principal de Saturne le plus externe. Ses frontiéres
internes et externes sont situées respectivement a 122200 km et 136800 km du centre de la
planéte, soit relativement prés de la limite de Roche. Sa profondeur optique est intermédiaire
entre celle de anneau C et celle de anneau B : elle vaut 7 = 0.5 en moyenne. La figure
6.1 montre les variations de 7 en fonction de la distance & Saturne, dérivées des données du
photo-polarimeétre (PPS) des sondes Voyager. La partie la plus interne (a<125000 km) est plus
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dense, la profondeur optique atteignant parfois 0.8 ou 1.

On distingue deux divisions principales. La division de Encke, située a 133570 km, est large
de 325 km. La présence du petit satellite Pan, découvert par Showalter (1991), dont le diamétre
ne dépasse pas 20 km, pourrait étre responsable de la formation de ce "gap". Plus loin vers
136500 km de distance, la division de Keeler est large de 35 km seulement. La présence du
petit satellite S/2005 S 1 au sein de cette division (& une distance de 136505 km), découvert en
Mai 2005 sur les images de Cassini (Porco, 2005), semble expliquer la stabilité de cette division.

Les images des sondes Voyager ont montré que 'anneau A est le siége de nombreux phé-
nomenes physiques témoignant de l'interaction gravitationelle des particules entres elles mais
aussi avec des satellites (ondes spirales de densité ("density waves"), ondes verticales ("bending
waves"), wakes,...etc) (Horn et al., 1996, 1992; Cuzzi et al., 1984; Lane et al., 1982; Smith et al.,
1982; Showalter, 1991).

Les ondes spirales de densité sont des perturbations gravitationnelles produites par les
résonances avec les satellites extérieurs aux anneaux. Elles prennent naissance au niveau des
cites de résonances de Lindbald. Au sein de ces ondes, la matiére qui constitue le disque est
alternativement comprimée ou étirée ce qui provoque des variations horizontales de densité.
Au fur et & mesure que l'onde s’étend radialement en perdant du moment cinétique, elle en
transfert aux particules proches de la résonance créant ainsi des divisions. Les ondes verticales
sont quant a elles dues au perturbations gravitationnelles dues aux satellites sont ’orbite est
inclinée (voir la revue de Shu (1984) pour plus de détails).

Spilker et al. (2004) a étudié les principaux sites de résonance gravitationnelle dans 1’an-
neau A. Les résonances provoquant les ondes les plus importantes sont celles associées & Janus,
Prométhée, Pandore et Mimas.

D’autres structures a plus petite échelle sont présentes dans cet anneau : les wakes. Ce sont
des instabilités de Jeans. Alors que "autogravitation tend a rassembler les particules entre elles,
les effets de marée Saturne toute proche tendent a les détruire. La nature trouve un équilibre
entre les deux et les grumeaux s’allongent pour former des filaments de matiére. Ces structures
sont trés probablement responsable des asymétries azimutales de brillance qui ont été observées
pour la premiére fois par Camichel (1958), et confirmées par la suite (Ferrin, 1974; Dones et al.,
1993; French et Nicholson, 2000; Dones et al., 1993).

A partir de I’étude des ondes spirales observées par Voyager, Spilker et al. (2004) ont montré
que la densité de surface en deca de la division de Encke est de 43.8 £7.9 g.cm™2, alors qu’elle
tombe a 28.3 + 10.8 g.cm ™2 dans la partie le plus externe. Cette différence, indépendante
de la profondeur optique (profil PPS) montre que la distribution de taille des particules et
la composition n’est pas constante sur tout I'anneau. Ces résultats sont confirmés par les
observations d’occultation radar (French et Nicholson, 2000) (voir la table 1.5.2).

Par ailleurs, la masse totale de "anneau A est estimée a 4.9.10'® kg (Spilker et al., 2004),
ce qui est équivalent a la masse d’un satellite de glace de 110 km de diameétre. Quant & son
épaisseur locale, elle est comprise entre 5 et 30 métres. Si la structure verticale des plus grosses
particules peut ainsi étre supposée monocouche, il n’en est pas de méme pour les autres.
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F1G. 6.1 — Profil de profondeur optique de 'anneau A provenant du PPS (Voyager). On dis-
tingue bien les divisions de Encke et Keeler prés du bord externe.

6.2 Précédentes observations infrarouges de I'anneau A

Les observations infrarouges de I’anneau A, depuis la Terre, sont trés difficiles & obtenir car
elles nécessitent une trés haute résolution spatiale qui est délicate & avoir dans ces longueurs
d’onde.

A partir des observations de Pionner 11 en 1979, Froidevaux et Ingersoll (1980) estiment
la profondeur optique moyenne de cet anneau a 0.6, et 'albédo de Bond & 0.6 également. La
température de sa face non éclairée par le Soleil est alors mesurée a 54 £+ 3 K. Elle est plus
chaude de 10 K sur sa face éclairée. Tokunaga et al. (1980) confirment cette mesure a partir
d’observations depuis le Mauna Kea, sur les deux anses, effectuées a la méme période, alors que
I’élévation du Soleil au dessus du plan des anneaux est trés faible. La température de brillance
augmente donc avec l'inclinaison B puisque Murphy avait trouvé en 1973 une valeur de 89+ 3K
a 20pum. Les observations de 1999 avec CAMIRAS a 20.5um (figure 5.6) nous ont permis de
mesurer la température moyenne de brillance T = 81.0 £ 1.4 K aux anses, avec une différence
de température entre I’anse Ouest et ’anse Est de 0.4 + 2.8 K, probablement due au temps de
réchauffement aprés I’éclipse.

Les variations de température avec ’élévation solaire B paraissent compatibles avec une
structure soit monocouche (Froidevaux et al., 1981) ou multicouche & gradient thermique (Cuzzi
et al., 1984; Kawata, 1983), dans le cas ou ’émission thermique est fortement anisotrope (f=2)
et 'inertie thermique est faible.

Au sol, aucun profil de température en longitude n’a encore pu étre extrait. Les meilleures
résolutions spatiales accessibles jusqu’alors depuis le sol étaient d’environ 10000 km (Camiras
en 1999), ce qui est insuffisant pour pouvoir mesurer les variations azimutales de température
sans artefacts dus a la contamination par 'anneau B. La haute résolution spatiale de VISIR
nous a permis de mesurer pour la premiére fois le profil de température azimutal de 'anneau

A.

6.3 Profils radiaux et azimutaux de I'anneau A.

6.3.1 Premiére lumiére de VISIR en 2004

La fin de I’année 2002 correspond a la période du solstice d’hiver pour Saturne. L’incli-
naison des anneaux par rapport au Soleil et & la Terre est alors importante. La figure (6.2)
représente les angles d’élévation solaire B’ et terrestre B au cours du temps. L’inclinaison solaire
est maximale le 28 Octobre 2002, avec une valeur de B’=-26,731°. La projection de l'ombre de
la planéte sur les anneaux est alors réduite & son minimum. L’élévation maximale depuis la
Terre a lieu peu de temps aprés, le 7 avril 2003, avec une ouverture B=-26,994". Les figures 6.2
et 6.3 montrent les limites de ’'ombre de Saturne sur les anneaux. A la fin de I'année 2002, cette
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ombre est si réduite qu’elle ne recouvre jamais ’anneau A. Il n’y a donc pas de refroidissement
des particules a chaque orbite. Les variations azimutales de température éventuellement détec-
tables ne dépendent alors quasiment plus que du spin des particules, dans ’hypothése ot la
conductivité thermique K est faible. Cette période est donc propice pour mesurer directement
les effets de rotation des particules dans 'anneau A. Mesurer les variations azimutales de tem-
pérature de cet anneau nécessite d’avoir une trés haute résolution spatiale. L’instrument CIRS,
n’était pas encore capable de les mesurer & cette époque 1a car la sonde Cassini ne s’est mise
en orbite que plusieurs mois aprés. Environ & la méme époque, le nouveau spectro-imageur
VISIR est installé sur I’Unité 3 (Melipal) au VLT. La limite de diffraction dans 'infrarouge
aux alentours de 20 microns est de 0,6” avec les télescopes du VLT. Projetées sur le fond de
ciel & la distance de Saturne, cela correspond & environ 4200 km.

Nous avons observé les anneaux de Saturne, en mode imagerie, au cours des toutes premiéres
nuits ot l'instrument VISIR a vu sa premiére lumiére. Les images ont été obtenues le 4 mai
2004, lors du Commissioning n°1 de VISIR, alors en phase de vérification technique. A cette
époque, les distances héliocentrique et géocentrique de Saturne sont respectivement de 9,039
UA et 9,575 UA. Le rayon équatorial de Saturne est d’environ 8,678" (voir tableau 6.3.1) .
Les élévations solaires B et terrestres B’ sont respectivement de -24,87°et -25,95°, la valeur
négative indiquant que c’est le pole sud de Saturne qui est orienté vers la Terre. L’angle de
phase est alors de 5.2°, vers ’anse Est, ce qui signifie que la sortie de 'ombre des particules
est observable depuis la Terre. L’ombre de la planéte sur les anneaux s’étend jusqu’a 131133
km de son centre. Les particules situées au-dela, (représentant 39% de 'anneau A) ne passent
donc jamais dans 'ombre; et sont en permanence chauffées par le Soleil. Les acquisitions ont
été effectuées avec une résolution spatiale moyenne, afin que le champ de vue soit suffisant
pour contenir entiérement le systéme d’anneaux sur le capteur. La taille du pixel avec cette
résolution est alors de 0.127", soit 882 km sur les anneaux. Les observations ont été effectuées
a travers deux filtres en bande N et Q : PAH2 (11.25 microns) et Q3 (19.5 microns).

B B’ rsc(UA) | Dya(UA) | a (deg) Aoz pix
2004 || -24.87 | -25.95 9.575 9.039 5.2 131133 km | 0.127
2005 || -23.70 | -21.90 9.071 9.070 6.2 148200 km | 0.127

TaB. 6.1 — Tableau récapitulatif des angles d’observation avec VISIR en 2004 et 2005.« est
I’angle de phase, A4, 'élongation maximale de 'ombre de Saturne sur les anneaux et pix est
le champ de vue du pixel.

Réduction des données VISIR

Dans la suite, nous ne nous intéressons qu’aux images obtenues en bande Q (a 19.6 mi-
crons) car a 11 microns, le flux solaire réfléchi devient aussi important que le flux thermique
et la modélisation des profils azimutaux de température est alors plus complexe.

La soustraction du fond de ciel a posé de nombreux problémes lors de la réduction des
données. La forte intensité de Saturne (environ 8000 W/m/Hz/sr) génére des artefacts. Pre-
miérement, un signal périodique vertical (les "stripes") apparait réguliérement : 1 colonne sur
16 est ainsi plus brillante. Ces "stripes" sont liés & I’électronique associée au capteur. Deuxié-
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Fi1G. 6.2 — En haut : Inclinaison des anneaux de Saturne par rapport au Soleil (B’) et a la
Terre (B) en fonction du temps. En bas : projection maximale de 'ombre dans le plan des
anneaux, au cours du temps. La ligne continue représente la limite supérieure de 'ombre sur
les anneaux. Celle en pointillées représente la distance radiale maximale qui est visible depuis
la Terre. Les deux lignes horizontales sont les limites inférieures et supérieures de I'anneau
A (122000 km et 136000 km). Nous avons également indiqué les dates auxquelles nous avons
observé I’émission thermique des anneaux avec VISIR/VLT.

