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Si l'existence d'autres mondes dans 1'Univers est discutée depuis trés longtemps, ce
n'est que depuis une vingtaine d'années que 1'évolution des technologies d'observation a
permis leur détection. La premiére exoplanete détectée autour d'une étoile de la séquence
principale est 51 Pegasi b. C'est une géante gazeuse de quelques masses de Jupiter qui
orbite en 4.3 jours autour de son étoile [Mayor and Queloz, 1995]. Elle a été découverte
grace a la méthode dite des vitesses radiales, qui consiste a observer le décalage spectral
périodique de la lumiére d'une étoile, causé par sa rotation autour du centre de masse
de 1'étoile et de sa planete. Cette méthode a permis la détection de plus de 530 exopla-
neétes dont la premiere planete tellurique découverte dans la zone habitable de son étoile
Gliese 581 [Selsis et all, 2007]. Elle sert aussi de référence pour confirmer la présence
d'une planete lors de la détection d'un transit planétaire quand cela est possible. Cette
deuxieéme technique consiste a observer la diminution de la lumiere de 1'étoile due a une
éclipse partielle par un compagnon et a permis la découverte de plus de 300 exoplanetes.
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L'observation d'un transit présente aussi l'intérét de permettre, dans certains cas, la ca-
ractérisation de l'atmosphere planétaire. Ces deux méthodes sont actuellement les plus
efficaces pour détecter les exoplanetes.

D'autres existent cependant, comme l'astrométrie qui consiste a mesurer le déplace-
ment apparent dans le plan du ciel de 1'étoile plutdt que sa vitesse et qui, avec l'arrivée
prochaine de GAIA, devrait permettre la découverte de nombreuses géantes gazeuses
a quelques unités astronomiques d'étoiles jusqu'a 200 pc du Soleil. La méthode des mi-
crolentilles s'appuie sur l'effet de lentilles gravitationnelles pour observer des objets peu
lumineux comme les planetes et a déja permis la détection d'une vingtaine d'exoplanetes
dont trois super-Terres. Enfin, l'imagerie directe a a son actif la découverte d'une tren-
taine de géantes gazeuses loin de leur étoile comme Fomalhaut b dont le demi-grand axe
estimé est de plus de 110 AU [Kalas et al], 2008] (cf figure [L.1). C'est cependant une mé-
thode qui s'annonce surtout prometteuse pour la caractérisation des planetes, puisqu'elle
ne permet 1'étude que d'une étoile a la fois.

Figure 1.1 : Image de Fomalhaut et de sa planete

Fomalhaut b est une des premieres planetes détectées par imagerie directe par le
télescope spatial Hubble (extrait de Kalas et al. [2008]).

En tout, pres de 930 exoplanétes sont connues aujourd’hui. Nombre d'entre elles dif-
ferent de celles de notre Systeme Solaire par leurs caractéristiques physiques et dyna-
miques. Les premiéres exoplanéetes découvertes, par exemple, ont révolutionné la vision
que les astronomes avaient des géantes gazeuses. Bien plus proches de leur étoile que
Mercure ne l'est du Soleil, leur présence contredit les théories de formation planétaire
originalement développées sur le modéle du Systeme Solaire. Ces découvertes ont poussé
au développement ou a l'adaptation de théories de formation et d'évolution comme celle
des migrations planétaires [Chambers, 2009].

-10 -
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Un autre type de planete, totalement inédit dans le Systeme Solaire, suscite un en-
gouement tout particulier : les super-Terres. Ces planétes sont de masse intermédiaire
entre nos planetes telluriques et nos géantes gazeuses. Elles sont des cibles idéales pour
la recherche de la vie extraterrestre car elles pourraient arborer des caractéristiques phy-
siques proches de celles de la Terre, notamment en termes de dynamique interne et de
composition atmosphérique, tout en étant plus aisées a détecter car plus massives [Cuntz
et al), 2012]. La caractérisation de ces planetes est ainsi devenue un objectif important
de l'astronomie moderne. Cependant, bien que plus de 70 d'entre elles aient déja été dé-
tectées, elles restent des objets a fortiori difficiles a étudier de part leur petite taille. La
solution alternative discutée dans ce manuscrit pour aider a la caractérisation de ces pla-
nétes tout en contournant la difficulté de les observer, consiste a s'intéresser non pas aux
planetes elles-mémes mais aux anneaux planétaires qu'elles pourraient arborer.