F1G. 6.3 — Vue polaire de Saturne et des anneaux. Sont schématisées les limites de I’ombre de
la planéte projetée dans la plan du disque, ainsi que les limites de visibilité depuis la Terre. La
ligne verte est située & 128000 km du centre de Saturne et correspond a la distance & laquelle
nous avons extrait les profils azimutaux.

mement, il y a un effet de mémoire sur le capteur juste aprés une exposition & une source
brillante. I'image de Saturne apparait ainsi fréquemment sur les images de fond de ciel " off
sources " au cours du Chopping, ce qui pose des problémes lors de la soustraction des images,
car le fond de ciel n’est pas correctement éliminé.

Un autre probléme associé au capteur de VISIR concerne I'apparition d’images fantdémes
("ghosts"). Ces ghosts sont présents sous la forme d'une barre diffuse assez large qui occupe
environ 20% de la surface du capteur.

A Tépoque de nos observations, I'instrument était encore en période de test, et toute la
réduction des données a été faite manuellement, image par image, pour corriger tous ces effets.
Sur les 3 nuits d’observations initialement effectuées, nous avons sélectionné seulement 12 se-
condes d’exposition dans la nuit du 4 mai 2004, soit 7 images.

Apres ce traitement, nous avons cependant encore observé un gradient résiduel du fond
de ciel principalement di aux images "fantdmes" et & la mauvaise soustraction du fond de
ciel. L’amplitude des gradients, d’environ 2 kelvins, est du méme ordre de grandeur que les
fluctuations azimutales de température effective qui pourraient étre générées par la rotation
des particules, que nous cherchons a contraindre (voir le chapitre 3). La soustraction d’un fond
de ciel sur des images stellaires ne pose en général pas de difficultés. 11 suffit de calculer un
polynéme d’ordre 1 ou 2 a partir de points de mesure effectuées sur les zones de fond de ciel
dans I'image. Ce polyndme est ensuite soustrait a I'image initiale. Dans le cas présent, la planéte
et ses anneaux recouvrent environ 50% des pixels. Il devient donc tres difficile de modéliser
le flux de fond du ciel & partir de si peu de points. De plus, la forte brillance de Saturne est
la source d’effets de bords assez importants. Sur les 7 images disponibles, nous avons donc
sélectionné tous les pixels ou la planéte et les anneaux n’étaient pas présents et nous avons
créé des images de polynomes d’ordre 2 & partir de ces mesures. Elles sont ensuite soustraites
aux images initiales. Cette méthode est itérative et nous considérons que le fond de ciel est
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correctement soustrait lorsque ’amplitude des variations sur du fond de ciel synthétique est
inférieure & 30 de l'image.

Aucune étoile de calibration n’ayant été observée en bande Q, nous avons calibré les images
"a la main", en multipliant le flux des images par un coefficient arbitraire. Ce coefficient est
choisi de telle sorte que la température de brillance moyenne de la planéte soit de 95 K (Figure
6.5). Nous vérifions par la suite que la température de brillance des anneaux sur les anses Est et
Ouest est en accord avec les précédentes observations pour une méme inclinaison des anneaux
(Esposito, 1983).

Fi1G. 6.4 — Température de brillance des anneaux & 19.5 pm, mesurées lors des observations
avec VISIR le 4 mai 2004. L’anse Est de I'anneau A et de la division de Cassini, est ici tronquée
car elle est en dehors champ de 'instrument.

Profil azimutal de I'anneau A

Pour vérifier que le fond de ciel a bien été correctement soustrait et qu’il n’y a plus de
gradient & grande échelle dans les images, qui pourrait introduire des variations de température
dans les profils azimutaux, nous avons extrait un profil en longitude a 155000+£4000 km de la
planéte, donc dans une région proche de 'anneau A, mais qui ne doit en théorie pas contenir
de flux. Sur les 7 profils de fond de ciel, 5 avaient des variations en température supérieures a 1
K. Or, les variations de températures de brillances en fonction de la longitude, attendues pour
un anneau constitué de particules synchrones, sont de 'ordre de 1 & 2 kelvins. Nous n’avons
donc conservé que les deux autres en supposant que les fluctuations de fond de ciel étaient
négligeables. La figure 6.4 montre 'une d’elles. La couverture azimutale des deux profils n’est
pas la méme car une partie des anneaux était en dehors du champ de VISIR.

Sur chacune de ces deux images, nous avons extrait un profil azimutal de I’anneau A, centré &
128000 + 4000 km du centre de Saturne. A cette distance, les longitudes des limites de 'ombre
projetée sont de £6.57 degrés. Pour augmenter le rapport signal sur bruit qui initialement
est d’environ S/B=10, nous sommes contraints de moyenner radialement et azimutalement le
flux. Pour chaque distance radiale a, nous calculons un profil azimutal dont la résolution en
longitude est suffisante pour que chaque point de mesure ne soit pas corrélé avec son voisin.
Avec la résolution instrumentale de 4200 km, nous choisissons d’extraire un point tous les
Ny—4°. Ainsi, & une distance a donnée, le flux Iy, calculé a la longitude ¢r est la moyenne
des points les plus proches :

¢R+N¢R/2

A (61)

i=pr—Ngp /2 Nor

Le bruit associé est alors :

+N, 2
I T

Tpp = >
" V N¢R i:¢R_N¢R/2 N¢R

(6.2)
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Les profils azimutaux & différentes distances radiales a sont moyennés entre eux. Le flux Iy, ,
résultant, calculé pour une longitude ¢ et une distance r est donc défini par :

Lipr= ), ~p— (6.3)
j=r+Ng/2 "

ou r=128000 km, et N, est le nombre de distances radiales (ici N,=5, de -2000 & +2000 km).
Le bruit associé est alors :

(6.4)

Toutes ces opérations se font sur les images recalées en astrométrie par la méme méthode
que pour les images de Camiras. Donc a chaque image initiale on associe deux images re-
calibrées en astrométrie par filtrage Sobel ou Roberts. Le profil azimutal final est donc donné
par la moyenne des 2 profils associés.

Nous avons donc 2 profils de température qui correspondent & des longitudes parfois diffé-
rentes. Les deux anses Est et Ouest sont en dehors de la premiére image, alors que seule 1’anse
Est est "tronquée" sur la seconde image. Le profil final que nous avons étudié est la moyenne
des deux. Ceci permet encore d’augmenter le rapport S/B, et de couvrir un maximum de lon-
gitudes. Le profil de température de brillance de ’anneau A, du 4 mai 2004 est présenté sur la
figure 6.5.

FiG. 6.5 — Profil de température de brillance de 'anneau A le 4 mai 2004 avec l'instrument
VISIR, & 19.5um. L’anse Est de 'anneau A sortant du champ lors de la prise de vue (figure
6.5), aucune mesure n’est disponible pour les longitudes comprises entre 70°et 150°. Le profil
est extrait a une distance de 128000 + 2000 km du centre de Saturne. La zone hachurée au
milieu représente I’ombre de la planéte projetée.

La température moyenne de brillance & 19.5um de 'anneau A est d’environ 86K, soit 5
kelvins de plus qu’en 1999 (chapitre 5). Cela confirme que la température de brillance augmente
avec I’élévation B. Aprés 'anse Ouest (¢r=-90°), la température semble remonter rapidement
de 2 kelvins. L’ombre projetée sur 'anneau est limitée & quelques degrés seulement. Pourtant,
il semble que la chute de température des particules au cours du transit dans 'ombre, soit
clairement détectée vers les longitudes 10 - 20°. A environ 4 degrés apreés la sortie de I’'ombre,
soit environ 10 minutes aprés, la température de brillance de I'anneau n’est plus que de 83.0+
0.4 K, alors que une demie heure avant de traverser ’ombre la température est de 87.9 4+ 0.3
K.

Comparatif avec CIRS/CASSINI

Les observations des anneaux en trés haute résolution spatiale, avec le spectromeétre CIRS,
ont été obtenues juste aprés ’arrét des moteurs de la sonde lors de la mise en orbite de la sonde
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le ler Juillet 2004, soit seulement 2 mois aprés les observations de Cassini. A cette occasion,
un scan radial complet des anneaux a été obtenu sur le c6té non éclairé (hémisphére nord) avec
une résolution de 100 & 200km, et ’anneau A a été & nouveau observé sur son coté éclairé, apreés
le passage de la sonde dans le plan des anneaux, avec une résolution moyenne de 600 km. Les
angles de phase pour les observations de cet anneau sont de 130°du coté éclairé, et 59°du cote
non éclairé. Les températures de brillance des deux cotés, dérivées des spectres infrarouges, se
sont révélées quasiment identiques (Flasar et al., 2005) (figure 6.6).

FiG. 6.6 — Profil radial de température physique obtenue par CIRS lors du SOI. Les tempéra-
tures des cotés éclairé et non éclairé de 'anneau A se sont avérées identiques pour les angles
de phases respectifs, de 130°et 59°.(d’apres Flasar et al. (2005)

Cela implique que la température physique (de 'ordre de 86 & 90K en 2004 suivant la pro-
fondeur optique dans 'anneau A) est la méme des deux cotés. Ce résultat est en apparence en
contradiction avec les mesures de IRIS en 1980 qui indiquaient une variation de 5 & 10 Kelvins
(Hanel et al., 1981, 1982) pour une élévation solaire de 4 a 8 degrés. Cela peut aussi sembler
surprenant car avec une profondeur optique moyenne de 0.5, I’écrantage mutuel entre les par-
ticules est suffisant pour que la température du c6té non éclairé soit plus froide que ’autre.

Cela a suscité un débat : les uns pensant que ’anneau était isotherme, les autres propo-
sant une solution plus originale & ce probléme (Flasar et al., 2005). La différence d’angle de
phase entre chaque observation pourrait en effet étre responsable des températures observées.
Lorsque le coté éclairé des anneaux est observé, 'angle de phase est important (130°). Ce sont
les hémisphéres des particules plongés dans la nuit qui sont observés. Si les particules sont
en rotation lente et si leur surface posséde une inertie thermique faible, alors la température
du coté éclairé doit étre plus faible que prévue. Du c6té non éclairé, & faible angle de phase,
les particules apparaissent plus chaudes car c’est leur hémisphére chauffé par le soleil qui est
visible. La différence d’angle de phase semble donc expliquer cette similitude en température
entre les deux cotés de ’anneau.

Pour valider cette hypothése et vérifier que les particules ne sont pas isothermes, nous
avons comparé les températures de brillance obtenues a faible angle de phase avec VISIR, avec
les premiers scans azimutaux des anneaux dans 'ombre réalisés par le spectrométre CIRS le
lendemain de la mise on orbite, 2 juillet 2004, avec un angle de phase de 110°(Ferrari et al,
2005). L’inclinaison des anneaux par rapport au Soleil entre les deux dates ne change que
de 0.5 degrés, ce qui est négligeable. La température physique Tp donnée & faible angle de
phase par VISIR, a été dérivée de la température de brillance Tz, en supposant une structure
multicouche homogeéne. La validité de cette hypothése est justifiée par les travaux de Kawata
(1983) :

I(Tp) = e(1 — ”/")B(Tp) (6.5)

avec 7 = 0.5 et p = sin(B) La figure 6.7 montre les profils azimutaux correspondant d’une part
a ce travail (VISIR) et d’autre part aux données de CIRS (Ferrari et al, 2005). La température
du disque & faible angle de phase, juste avant I’entrée des particules dans ’ombre de la planéte,
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est de 7 kelvins supérieure & celle détectée par CIRS a fort angle de phase. En sortie d’ombre,
la température physique varie de 88 K a 84 K pour une méme longitude, en fonction de 'angle
de phase d’observation. Ce résultat montre clairement que toutes les particules ne
peuvent pas étre isothermes. L’hypothese de l'effet d’angle de phase avancé pour justifier
les températures similaires entre les deux coté de I’anneau A semble donc validée par ces résul-
tats. Dans I’hypothése ou 'anneau A aurait une structure monocouche, les résultats différent
peu et d'importantes différences en température sont également observées lorsque 'angle de
phase varie.

Des observations a de multiples angles de phase ont depuis montré une dépendance de la
température avec I’angle de phase (Spilker et al., 2005b; Ferrari et al., 2005b). La température
du coté éclairé de ’anneau A augmente lorsque 'angle de phase diminue. Cela implique une
anisotropie d’émission thermique caractéristique de particules en rotation lente ou avec une
tres faible inertie thermique. Spilker et al. (2005¢) montrent ainsi que les particules ne sont pas
isothermes ce qui suppose que leur rayon soit supérieur au centimétre. L’estimation des tailles
minimales des particules dans I'anneau A obtenues par radio occultation (French et Nicholson,
2000) est ici confirmée. Sur la face éclairée, les variations de température avec 'angle de phase
sont plus faibles lorsque la distance radiale augmente (Spilker et al., 2005c). La partie externe
de I'anneau présente ainsi une plus faible dépendance de la température avec ’angle de phase,
laissant suggérer ainsi des particules en rotation plus rapide, dont la température de surface
est plus homogeéne.

F1a. 6.7 — Profil de température physique de I'anneau A en 2004 & deux angles de phase. Le
profil & fort angle de phase (100°) & été dérivé a partir des spectres de CIRS (Ferrari et al.,
2005b) ; celui a faible angle de phase provient des images de VISIR.

6.3.2 Les observations en 2005

Ce travail a donc permis d’obtenir la toute premiére ébauche du profil longitudinal en tem-
pérature. L’ouverture des anneaux par rapport au Soleil s’est ensuite progressivement réduite.
Nous avons de nouveau observé les anneaux le 30 Avril 2005 au VLT, avec VISIR, en bande Q.
Cette observation a été réalisée quelques jours aprés de nouvelles intégrations longitudinales de
CIRS. Les élévations solaires et terrestres par rapport au plan des anneaux sont alors respec-
tivement de B’-21.90°et B=-23.70". L’angle de phase est maximale depuis la Terre (a=-6.2°),
toujours sur I’anse Est, nous permettant de voir la sortie de 'ombre. Au centre de 'anneau, a
128000 km du centre de Saturne, 'ombre de la planéte s’étend entre les longitudes ¢ = £14.8".

Le temps d’intégration total lors de nos observations a 19.5 pum est de 20 minutes. La
méthode de réduction des images est identique a celle décrite plus haut. Le profil azimutal est
également extrait de la méme fagon, & 128000 + 2000 km du centre de Saturne. La qualité
des données, ainsi que la rapport signal sur bruit trés élevé (S/B=300 environ sur l’anneau
A) ont permis d’obtenir un profil complet avec des incertitudes de mesure de seulement 0.1
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kelvins! Si I’on compare ces données a celles de IRIS/Voyager dans le chapitre précédent, ou
les incertitudes de mesure atteignent parfois 4 kelvins dans 'anneau C, on comprend mieux
I’avancée technologique apportée dans U'infrarouge par ce nouvel instrument.

FiGg. 6.8 — Température de brillance des anneaux a 19.5 pm, mesurée lors des observations
avec VISIR le 30 Avril 2005. On peut remarquer que I'angle d’ouverture des anneaux s’est
légérement refermé par rapport aux observations de 2004.

F1G. 6.9 — Reprojection azimutale de 'image de Mai 2005. La distance radiale est en ordonnées
alors que les longitudes sont suivant ’axe horizontal. Au centre, le pole Sud de Saturne passe
devant les anneaux alors que sur les bords de 'image, ce sont les anneaux qui passent devant
le pole Nord. La courbe bleue représente les limites de ’ombre de Saturne sur les anneaux.

Profils radiaux

Nous avons extrait le profil radial sur les anses Est et Ouest des anneaux. Le profil de
brillance apparait fortement corrélé avec le profil de profondeur optique (PPS) (Figure 6.10).
Lorsque celle-ci augmente, le flux infrarouge augmente aussi. Le méme phénoméne avait déja

FiG. 6.10 — Corrélation entre la profondeur optique et le profil radial de brillance aux anses
Est et Ouest (données VISIR).

été observé par CIRS lors de la mise en orbite : du coté éclairé des anneaux, la brillance et la
profondeur optique sont corrélés, alors qu’ils sont anticorrélés de ’autre coté des anneaux. Plus
la profondeur optique augmente, plus le facteur de remplissage augmente (la densité de colonne
sur la ligne de visée croit), ce qui augmente la température de brillance du disque, lorsqu’elle
est observée du meéme coté que le Soleil (et la réduit pour une observation du coté opposeé).
Les observations de VISIR sont effectuées sur la face éclairée, ce qui explique la corrélation
observée. C’est la premiére fois que des observations terrestres sont capables de montrer ce
phénomeéne avec une aussi bonne résolution.

La figure 6.12 montre le profil radial de température de brillance sur les deux anses. Nous
constatons une différence de température entre 'anse Ouest et ’anse Est de 1 & 2 kelvins
dans les anneaux principaux. Cette différence est en partie attribuée au fait que les particules,
lorsqu’elles atteignent ’anse Est au cours de leur orbite, n’ont pas encore eu le temps de se
réchauffer suffisamment aprés leur passage dans ’ombre, pour avoir une température identique
a celle de 'anse Ouest. La différence semble en effet plus marquée pour 'anneau C que pour
I’anneau A, le temps nécessaire aux particules sortant de ’ombre pour atteindre ’anse Est
étant respectivement de 1h30 environ et 3h00. D’autre part, le spin des particules peut aussi
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étre la cause de ces différences en température. Pour un disque de particules en rotations quasi
synchrones, la température de brillance sur ’anse Quest est en effet plus importante car les
hémisphéres visibles depuis la Terre sont dans ce cas chauffés par le Soleil mais aussi par
Saturne elle méme (voir chapitre 3).

F1G. 6.11 — Profil azimutal température de brillance & 19.5um de ’anneau A, centré a 128000
km. La zone hachurée correspond a la position de 'ombre de la planéte a cette distance. Le
temps nécessaire pour parcourir une orbite compléte est également indiqué en haut.

F1G. 6.12 — En haut : Profil radial de température de brillance des anneaux sur les anses Est
et Ouest. L’anse Ouest est la plus chaude des deux. Les incertitudes sont données a 3o0. Les
traits verticaux correspondent aux limites radiales des anneaux C, B, A et de la division de
Cassini.En bas : Différence de température de brillance ATp entre les deux anses. Le trait
rouge est une simple régression linéaire de ATp entre les anneaux C et A.

Profil azimutal de I'anneau A

Le profil longitudinale de I’anneau A est calculé comme précédemment. Chaque point de
mesure est la moyenne longitudinale sur 4 "d’azimut, et radiale sur 4000 kilométres. La couver-
ture en longitude est ici compléte. La figure 6.11 présente le profil de température de brillance
de 'anneau A pour les observations d’Avril 2005. La température de brillance dans ’ombre,
pour les longitudes ¢r < 14.8° n’est pas visible sans déconvolution de I'image. La déconvolution
par transformée de "Curvelets" est une des plus puissante pour ce genre d’objets. Cependant,
elle a 'inconvénient de créer des artefacts dans les régions & forte variation de gradients de
brillance. Les images déconvoluées, de Saturne en infrarouge que nous avons obtenues ont ce
défaut, notamment autour de la planéte. Il est donc encore délicat de mesurer la température
dans 'ombre prés du pole Sud de la planéte. La température de brillance mesurée environ 30
minutes aprés la sortie de 'ombre est d’environ 79 K. Elle remonte rapidement de plus de 3
kelvins en 1800 secondes. La remontée de Ty sur ’anse Est est constante et atteint 86 Kelvins
avant que les particules ne passent devant la planéte (¢r = 166°).

La forme des variations de température de I’anneau A est trés surprenante, car elle ne
ressemble & aucune autre observée dans les anneaux B et C. Plus précisément, T diminue
de 2 kelvins entre ¢pp = —160° et 'anse Ouest (¢pp = —90°), et remonte apres légérement. Ce
comportement est aussi visible sur les observations de 2004. Cette baise de température n’est
pas détectée dans les autres anneaux, ou dans la division de Cassini. De méme, la remontée de
Tp aprés la sortie de 'ombre n’est pas aussi rapide et continue que dans les autres anneaux : il
semble que la vitesse de réchauffement du disque diminue brutalement autour de la longitude
¢r = 30°. L’interprétation de ces fluctuations n’est a priori pas évidente.
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6.4 Interprétation des profils azimutaux de température

6.4.1 Un anneau monocouche avec spins

Les deux profils azimutaux sont typiques de ceux d’un disque constitué de particules en
rotation synchrone, notamment sur I’anse Ouest. L’augmentation de température de brillance
entre les longitudes ¢pr=-130"et ¢ g=-30°vient dans ce cas du fait que I'hémisphére des particules
visible depuis la Terre est progressivement exposé a la fois au rayonnement solaire, mais aussi
au flux infrarouge de Saturne. Sa température augmente donc avec la longitude (Ferrari et
Leyrat, 2006).

A partir de ce raisonnement simple, nous avons cherché & contraindre la vitesse de rotation
des particules dans 'anneau A, et d’en déduire par la méme occasion l'inertie thermique du
régolite. Les particules sont ici supposées avoir un axe de rotation perpendiculaire au plan des
anneaux. Cette hypothese forte peut sembler assez simple, mais elle est tout a fait raisonnable
compte tenu des résultats des simulations numeériques (Salo, 1995) et des les résultats trouvés
précédemment (chapitre 5). Leurs orientations sont aussi supposées identiques et constantes
au cours d’une orbite. La structure verticale du disque est ici supposée monocouche, ce qui
est valable pour les particules les plus grosses de I'anneau (celles qui contiennent une fraction
de masse importante). Les tailles maximales de particules trouvées par occultation stellaire
(French et Nicholson, 2000) sont en effet du méme ordre de grandeur que ’épaisseur du locale
disque (Esposito, 1986 et 1993), soit 10 & 20 meétres environ.