1.1 — Les super-Terres

Le terme super-Terre fait usuellement référence a des planetes rocheuses plus mas-
sives que la Terre. Ici cependant, il est utilisé sans considération sur la composition glo-
bale de la planéte. Le seul critere définissant cette catégorie est la masse : entre 2 et
10 Mg,. La borne inférieure est choisie arbitrairement un peu au dessus d'une masse ter-
restre alors que la borne supérieure correspond a la masse limite théorique au dessus de
laquelle une planéte en formation peut attirer suffisamment de gaz durant sa formation
pour devenir une géante glacée ou gazeuse. La catégorie des super-Terres regroupe donc
de nombreuses sous-catégories notamment les planétes-océans et les mini-Neptunes.

1.1.1  Huit années de découvertes

Les premieres super-Terres ont été découvertes en 2005 par Rivera et al| [2005] et en
2006 par Beaulieu et ali [2006]. La premiere, GJ 876 d, est une planete de masse 7.5 Mg
orbitant 4 0.02 AU d'une naine rouge a 4.7 pc du Soleil et a été détectée par la méthode des
vitesses radiales. La deuxiéme, OGL-2005-BLG-390L b, a été découverte par la méthode
de détection par microlentilles. C'est une planéte de masse estimée a 5.4 Mg orbitant a
2.1 AUd'une naine rouge tres lointaine (6500 pc). Depuis, les trois techniques de détection
(vitesses radiales, transit et microlentilles) ont permis la découverte de 75 planétes de
masses comprises entre 2 et 10 My, réparties dans 47 systémes planétaires (au 15/08/13).

Le tableau [1.1] donne les masses, rayons et parametres orbitaux de ces super-Terres.
Le rayon et la masse de seulement 25 d'entre elles ont pu étre déterminés. Ces deux
informations sont essentielles pour calculer leur densité et aider a déterminer leur com-
position mais elles nécessitent 1'observation de la planete a la fois par la méthode de
mesure des vitesses radiales et du transit, ce qui n'est que rarement réalisable étant don-
nées les conditions nécessaires a 1'observation d'un transit planétaire. Ces 25 planétes
illustrent cependant bien la large diversité de densité que peuvent avoir les super-Terres
et qui traduit leur grande variété de composition, d'une planéte plus dense que la Terre

-1 -
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Figure 1.2 : Super-Terres connues au 15/08/13

Les losanges rouges représentent les super-Terres détectées par la méthode des vi-
tesses radiales, les triangles bleus, celles dont le transit a été observé et les car-
rés verts, celles découvertes par la méthode de mesure par microlentilles (Source :
exoplanet.eu).

comme Kepler-10 bf| a des planétes de densité faible comme GJ 1214 bfi, qui est probable-
ment entourée d'une épaisse enveloppe de gaz. De nombreux modeles de compositions
internes et atmosphériques ont été développés pour recouvrir ces cas extrémes : des pla-
neétes similaires a la Terre avec un manteau de silicates et un noyau de fer aux planétes
océans [Léger et all, 2004, Kuchner, 2003] en passant, entre autres, par des planétes non
différenciées composées essentiellement d'un épais manteau de silicates et d'oxyde de fer
[Elkins-Tanton and Seager, 2008]. Les informations sur les super-Terres sont cependant
encore trop fragmentaires pour permettre de statuer réellement sur la composition de
chacune.

Les étoiles hotes des super-Terres détectées sont principalement des étoiles froides
et peu massives de type spectral M et K. Cette prépondérance est évidemment corrélée a
la forte présence de ce type d'étoiles dans le voisinage solaire et a la plus grande facilité
de détecter des planétes en orbite autour d'elles par les méthodes des vitesses radiales
ou du transit. Il a cependant été montré qu'il ne s'agissait pas que d'un biais observation-

1. Sa masse est de 4.567 57 Mg, et son rayon de 1.41670 5> Ry, [Batalha et all, 2011] soit une densité

de 1.6104 p
2. Sa masse est de 6.55 + 0.98 Mg, et son rayon de 2.678 £ 0.13 Rg, [Charbonneau et al), 2009] soit une
densité de 0.3479 35 Pg-