La conversion des températures de brillance T en température effective Tgpp se fait ici en
supposant une profondeur optique 7 = 0.5 :

_CB,T
IATs) = 6By (Tugs)(1 - e ) ST (6.6)
L’emissivité apparente ( correspond ici & :
C(B
B =c¢€,(l— eT)(M’T) = 0.665 (6.7)

Sous ces hypothéses, les fluctuations de température observées en 2004 sont compatibles avec
des particules en rotation quasi-synchrones c’est a dire pour w/Q = 1 (figure 6.13), soit w =
667.6°/jours a 128000 km de Saturne. Des rotations plus rapides (w/€2 = 2) ou plus lentes
(w/2 = 0.5) sont rejetées par le modele. L’albédo de Bond est dans ce cas Ay = 0.59 £ 0.02.
Par ailleurs, la vitesse de réchauffement du disque lorsque les particules sortent de leur courte
éclipse nous permet de mesurer pour la premiére fois l'inertie thermique de surface (I' = 12.7+
0.9J.m_2.K_1.s_1/2), qui est du méme ordre de grandeur que celle de 'anneau C (chapitre 5)
et de I'anneau B (Ferrari et al., 2005a).

6.4.2 Une structure d'anneau plat?

Ferrari et al. (2005b) ont analysé les spectres obtenus par l'instrument CIRS, en Avril
2005, & la méme période que nos observations réalisées au VLT. Ces spectres I, ont permis de
deériver a la fois la température physique Tp, mais aussi I’émissivité apparente /3, (comme pour
les observation IRIS/Voyager), des anneaux A, B et C sur une large gamme de longitudes :
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FiGg. 6.13 — Profil azimutal de température effective de l'anneau A obtenu en 2004 &
12800042000 km. La courbe rouge représente le meilleur ajustement entre le modéle & spin
et les données. Elle correspond & un disque constitué de particules synchrones, d’albédo
Ay = 0.59 + 0.02 et d’inertie thermique I' = 12.7 + 0.97.m 2. K ~.s71/2, Les images en haut
sont les cartes de température des particules calculées pour une observation depuis la Terre.
Les régions blanches correspondent a des surfaces plus chaudes que les régions rouges. Le léger
décalage en longitude entre le point sub-solaire et le point le plus chaud provient de l'inertie
thermique non nulle.

Si la projection du champ de vue de CIRS au cours de ces observations est similaire & la réso-
lution spatiale de VISIR, leur principal avantage réside en la grande diversité d’angle de phase
a et d’élévation B. L’angle de phase et 1’élévation pour les observations de 'anneau A avec
CIRS varient respectivement de 19°a 122° et de 70°a 112°.

Pour une élévation B donnée, ’émissivité § ne semble pas changer avec la longitude dans
les anneaux C et B. En revanche, dans I'anneau A, § semble dépendre de I'azimut et des
variations de 20% sont clairement détectées. Plus précisément, les minimums et maximums
d’émissivité ont toujours lieu aux mémes longitudes dans le référentiel de la sonde. Ferrari et al.
(2005b) ont ainsi obtenu un profil longitudinal d’émissitivé 3(¢r). Les variations sont celles d’un
quadripéle, avec deux maximum et deux minimums (figure 6.14). Les positions longitudinales

FIG. 6.14 — Variations de I’émissivité 3 dérivée des spectres de CIRS par Ferrari et al. (2005b).
L’angle horaire local est ici relatif & la position de 'observateur.

des extremums de (3 apparaissent décalées de 20 & 25 par rapport au référentiel de ’observateur.
Ferrari et al. (2005b) expliquent cet effet par la présence des "wakes" dans I’anneau
A. Ces instabilités de Jeans sont la conséquence des effets opposés de 1’autogravitation, qui
tend a rassembler les particules entre elles pour former des agrégats (proche de la limite de
Roche), et du cisaillement différentiel qui va les déchirer. Les simulations numériques montrent
que les structures ainsi formées forment des filaments de 100 métres de long tout au plus (Salo,
1995). Colombo et al. (1976) fut le premier a expliquer les variations azimutales observées dans
le visible dans I’anneau A par la présence de ces structures. Franklin et Colombo (1978) ont
montré par la suite que des filaments dont la direction est décalée de 20 degrés par rapport
a la tangente & l'orbite sont capable de diffuser la lumiére de fagon asymétrique, comme celle
que ’on peut observer.

Dans l'infrarouge, ces wakes vont générer une variation d’émissivité du disque avec la lon-
gitude. Il est difficile d’interpréter les variations de température détectées par la présence de
wakes en observant uniquement & un angle de phase, comme depuis la Terre. De plus, pour
pouvoir découpler ’émissivité apparente 5 de la température physique 7Tp, il faut au minimum
deux observations & des longueurs d’onde différentes. Nous avons essayé, de déduire § a partir
des profils azimutaux obtenus avec VISIR, en 2004, & 11pm et 19.5um. Le manque de couver-
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ture en longitude sur 'anse Est et ’absence d’étoile de calibration a 19.5um ne nous ont pas
permis de détecter les oscillations de (3 observées avec CIRS.

L’équation 6.8 montre que les variations de I’émissitivé 8 générent une variation de la tem-
pérature de brillance Tg. Les minimums de 3 correspondent aussi aux baisses de température
rillance indiqué récédemment sur 1’an u n sorti mbre.
de brillance indiquées précédemment sur I’anse Ouest et en sortie de I'ombre

Pour calculer la température physique du disque Tp(¢g) en fonction de la longitude, nous
corrigeons donc le flux I, vrsrr(Tg) par les modulations d’émissivité Sorrs(Pr) -

I, visir(TB)

Boirs(6r) B.(Tr) (6.9)

Les variations de température, indiquées précédemment, disparaissent (figure 6.15) et le
profil en longitude de la température physique ne présente plus de forte modulations sur I’anse
Ouest. La baisse progressive et continue de la température de 2 Kelvins entre les longitudes
Pr=-160"et ¢pr—=-18ne correspond pas a ce que 'on peut observer dans les anneaux C ou B
(chapitre 5). Elle est en fait typique d’un anneau a structure plane. La température plus élevée
a ¢pr—-160"est alors due, dans ce cas, a la diffusion du rayonnement en provenance de Saturne
sur le disque plat. L’hypothése d’un anneau constitué de particules libres en rotation sur elles
mémes, et soumises aux collisions mutuelles, est donc remis en question ici, car dans ce cas, la
température devrait augmenter progressivement avant I’entrée dans 'ombre, les flux solaires
et thermiques de Saturne chauffant alors la face visible des particules.

Nous avons cherché & dériver l'inertie thermique des particules de ’anneau A & partir

des courbes azimutales de température (corrigées des variations d’émissivité), en supposant
donc une structure monocouche plane. Le modele utilisé ici est celui de Ferrari et al. (2005a)
(identique au modele de Froidevaux et al. (1981), avec la prise en compte du passage des
particules dans 'ombre). Les variations importantes de température observées a faible et fort
angle de phase en 2004 (figure 6.7) nous permettent de supposer une forte anisotropie d’émission
(f=2 dans la modélisation).
Nous trouvons un albédo moyen Ay = 0.62 4+ 0.01, qui est tout fait compatible avec la valeur
trouvée précédemment en 2004 de 0.59 + 0.02. L’inertie thermique dérivée est quant a elle treés
faible (I' = 4.4 £ 2Jm 2K ~'s~/2), mais du méme ordre de grandeur de celles trouvées pour
les anneaux C (Chapitre 5) et B (Ferrari et al., 2005a). Cela suggére une porosité et un état
de surface comparable.

F1G. 6.15 — Variations de température de brillance et physique de I'anneau A. La température
physique avec 7 constante est calculée en supposant une structure multicouche. La courbe
rouge correspond au meilleur ajustement sur les deux anses de la température calculée avec le
modéle d’anneau plan, d’écrit par (Ferrari et al., 2005a).
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6.5 Conclusion

Les observations au sol, & trés haute résolution spatiale, nous ont permis de mesurer pour
la premiére fois les variations azimutales de température de 'anneau A. Les mesures d’émis-
sivité obtenues simultanément avec 'instrument CIRS ont montré des variations qui ne sont
pas présentes dans les anneaux C et B. Ces variations sont attribuées aux wakes, qui modifient
la profondeur optique apparente avec la longitude. La correction des modulations de tempéra-
ture de brillance engendrées par ces variations d’émissivité permet d’accéder & la température
physique du disque. Les variations de température que 'on observe alors ne sont pas compa-
tibles avec un anneau monocouche constitué de particules "libres". En revanche, une structure
plane monocouche permet de reproduire les fluctuations observées. Nous interprétons cela par
le fait que ’anneau consitué de ces "wakes" est en quelque sorte assimilables & un ensemble de
sous-éléments plats d’anneaux.

Cette étude a par ailleurs permis de mesurer pour la premiére fois l'inertie thermique des
particules dans I'anneau A. Elle se révéle similaire a celle des anneaux C et B, signifiant trés
probablement une surface aussi poreuse.
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)
L interprétation des observations infrarouges des anneaux, et plus précisément des variations
azimutales & grande échelle de leur température effective, nous fournit donc des informations
aussi bien sur la rotation des particules que sur leur état de surface, qui jouent un réle important
au cours des collisions.

7.1 Une vitesse de rotation trés lente

7.1.1 Particules dans I'anneau C

La distribution de la vitesse de rotation des particules dans les anneaux n’avait jusqu’a
présent été déterminée que par les simulations dynamiques. Ces derniéres montrent toutes que
la distribution de la norme du spin pour les grosses particules (qui contiennent la majeure
partie de la masse des anneaux), est maximale pour une rotation quasi-synchrone (Salo, 1987,
1995; Richardson, 1994).

Le travail mené au cours de cette thése nous permet pour la premiére fois de contraindre,
par 'observation, le spin moyen des particules dans 'anneau C. En faisant les hypothéses que
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I’anneau soit constitué de particules de tailles identiques, réparties en structure monocouche,
qui aient toutes le méme comportement dynamique et dont les axes de rotation sont perpendi-
culaires au plan des anneaux, alors la valeur moyenne de leur vitesse de rotation propre vaut
w/Q = 0.5+ —0.4 ce qui est proche d’une rotation synchrone w/2 = 1. Statistiquement, cette
valeur correspond en fait a la projection de la vitesse moyenne de giration sur ’axe vertical
(wz), perpendiculaire au plan des anneaux. En effet, nous avons vu au chapitre 5 que la distri-
bution des azimuths des axes de rotation est isotrope, et que celle des inclinaisons est maximale
vers 50°. En moyenne, nous mesurons donc la norme du spin sur 'axe vertical wy. Salo (1987,
1995); Richardson (1994) ont montré que (wy) varie entre 0.3 et 0.7 suivant que ’on prenne ou
non en compte l'autogravitation. Notre étude valide donc les résultats des études numériques
précédentes

Il convient pourtant d’étre prudent sur la validité des valeurs trouvées ici, car de nombreuses
hypothéses sous jacentes ont été faites.

L’hypothése qui semble la plus contraignante concerne la taille des particules que nous
considérons. Nous supposons en effet que toutes les particules ont la méme taille : 1 métre de
rayon. Les résultats de French et Nicholson (2000) suggérent que ce rayon est celui des plus
grosses particules de 'anneau C. La taille des particules ne va pas affecter leur comportement
thermique global, car la profondeur avec laquelle 'onde de chaleur pénétre sous la surface ne
dépasse pas le millimétre. Par conséquent, deux particules de tailles différentes et supérieures
a plusieurs fois la profondeur de peau 7, mais dont la dynamique est la méme (méme spin),
auront des températures en surface identiques.

Les simulations de Salo (1995); Richardson (1994) montrent cependant que le comporte-
ment dynamique dépend de la taille. Les petites particules sont en effet plus soumises & la
diffusion gravitationnelle, et ont des vitesses de rotation pouvant étre 100 fois plus élevées que
la vitesse de rotation képlérienne (French et Nicholson, 2000). Le faible écart entre le spin
trouvé ici et celui fourni par les simulations pourrait éventuellement provenir de la présence
des petites particules.

Ohtsuki (2005) a par ailleurs étudié la vitesse de rotation des particules dans l’anneau
C. Son étude ne se base pas sur des résultats de simulation de dynamiques locales, mais sur
la résolution d’une équation de I’énergie de rotation des particules. Il suppose également une
distribution de taille en puissance avec q=3.1, en accord avec les résultats de French et Ni-
cholson (2000). 11 en déduit que le spin w d’une particule de rayon r est proportionnel & r~!
lorsque 7 < 0.3m, et & r~1/% pour un rayon supérieur (figure7.1). Si le rayon ry,q, des plus
grosses particules augmente, ’ensemble de la distribution des vitesses de rotation augmente
aussi (figure 7.1). On peut donc estimer 7,4, connaissant le spin d’une population particule de
taille donnée. Nous avons montré que les particules métriques (r=1m) sont caractérisées par
w/ = 0.5+ 0.4. La figure (7.1) permet d’en déduire que le rayon maximal 7,4, doit étre de
l'ordre de 2 & 3 métres. Cette valeur est en accord avec les résultats de French et Nicholson
(2000).

7.1.2 Particules dans I'anneau A

Le cas de 'anneau A est plus complexe. Les courbes azimutales de température observées
ne sont pas bien reproduites avec un modeéle " granulaire " & spin. Une structure d’anneau plat
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FiG. 7.1 — Distribution des vitesses de rotation des particules dans ’anneau C, pour une
distribution de taille suivant un loi de puissance d’indice q=-3.1. Les coefficients de restitution
normal et tangentiel sont respectivement égaux & 0.5 et 0.7 ici. Les deux courbes correspondent
aux cas ot le rayon des plus grossses particules est R4 = 1m et Ry = 10m. D’aprés Ohtsuki
(2005)

semble en effet plus adaptée pour décrire les variations de température effective avec la longi-
tude. Cela suggére un comportement dynamique des particules différent de celui de ’anneau C.
En corrigeant la température de brillance Tp des variations d’émissivité détectées en 2005 avec
CIRS, la diminution de température a faible angle de phase entre I’anse Ouest (¢pr = —90°) et
Pentrée dans 'ombre (¢pp = —25° en 2005), n’est en effet pas compatible avec la présence de
particules en rotation lente. L’excés de température lorsque ’anneau passe devant la planéte
s’explique alors par la diffusion du flux de Saturne sur le disque. Le modéle d’anneau plat
monocouche de Ferrari (2005) que nous avons utilisé, avec des rotateurs lents (f=2) est en effet
capable de reproduire les variations de température. Nous expliquons ce comportement par la
présence de " wakes " dans ’anneau A. La limite de Roche, & partir de laquelle la formation de
satellite est possible, n’est en effet pas loin, & 140000 km environ. Les agglomérats de particules
ne peuvent cependant pas se développer et augmenter en taille, car la rotation différentielle
entraine un cisaillement important et crée ainsi des structures allongées, fillamentaires. Nous
avons simulé a ’aide du code de dynamique locale PRD, le comportement des particules dans
Panneau A (7 = 0.5). Ces simulations révelent trés bien ces structures, qui sont inclinées de
21°environ par rapport & la tangente a l'orbite. La variation apparente de profondeur optique
associée a ces " wakes ", qui est détectée en visible (asymeétries de brillance), en radio, mais
aussi en infrarouge (Ferrari et al., 2005b), dépend trés probablement de la taille de ces struc-
tures et de ’espacement entre elles.

Les particules ne sont alors plus "libres", mais bien souvent elles se regroupent entre elles
par attraction gravitationnelle et forment des filaments de 80 & 100 métres de longueur. Ces
ensembles d’agglomérats, observés avec la résolution instrumentale actuelle, ont le méme com-
portement thermique que des éléments solides et plats.

La rotation des particules dans les " wakes " reste cependant & explorer. Il est pour I'instant
difficile de savoir si elles sont collées les unes aux autres et donc figées, ou au contraire si elles
restent juste en contact, avec la possibilité de tourner sur elles mémes.

7.2 Une inertie thermique trés faible

L’inertie thermique que nous avons mesurée, que ce soit pour 'anneau C avec un modéle
de disque granulaire et monocouche, ou méme pour 'anneau A avec une modélisation sup-
posant une structure d’anneau plat, est extrémement faible par rapport a la valeur de 1200
Jm 2K 15712 pour la glace d’eau compacte et a la méme température (90K environ). La
valeur que nous avons trouvée pour les particules de 'anneau C (6 + 4Jm_2K_1s_1/2) est en
bon accord avec la seule estimation a ce jour faite par Ferrari et al. (2005a), et confirme donc
la faible inertie des anneaux. Les observations conjointement effectuées avec les instruments
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VISIR et CIRS en 2005 nous permettent par ailleurs de mesurer pour la premiére fois I'inertie
thermique dans 'anneau A, a partir des variations longitudinales de température. La valeur
obtenue (4.4 + 2.0Jm 2K ~'s~1/2) est sensiblement la méme que dans les anneaux B et C, et
permet de supposer un structure similaire du régolite.

Cette inertie thermique est une des plus faibles jamais mesurées jusqu’a présent. De nom-
breux corps du systéme solaire possédent des valeurs légérement plus élevées, mais toujours
faibles. Les observations au sol du satellite Jovien Europe, ont montré que les régions de sa sur-
face présentant les plus faibles albédos (Av<0.6) ont une inertie allant jusqu’a 17.Jm 2K ~1s~1/2
(Blaney et al., 1999). L’inertie thermique des régions & plus fort albédo, ou encore celle des
surfaces des satellites Saturniens Rhéa, Dione ou Téthys, est légérement supérieure (de 30 a 70
Jm~2K~1s71/2)_ Les variations de température de surface de Phoebe mesurées par CIRS lors
du survol de la sonde Cassini en Juin 2004 semblent également compatibles avec une inertie
tres basse, de ordre de 30 Jm 2K ~1s~1/2 (Spencer et al., 2004). La surface du satellite Ja-
pet posséde également les mémes caractéristiques (10 Jm 2K ~1s~1/2) (Spencer et al., 2005;
Neugebauer et al., 2005). D’autres corps situés encore plus loin du Soleil ont une inertie ther-
mique faible. Lellouch et al. (2000) montrent ainsi, & partir des spectres infrarouge de Pluton
obtenus avec le satellite ISO, que l'inertie thermique de la planéte est de I'ordre de 10 & 15
Jm~2K~1s71/2_ De méme les Centaures, au dela de Saturne, ont aussi des inerties I' du méme
ordre de grandeur : Chiron, Asbolus (Fernandez et al., 2002) ou encore Chariklo (Groussin
et al., 2004), avec des inerties de 073 Jm 2K ~1s71/2).

Des valeurs si faibles signifient que la chaleur ne peut étre transmise efficacement & 1'in-
térieur des particules. La densité de la glace d’eaun compacte (p=918 kg.m™3) et sa capacité
calorifique C, donnée par la formule de Klinger (1981) (800 J/kg/K pour les mémes tem-
pératures) sont bien connues et ne doivent pas varier beaucoup. La faible inertie thermique
I' = \/KpC trouvée semble donc étre la conséquence d’une faible conductivité thermique K de
la surface des particules.

Pour une inertie thermique similaire & celle que nous avons trouvée dans les anneaux A et
C, K doit étre de I'ordre de 5.107° W/m/K, c’est-a-dire 5 ordres de grandeur plus faible que
pour la glace compacte (2 4 3 W/m/K) ! Une telle conductivité implique ainsi une épaisseur de
peau trés petite, de 'ordre de quelques dixiemes de millimétres, ce qui est négligeable devant la
taille des particules et implique ainsi que les particules, dans les anneaux principaux ne peuvent
pas étre isothermes, & moins qu’elles ne tournent trés vite sur elles-mémes. La modélisation
des spectres du HST des anneaux dans 'infrarouge proche (Poulet et al., 2002) montre que la
taille des grains du régolite, de I’ordre de 50 & 200 pum, est sensiblement identique & ’épaisseur
de peau thermique dg. Nous mesurons donc ici principalement la conductivité ther-
mique du régolite.

Mais comment expliquer une conductivité aussi faible 7 Il pourrait exister des contaminants
autres que de la glace d’eau, présents en surface, qui seraient capables d’empécher la conduc-
tion de chaleur dans le milieu. Cette hypothése est toutefois peu probable, car les spectres en
infrarouge proche montrent que seul un faible pourcentage de tholins, d’éléments organiques
non identifiés et de carbone amorphe sont intimement mélangés a la glace (Poulet et al., 2002).
D’autre part, les silicates ou le carbone ont une conductivité thermique supérieure a celle de
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I'eau, et leur présence favorise au contraire la conduction de la chaleur.

Des défauts dans la structure cristalline de la glace pourraient altérer la conduction ther-
mique. Kouchi et al. (1992) ont effectué une expérience de laboratoire, dans laquelle ils mesurent
la conductivité thermique d’un élément de glace d’eau amorphe et cristalline, & 130 K, crée a
partir de 'empilement progressif de fins films de glace. La conductivité thermique de la glace,
ainsi lentement déposée, diminue avec la vitesse du dépot. Si le film se dépose & 107 cm/s, la
conductivité de la glace atteint des valeurs trés faibles de 1075 W/m/K. Une faible vitesse gé-
nére en fait des défauts dans la strcuture cristalline de la glace. Ces expériences nous montrent
qu’une structure cristalline avec des défauts dans son architecture peuvent étre responsables
d’une conduction thermique trés faible.

Une structure fortement poreuse en surface pourrait aussi étre un facteur important pour
stopper la conduction de chaleur en surface, en diminuant le volume de glace capable de trans-
mettre le flux thermique regu. La porosité P du régolite n’est cependant pas réellement connue.
Elle correspond & la fraction de volume vide dans la glace. Elle réduirait la capacité calorifique
pC = (1 — P)pC d’un facteur (1-P). La conductivité thermique serait alors également affectée
par la diminution des surfaces de contact dans le milieu, au travers desquelles le flux peut se
propager. Dans ce cas, la conductivité est aussi diminuée d’un facteur (1-P). Par conséquent, la
nouvelle inertie thermique du milieu vaut I' = (1 — P)I'g, ou Iy est I'inertie thermique initiale,
sans porosité. Une trés forte porosité de 90% engendre alors une conductivité thermique de 1073
W /m/K environ, ce qui reste encore 2 ordres de grandeurs plus grand que ce que nous trouvons.

L’hypothése la plus probable est que de nombreuses fractures en surface diminuent encore
fortement la conductivité thermique (en plus de la porosité importante) en empéchant la trans-
mission de chaleur. Mais quelle est alors 1’origine de ces fractures ? Il semble qu’il existe
deux causes principales. La premiére est liée aux fortes variations de température entre le jour
et la nuit, ou encore lorsque les particules passent dans 'ombre de la planéte. Ces contrastes
thermiques brutaux créent de fortes tensions dans la glace. La seconde serait due aux collisions
successives qui fragilisent la surface.

7.2.1 Stress thermique

De fortes variations brutales de température peuvent générer des tensions de surface dans
la glace et fracturer le milieu sur les premiers centimétres. Pour les plus petites particules, la
taille de ces fractures peut étre du méme ordre de grandeur que leur diamétre. Ce phénoméne
peut donc jouer un role dans la distribution de taille dans les anneaux. Les débris ainsi géné-
rés recouvriraient ensuite les particules de plus grand rayon par accrétion. Une variation de
température AT provoquerait ainsi une tension op telle que :

or = aEAT (7.1)
Ou E est le module de Young de la glace & 90 K environ, et o le module linéaire d’expansion

thermique. La valeur de « est estimée 4 5.107 K1 pour la glace d’eau solide portée a la tem-
pérature des particules des anneaux (Hobbs, 1974), et E vaut approximativement 10'° Pa. La
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différence de température que nous avons observé dans ’anneau C par exemple, quand les par-
ticules passent dans ’ombre, est de 'ordre de 10 Kelvins a fort angle de phase. A faible angle
de phase, nous l'estimons a partir de notre modeéle & 20 K (entre I’entré dans 'ombre et la lon-
gitude ¢r. Par conséquent, la tension superficielle o7 générée est d’environ 50 Newton.cm ™2,
soit 5.10° Pa. Cette valeur doit étre comparée a la tension o nécessaire pour fracturer la glace.
Borderies et al. (1984) donnent une valeur trés approximative d’environ 1000 Newton.cm =2,
soit 10 MPa. Il apparait donc que de telles différences de températures ne peuvent pas créer de
grosses fractures dans les particules, mais elles peuvent cependant étre suffisantes pour fissurer

leur surface, et augmenter ainsi la porosité des premiers centimeétres.

7.2.2 Les collisions et I'état de surface

Les collisions entre les particules peuvent aussi étre responsables d’une altération de la
surface, et réciproquement, de la nature de la surface va dépendre 1’évolution collisionnelle.
Bridges et al. (1984), a partir de ’étude des collisions de particules glacées en laboratoire,
montrent que si les surfaces sont lisses et donc denses, les collisions deviennent trés élastiques
et le coefficient de restitution tend alors vers 1. Dans ce cas, les collisions ne sont pas suf-
fisamment dissipatives pour que le disque soit a 1’équilibre (pour des profondeurs optiques
supérieures a 0.8). La dispersion verticale des vitesses provoque alors une augmentation de
I’épaisseur de plusieurs centaines de meétres ce qui n’est pas compatible avec celle qui a été
mesurée jusqu’alors. A linverse, si la porosité du régolite est trop importante, les collisions
sont alors trés dissipatives, quelles que soient les vitesses d’impact, ce qui est incompatible
avec I'amplitude des ondes observées dans les anneaux. Il semble en fait que les collisions suc-
cessives, a faible vitesse d’impact provoquent une compaction des premiers millimétres de la
surface alors que les vitesses plus rapides (> 0.1cm.s~!) ont tendance & fracturer la surface, le
coefficient de restitution diminuant alors. Les vitesses relatives que nous avons déduites de nos
simulations dynamiques sont de ’ordre de 0.1ecm.s™!, ce qui est compatible avec un coefficient
de restitution de 0.5, signifiant que les surfaces des particules sont effectivement peu compactes.

Le bombardement météoritique peut aussi jouer un role dans 1’érosion de la surface. Tous
ces processus ne modifient que 1’état de la surface, et ne sont par conséquent pas responsables
d’une éventuelle perte de masse des particules.

Il est toutefois difficile de déterminer quel processus sera prépondérant dans le mécanisme
d’érosion. Stress thermique et collisions agissent en effet sur les mémes temps caractéristiques
(quelques collisions par orbite, et un passage dans ’ombre), et sur les mémes échelles de pro-
fondeur. Les fractures dues au stress thermique concernent cependant généralement toute la
surface, alors que les collisions n’agissent qu’en un point de la surface. Par ailleurs, les spins
associés aux plus grosses particules sont plus lents. La chaleur peut pénétrer ainsi plus profon-
dément dans le milieu et ’érosion due au stress thermique est alors majoritaire pour les grosses
particules.
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7.3 Les limites de ces interprétations

Les résultats obtenus au cours de cette thése sont le fruit d’'une approche de 1’émission
thermique des anneaux, simple mais novatrice car aucune autre étude n’avait jusqu’a présent
pu estimer observationellement la rotation des particules. De nombreux parameétres entrent en
jeu et des hypothéses simplificatrices, mais raisonnables, sont nécessaires.

7.3.1 Particules de taille identique

Nous avons supposé que les particules avaient toutes la méme taille : 1 métre de rayon.
De telles particules constituent en fait une grande fraction de la masse du disque, mais elles
sont peu nombreuses, la loi de distribution de taille sondée par occultation stellaire (French
et Nicholson, 2000) étant en puissance q=3 environ. Les plus petites, qui sont majoritaires,
doivent jouer un role a priori non négligeable dans ’émission thermique. Nous avons simulé
avec le code PRD, I’évolution dynamique d’un disque avec une telle distribution de taille. Nous
constatons que les particules centimétriques ont des vitesses de rotation plus élevées. Ohtsuki
(2005) a estimé que la vitesse de rotation des particules d'un centimétre de diameétre, dans
I'anneau C, est environ cent fois plus élevée que pour une particule métrique. L’orientation
de leur spin est aussi beaucoup plus aléatoire (les distribution des angles ap et dp sont alors
uniformes). Intuitivement, nous comprenons que leur spin étant plus rapide, leur température
de surface est donc plus homogéne que pour des rotateurs lents. Les variations azimutales de
température effective associées & cette population de petites particules sont donc plus faibles
que pour des rotateurs lents. Elles vont donc ajouter un " " avec de plus faibles
modulations, au flux infrarouge observé.

continuum

A faible angle de phase, ce sont les particules en rotation lente, donc de plus grand rayon,
qui sont les plus chaudes, car leur hémispheére visible et chaud est orienté vers le Soleil. Ce sont
donc elles qui vont contribuer majoritairement & I’émission thermique observée.

A fort angle de phase, c’est 'inverse. Les petites particules, plus rapides et plus isothermes,
présentent un coté plus chaud que les grosses particules. Il est alors nécessaire de les prendre en
compte dans la modélisation. Les observations du passage dans 'ombre de I’anneau C avec le
spectromeétre CIRS en Juillet 2004, a fort angle de phase (110°), ne sont en effet pas explicables
avec un modele & une taille de particule (Spilker et al 2005). Nous avons trouvé une émissivité
moyenne de 0.6, qui n’est pas compatible avec la valeur réelle de 0.9 de la glace d’eau dans
les anneaux de Saturne. La distribution de taille dans les simulations apparait donc comme
un élément important & prendre en compte pour interpréter des observations & moyen et fort
angle de phase.

7.3.2 Conduction et Rayonnement

Nous avons jusqu’a présent négligé le transfert de chaleur par rayonnement dans le régolite.
La profondeur de peau thermique 07 est en effet plus grande que la profondeur de peau élec-
trique dg pour des longueurs d’onde plus faibles que 100 & 200 pm. Cela signifie que dans cette
gamme spectrale, le rayonnement électromagnétique ne peut pas pénétrer profondément sous
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la surface. En revanche, pour des longueurs d’onde plus grandes (submillimétriques), le trans-
fert d’énergie par rayonnement au sein de la particule ne peut pas étre négligé. Par exemple,
4 A=1mm, la profondeur de peau électrique dp=1m! Les observations au deld de 200 microns
nous donnent acces aux propriétés de la glace en profondeur.

L’instrument CIRS permettant d’observer jusqu’a 1000 microns, 'interprétation des spectres
nécessite une modélisation plus poussée incluant les phénoménes radiatifs. Les premiéres ob-
servations avec CIRS (Spilker et al., 2005a) montrent que la température de brillance des
anneaux entre 200 et 1000 microns est beaucoup plus faible que celle attendue pour un corps
noir. L’émissivité décroit donc fortement avec la longueur d’onde. La glace d’eau devient de
plus en plus transparente et c’est la faible fraction d’impuretés présentes qui devient visible.

7.3.3 Hypothése Monocouche

Nous avons fait I'hypothése que I’épaisseur est faible, suffisamment pour considérer que les
particules se répartissent sur un méme plan. Ceci est bien justifié dans ’anneau C, du moins
pour les grosses particules. En revanche, nos simulations de dynamiques locales nous montrent
qu’il n’en est pas de méme pour les plus petites. La distribution verticale des plus grosses est
assez étroite et centrée dans le plan équatorial, alors que pour les plus petites (1 centimétre de
rayon), sa largeur & mi hauteur est nettement plus large. Elles se répartissent donc de part et
d’autres des plus grosses. D’autre part, I’épaisseur verticale des anneaux plus denses, comme
I’anneau B par exemple, est supérieur a la taille des plus grosses particules.

11 est alors légitime de se demander pourquoi ne pas utiliser un modéle multicouche 7 Les
modéles multicouches actuels, qui considérent les anneaux verticalement homogenes (Kawata
et Irvine, 1975) ou inhomogenes (Kawata, 1983), supposent dans leur formalisme que le disque
est assimilable & une succession de couches planes. Les couches les plus internes recoivent ainsi
moins de flux que les couches externes. Il n’est pas possible de tenir compte de la rotation des
particules explicitement car elles ne sont pas définies. La rotation n’est incluse que par une
fonction d’émission parameétrique f, censée reproduire I'anisotropie d’émission.

A Tl'inverse, ’approche que nous avons eue au cours de cette thése est basée sur une modé-
lisation granulaire, dans laquelle le disque est considéré comme un ensemble de particules, et
non pas une succession de couches, pour avoir une description précise de la fonction d’émission
des particules.

Il pourrait donc étre judicieux, dans un premier temps, de coupler les deux formalismes
en supposant les anneaux comme étant une succession de plusieurs plans de particules. Cette
modeélisation plus poussée serait éventuellement capable de reproduire les observations des an-
neaux denses, mais aussi d’intégrer différentes tailles. Les couches les plus éloignées du plan
moyen équatorial contiendraient ainsi les petites particules en rotation rapide dont la dispersion
des vitesses est importante. Les couches plus centrales correspondraient aux grosses particules
en rotation lente.

Cependant, & forte profondeur optique comme c’est le cas dans ’anneau B, le nombre de
collision par orbite et par particule devient important et modifie continuellement le spin avec
une fréquence plus rapide que la fréquence orbitale. De méme, dans 'anneau A, les résultats
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des simulations dynamiques montrent que les particules ont plus tendance & se regrouper et a
former des structures filamentaires ("wakes"). Elles sont donc collées les unes aux autres, ce
qui doit probablement bloquer leur rotation propre. Nous voyons donc que dans ces cas 14, il
est nécessaire de tenir compte de ’histoire thermique et dynamique de chaque particule le long
de son orbite.

11 semble donc plus logique de coupler simulation dynamique et modéle thermique granu-
laire. Les notions de structure monocouche ou multicouche qui ont été introduite dans le passé,
pour simplifier un probléme physique complexe, disparaissent alors. La température de surface
de chaque particule est alors calculée en tenant compte de 'orientation de son axe et de la
répartition des voisines, & chaque instant. La notion de spin est dans ce cas également remise
en question car les multiples collisions ou le collage mutuel par autogravitation modifient la
configuration géométrique en permanence. Il est plus correct de parler d’orientation des parti-
cules en chaque instant. Ce travail, commencé & la fin de ma theése, est actuellement en cours.
La principale difficulté technique réside dans la complexité des calculs lorsque le nombre de
particules prises en compte augmente, et dans le calcul du flux réfléchi et thermique que va
recevoir une particule en provenance de toutes les autres.

7.3.4 contribution des particules voisines

Dans ’approche du modéle monocouche, la contribution thermique des particules voisines
n’est calculée que grossiérement et est une approche a l'ordre 0. Si la profondeur optique
augmente, il est clair que les distances mutuelles entre particules diminuent, ce qui augmente
la contribution relative des voisines dans le bilan énergétique globale. Ferrari et al. (2005a) ont
quantifié la fraction du flux réfléchi et infrarouge que recoit une particule, en provenance des
plus proches, dans les anneaux C et B. Cette fraction est de I’ordre de quelques pourcents dans
I'anneau C, les distances mutuelles entre particules étant importantes. Dans 'anneau B, cette
valeur est beaucoup plus élevé car le chauffage mutuel est important.

Il est important dans les travaux futurs de mieux tenir compte de ce flux.

7.4 Anneaux d'Uranus

Nous n’avons étudié jusqu’ici que les anneaux A et C de Saturne. La présence de la sonde
Cassini actuellement en orbite nous donne en effet I'opportunité de mieux comprendre les pro-
priétés de surface et la dynamique interne.

Nous pourrions nous demander s’il n’est pas possible de mesurer aussi les vitesses de ro-
tations des particules dans les anneaux des autres planétes, a partir de l'interprétation des
observations de leur émission thermique.

Nous avons au cours de cette thése tenté de détecter pour la premiére fois I’émission ther-
mique des anneaux d’Uranus. Nos connaissances sur les propriétés de surface des particules
ainsi que leurs spins sont trés limitées. La sensibilité des instruments de la sonde Voyager 2 en
1986, couplée a I’éloignement du Soleil et au trés faible albédo des anneaux, n’a pas permis de
mesurer leur température. Leur composition exacte reste encore en partie inconnue. La taille
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effective des particules dans l’anneau e d’Uranus semble étre de l'ordre de 70 ¢cm (Esposito
et al., 1991). L’anneau A serait constitué de particules plus petites (Hui et al., 1991) mais de
taille supérieure au micron.

Aucune sonde n’est susceptible de survoler & nouveau cette planéte avant longtemps. Seules
les observations terrestres peuvent donc nous informer sur les propriétés des particules dans
ces anneaux.

Nous avons tenté de détecter leur émission thermique au cours de trois nuits (22,24 et 25
Aput 2005), avec le spectro-imageur VISIR au VLT, en utilisant la plus haute résolution angu-
laire (0.075 arcsec/pixel). Leur diamétre apparent est en effet de seulement 7 arcsec, alors que
celui de la planéte est de 3.6 arcsec. Un haute résolution spatiale est primordiale pour séparer
les flux thermiques de la planéte et des anneaux. Les observations ont été effectuées en bande
Q, 4 19.6 um, car la température des particules est estimée a 50/70 K. La principale difficulté
de ce type d’observation vient du fait que les anneaux sont trés étroits (quelques dizaines de
kilomeétres seulement). Les images sont donc sous-échantillonnées ce qui provoque une perte de
flux dans chaque pixel.

Les images ne sont pas spectaculaires mais elles montrent clairement une structure barrée,
proche de ’équateur, qui pourrait éventuellement correspondre aux anneaux devant la planéte.
L’interprétation compléte est encore en cours mais il n’est pas certain de pouvoir extraire
une information pertinente de part le faible rapport S/N. Quoi qu’il en soit, ces premiéres
observations sont trés prometteuses pour 'avenir et il sera intéressant de comparer les résultats
obtenus sur Uranus avec ceux déja acquis sur Saturne.



Conclusions et perspectives

Les observations dans l'infrarouge, qui nous donnent accés & I’émission thermique du disque,
se révelent donc étre un outil puissant pour accéder aux traceurs de la dynamique locale que
sont le spin et l'inertie thermique entre autres. Elles sont pour le moment uniques, car si les
images fournies par les sondes spatiales Voyager, ou plus récemment par Cassini, nous ont
montré toujours plus de détails, avec une résolution atteignant au mieux quelques centaines de
meétres, aucune ne nous a permis de résoudre individuellement une particule. Il est pourtant
fondamental de comprendre quelle est leur dynamique a I’échelle locale, et plus précisément
leurs propriétés rotationnelles car ces derniéres dépendent des collisions mutuelles, mais aussi
de l'état de surface du régolite (rugosité et porosité). La connaissance de la distribution des
spins est donc un moyen de mieux comprendre la dynamique collisionnelle et la structure in-
terne des particules dans les anneaux.

Si les simulations numériques nous permettent aujourd’hui d’étudier le comportement de
chaque particule individuellement, les résultats restent dépendants des hypothéses établies
préalablement (densité volumique et surfacique du disque, coefficients de restitution...). L’ob-
jectif de cette thése était de contraindre observationnellement le spin des particules, a partir
de I’é¢tude des variations azimutales de I’émission thermique des anneaux. Une telle approche
du probléme est nécessaire pour valider ou non les résultats des simulations dynamiques. C’est
dans cette perspective que j’ai étudié I’émission thermique du disque en fonction de ’angle de
phase et de la longitude, car elle dépend de l'inertie thermique I' et du spin w, entre autres.

Mon travail s’est axé sur trois domaines complémentaires : la modélisation thermique des
anneaux, la simulation dynamique et 1’observation dans l'infrarouge. Modéliser le chauffage
d’un disque composé d’un nombre considérable de particules n’est pas simple, car il nécessite de
connaitre & chaque instant les différentes sources de rayonnement, leurs directions, les positions
relatives des particules entre elles, I’écrantage qu’elles peuvent se faire...etc. Les précédentes
approches ne pouvaient reproduire de facon réaliste ’anisotropie d’émission. Il était impos-
sible de reproduire les températures observées & fort angle de phase avec les sondes Voyager,
ou méme Cassini, car I’émission thermique du disque était alors indépendante de la longitude
de T'observateur. L’introduction de particules sphériques dans la modélisation, et la prise en
compte de leur giration a permis d’expliquer les températures observées. Comprendre en quoi
le spin des particules pouvait influencer ’émission thermique du disque était donc primordiale
au début de ma thése pour pouvoir interpréter les données infrarouges au sol, mais aussi les
spectres de l'instrument CIRS. L’apport supplémentaire des simulations de la dynamique lo-
cale dans les anneaux m’a par ailleurs permis de valider ol non certaines approximations faites
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précédemment.

Le modéle thermique d’anneau planétaire constitué de particules sphériques en rotation,
avec une structure monocouche, initialement écrit par Cécile Ferrari, et que j’ai ensuite déve-
loppé et utilisé, a permis de déterminer la dépendance de la température du disque soumis aux
sources de chauffage multiples, avec ’angle de phase, et la longitude. Cette approche simple,
mais non triviale, a permis de comprendre comment la porosité du régolite présent a la surface
des particules, et le spin pouvaient modifier la température du disque.

[’étude des variations azimutales de température dans 'anneau C, observées & différents
angles de phase depuis le sol avec la caméra infrarouge CAMIRAS, mais aussi depuis I'espace
par le spectrométre IRIS en 1980, ont montré une forte anisotropie d’émission avec des dif-
férences de température pouvant atteindre 20 kelvins. Leur interprétation a permis pour la
premiére fois de mesurer le spin moyen des plus grosses particules. En faisant I’ hypothése d’un
anneau & structure verticale monocouche constitué de particules identiques, le spin est alors
deux fois plus faible que la vitesse angulaire képlérienne. Ce résultat est en accord avec les
simulations dynamiques et permet de valider leurs résultats.

La mise en service du spectro-imageur VISIR au VLT (ESO) en 2004, qui coincidait avec
le solstice d’hiver sur Saturne, a été ’occasion de mesurer pour la premiére fois les variations
de température de 'anneau A avec une précision inégalée. Les variations azimutales de tem-
pérature sont plus complexes a interpréter, car elles dépendent des variations de profondeur
optique associées aux wakes. Elles semblent compatibles avec une structure d’anneau plat. Les
agglomérations de particules semblent en effet étre suffisamment denses pour que leur émission
thermique soit similaire a celle d’un disque plat.

[’étude menée ici également montré que 'inertie thermique de la surface des particules dans
I’anneaux C ou dans 'anneau A est une des plus faible jamais observée. Elle semble associée
a une trés forte porosité du régolite. Son origine est probablement liée aux contraintes ther-
miques lors du refroidissement dans l'ombre de la planéte, qui générent des forces de tension
susceptibles de fragiliser la glace d’eau, ou encore aux fractures engendrées par les impacts lors
des collisions successives.

Les résultats obtenus ici avec des données anciennes (CAMIRAS, TRIS) ou récentes (VI-
SIR) constituent une premiére étape. L’étude des températures du disque sur quatre années
avec le spectrométre CIRS, & différentes élévations du Soleil, & 1’équilibre ou en régime tran-
sitoire (passage dans 'ombre de Saturne, effet jour/nuit) et avec de multiples angles de vue
(face éclairée/non éclairée, différents angles de phase...), va permettre de mieux contraindre
les différents traceurs de la dynamique que sont le spin, I’épaisseur verticale, et les propriétés
de surface. La nature des contaminants présents dans la glace d’eau va également pouvoir en
partie étre déterminée a partir des observations spectroscopiques en infrarouge moyen.

L’interprétation de toutes ces données va également nécessiter des modéles plus poussés
pour mieux tenir compte, entre autres, de I’écrantage mutuel entre les particules ou du transfert
par rayonnement. Cela nécessitera un couplage entre les simulations dynamique et thermique
sur lequel nous travaillons également actuellement.
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En conclusion, ’étude des propriétés thermiques des anneaux planétaires, aprés 20 ans de
sommeil, est de nouveau en plein essor. Les résultats obtenus sur ceux de Saturne, avec les
nouveaux instruments au sol comme VISIR, ou encore le spectrométre CIRS sur CASSINI,
fournissent déja beaucoup d’information sur la dynamique locale, mais aussi sur la structure
interne. Il est donc fort probable que les années & venir seront trés riche en ce qui concerne
I'interprétation des données. Les modéles d’émission thermiques couplés aux simulations dy-
namiques permettront de mieux comprendre la physique interne des anneaux planétaires.



154 Discussion




ANNEXE A

Article du modeéle a spin publié dans
A&A

Cette annexe concerne l'article présentant le modéle thermique "a spin" publié dans A&A.
Nous y faisons référence dans le chapitre 3.
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ANNEXE B

Liste des publications orales et
ecrites

Leyrat et al. (2005) Conférence DPS

Ring temperatures mainly depend on the local dynamics of particles and on the physical
properties of their surface. Azimuthal temperature variations are expected in rings, due to the
cooling of particles when crossing the planetary shadow, and to the heating by the central
planet (Ferrari and Leyrat 2005). The amplitude and shape of these variations are specific of
their thermal and rotational properties, i.e. their thermal inertia, their spin rate and orientation
or their vertical excursions around the ring plane. We have observed the three main Saturn’s
rings (A, B and C) at low phase angle (6 degrees), on May 2004 and April 2005 at the Very
Large Telescope (ESO), using the new mid-infrared spectro-imager VISIR. Rings have been
observed in the Q band (19.5 microns) with a resolution of only 0.6 arcsec, in imaging mode.
Three low resolution spectra of the west ansa have also been obtained in the wavelength range
9-14 microns. First results of these observations at high spatial resolution will be presented and
discussed. They will also be compared to observations performed during the same epoch, with
the CIRS spectrometer onboard the CASSINT spacecraft, at larger phase angles (Ferrari et al,
this DPS). This work has been supported by the "Programme National de Planetologie".

Ferrari et al. (2005b) Conférence DPS

The thermal emission of ring particles depends both on their surface properties and on
their local dynamics. In particular, the thermal gradient between day and night hemispheres
is characteristic of their thermal inertia and of their rotational characteristics. The heating by
Saturn and the cooling in the planetary shadow should also generate large azimuthal tempera-
ture variations which share the same dependence on these properties (Ferrari and Leyrat 2005).
Finally the thermal contrast between the lit and unlit faces of the ring should vary with the
vertical distribution of particles and their vertical excursion about the ring plane during their
revolution around the planet. The CIRS spectrometer on board the Cassini spacecraft is able
to observe most of Saturn’s rings thermal emission in the infrared between 7 and 1000 mu m.
An observational campaign, which is dedicated to the detection and study of these azimuthal
asymmetries, began in March 2005. All three main rings A, B, and C have been observed at
both low ( 400) and high ( 1300) phase angles. First results of these observations will be
presented and discussed. They will also be compared to ground-based observations of Saturn’s



158 Liste des publications orales et écrites

rings made by the VISIR/VLT spectro-imager during the same period at very small phase
angle (60, Leyrat et al, this DPS). This work is supported by the Programme National de
Planetologie

Leyrat et al. (2004) Conférence DPS

The dynamical evolution of a dense ring system strongly depends on the outcome of the
inter-particle collisions and on the mutual gravitational perturbation of particles. Both the ring
local thickness due to the vertical random motions and the energy stored in spins of particles
due to surface friction in collisions reflect the microphysics of the rings. Only limited knowledge
exists on the spin and surface properties of rings particles which control the output of collisions.
Measuring the temperature of a planetary ring provides an independent method to constrain
the local ring dynamics as well as the thermal properties of the ring particle surface. A new
thermal emission model of a monolayer ring populated with finite spherical spinning particles
have been developed in order to use the crossing of the Saturn’s shadow and the day/night
anisotropic emission of particles, to recover both the spin and the thermal inertia of particles
from observations at different phase angles. We present the first results of the comparison of
this model with observations at several phase angles of the thermal emission of Saturn’s C ring
by the ground based CAMIRAS/CFHT data and the IRIS/VOYAGER data. The 4-year-long
Cassini and CIRS instrument Tour will provide a large range of geometries of observations to
measure precisely the heating and the cooling of Saturn’s rings. We are developing this model
in order to have a useful tool for the study of thermal properties of particles surface. This work
has been supported by the "Programme National de Planetologie".

Sicardy et al. (2003) Article dans Nature

Pluto’s tenuous nitrogen atmosphere was first detected by the imprint left on the light curve
of a star that was occulted by the planet in 1985 (ref. 1), and studied more extensively during
a second occultation event in 1988 (refs 2-6). These events are, however, quite rare and Pluto’s
atmosphere remains poorly understood, as in particular the planet has not yet been visited
by a spacecraft. Here we report data from the first occultations by Pluto since 1988. We find
that, during the intervening 14 years, there seems to have been a doubling of the atmospheric
pressure, a probable seasonal effect on Pluto.

Dotto et al. (2003) Article dans Icarus

10199 Chariklo (1997 CU26) is the largest Centaur so far known. We carried out near-
infrared observations of this object during two different runs separated by a year. Although no
evidence for spectral variations has been found over short time scales, slight differences have
been detected between the two observational runs. We interpret these findings as likely due to
a heterogeneous composition of the surface of Chariklo. We suggest two different models com-
prising geographical mixtures of tholins, amorphous carbon, and water ice in slightly different
percentages. Our observations confirm the presence of water ice on the surface of this Centaur,
as already detected by Brown et al. (1998, Science 280, 1430-1432) and Brown and Koresko
(1998, Astrophys. J. 505, L65-67).
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Leyrat et al. (2003) Conférence DPS

The dynamical evolution of dense ring systems is strongly dependent on inter-particle col-
lisions and their mutual gravitational interactions. The ring local thickness and the energy
stored in particles spins during collisions are revealing the microphysics of rings. However, the
distribution of particles spins in Saturn’s rings is yet unknown and the vertical structure is
still under debate. Observations of ring temperatures at infrared wavelengths provide unique
constraints on particles properties like their thermal inertia or their spin. Mid-infrared CA-
MIRAS/CFHT images, have shown that particles in Saturn’s rings are most probably slow
rotators with a very small thermal inertia, about 3 and 6 J.m-.K-1.s-1/2 for B and C rings
respectively (Ferrari et al. 2003). In order to more accurately constrain the spin of particles,
we have developed a new model for the thermal radiation of a ring, which takes into account
particles spins and assumes a monolayer vertical structure for now. We will show how spin
norm and direction induce azimuthal variations in ring temperature and how these are affected
by the position of the observer. Spin distributions derived from local numerical simulations
(see Charnoz et al. this issue) are also included and tested against observations. This model
is compared to currently available infrared data sets (CAMIRAS/CFHT, IRIS/VOYAGER,
). But the CIRS instrument on board the CASSINI spacecraft will soon allow us to closely
constrain this spin distribution for all the Saturn’s main rings thanks to the wide variety of
observation geometries provided by the designed Tour and a wide coverage in ring azimuth.

Charnoz et al. (2003) Conférence DPS

Saturn’s rings will be thoroughly observed during the next CASSINI mission to Saturn
(2004-2008). In particular the CIRS spectrometer will map the ring temperatures in the infrared
domain to set constraints on the vertical structure of the rings, their thermal properties and
more particularly the spin of particles. To support the interpretation of these data, we have
built a sheared-box local simulation of planetary rings, including collisions and self-gravitation,
which allows us to explore the behaviour of particles spin and vertical structure. By varying
initial conditions, we show that the inclusion of self-gravity influences the particle’s spin. This
phenomenon has already been observed by Salo et al. (Icarus, 1995) and is explored here
in more details.It seems to depends on the balance between self-gravity and the keplerian
shear : particles in denser and/or outer rings spins slightly faster. In addition, the formation of
wakes, even in low-density rings, influences the interparticle shadowing and then their surface
temperature. Those aspects will be presented from a dynamical point of view. The distribution
of spins obtained by these simulations is currently included in a model of thermal emission of
Saturn’s rings (see Leyrat et al. in this issue) to test them against observations.

Sicardy et al. (2002) Conférence DPS

The star P126 was a candidate for occultation by Pluto on July 20, 2002, see the list
of McDonald and Elliot, AJ 119 :1999-2007, April 2000, and AJ 120 :1599-1602, September
2000. Astrometric measurements from various sources, including Pic du Midi Observatory,
predicted that the shadow path would sweep across the upper half of South America, with
significant uncertainties, however, due to the duplicity of the star. An observational campaign
was organized using both large fixed telescopes and small portable stations in South America,
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with wavelengths spanning from the visible to the K band. Acquisition techniques ranged from
classical fast imaging to IR adaptive optics imaging and low resolution visible spectroscopy.
The involved fixed telescopes were the ESO 8.2-m VLT (Paranal, Chile), the ESO 3.6-m and
3.5-m NTT tel. (La Silla, Chile), the UCN 0.4-m tel. (Cerro Armazones, Chile), the Leoncito
2-m tel. (El Leoncito, Argentina), the CNPq 1.6-m and 0.6-m tel. (Pico dos Dias, Brazil) and
the Observatorio Nacional 1-m and 0.65-m tel. (Llano del Hato, Venezuela). Finally, mobile
stations with refractors ranging from 20-cm to 35-cm in diameter were deployed in Northern
Chile, central Peru and Ecuador. Due to bad weather, technical problems and/or to the shift
of the shadow path north of the initially predicted zone, only one positive detection of the
occultation is reported, with a mobile 30-cm telescope near Arica, northern Chile (8d26m53.8s
S, 69d45m51.58 W, alt. 2500 m). The lightcurve was acquired with an AUDINE camera using
a KodaK KAF 400E CCD. The integration began at 1H42m UTC, with a drift scan speed of
10 line per second. Preliminary analysis gives the mid-occultation time at 1h44m15s UTC. The
duration of the event is 115 + /- 5 seconds with a flat lightcurve in the central 60 to 70 s. More
results will be presented as ongoing progresses are made in the reduction of the lightcurve.
We thank C. Angeli, A. Bruch, H. Calderon, R. Campos, S. Carrillo, A. Carvajal, L. Gaviria
Cavero, D. Lazzaro, H. Levato, C. Montalve, O. Naranjo, L. Porras, E. Recalde, P. Rosenzweig,
G. Rojas and U. Sanchez, who made these observations possible.
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