-12 -
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nel : les naines rouges pourraient effectivement étre plus favorables a la formation de
super-Terres [Swift et all, 2013, Dressing and Charbonneau, 2013], en partie parce que
la formation de géantes gazeuses, qui amalgament les embryons de planetes telluriques
en migrant, y est plus difficile a cause de la faible quantité de matériel disponible. I
est par ailleurs intéressant de constater que la plupart des super-Terres appartiennent a
des systemes planétaires multiples, soutenant I'idée que le Systéme Solaire n'est pas ex-
ceptionnel. Certains systéemes comme celui des étoiles HD 40307 et GJ 667C sont méme
composés de plusieurs super-Terres, six dans ces cas étonnants, toutes tres rapprochées

(cf figure [.3).

@)
O~
3
o
17
]9\5‘ G Yo
ﬁ(/ R/ *70 *5’0 R/
D~
=)
o
S+
=
%
e

’70 ’5’0 ’Yo ’Yo ’5’0

Figure 1.3 : Les systémes planétaires de HD 40307 et de GJ 667C
La taille des planétes représentées est en proportion de leur rayon en considérant

que toutes ont la méme densité (c'est a dire proportionnelle a M;/ *on M, estla masse
de la planete).

Enfin, la large majorité des super-Terres connues orbite a une trés courte distance
de leur étoile et présente une excentricité souvent assez prononcée. Ces caractéristiques
orbitales inattendues posent des questions sur leur formation. En effet, les modeles de
formation planétaire ont été initialement concus pour expliquer la formation du Sys-
teme Solaire, composé de planétes telluriques proches du Soleil et de masses inférieures
ou égales a celle de la Terre et a l'extérieur, de planétes géantes au moins 15 fois plus mas-
sives que la Terre. IIs ne permettent donc a priori pas d'expliquer la présence d'objets de
masse intermédiaire, positionnés si pres de 1'étoile. Comme la masse d'une super-Terre
correspond a celle estimée d'un noyau de géante gazeuse, certains modéles assimilent les
super-Terres a des noyaux de géantes gazeuses avortées. Dans ce scénario, qui semble
approprié aux super-Terres les plus massives [Rogers et all, 2011], la planéte se forme
a grande distance, ou plus de matériel est disponible et soit migre vers sa position ac-
tuelle en interagissant avec le disque protoplanétaire [Kennedy and Kenyon, 2008], soit
est envoyée sur son orbite grace aux interactions avec d'autres noyaux et/ou planétes
[Terquem and Papaloizou, 2007]. Pour des planétes moins massives, Chiang and Laugh-

- 13
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[2013] suggérent que la super-Terre se forme sur place, par accrétion, comme pour
les planétes telluriques du Systéme Solaire. Ainsi les super-Terres semblent étre au car-
refour entre deux grandes théories de formation planétaire. Leur étude joue donc un role
important dans la compréhension de ces mécanismes.

Planete M, (Mg) Ry (Rgp) Période (j) aav(AU) e Type spectral D (pc)
Gliese 876 d 6.6 1.93 0.020 020 M4V 4.70

Gl581c 5.4 12.9 0.073 0.07 M25V 6.21
Gl581d 6.0 66.6 0.220 0.20 M2.5V 6.21

61 Virb . X 0.050 012 G5V .
GJ 176 b R . 0.066 M2.5V E
HD 85512 b . . 0.260 0.11 K5V .
HD 40307 b X 0.046 0.20 K25V

HD 40307 ¢ 6.6 9.61 0.079 0.06 K2.5V 12.8
HD 40307 d 9.5 20.4 0.132 0.07 K25V 12.8
HD 40307 e 3.4 34.6 0.188 0.15 K2.5V 12.8
HD 40307 £ 5.2 51.7 0.247 0.02 K25V 12.8
HD 40307 g 7.0 197. 0.600 0.29 K25V 12.8
HD 136352 b 5.2 11.5 0.093 0.18 G4V 14.8
HD 136352 d 9.5 106. 0.411 043 G4V 14.8

GJ 676A d 4.4 3.60 0.041 0.15 MoV 16.4

HD 154088 b 6.1 18.5 0.131 0.38  KOIV 17.8

BD-061339 b 8.5 3.87 0.042 K7V/MOV 20.0

HD 215152 b 2.7 7.28 0.065 034 KO 21.5
HD 215152 ¢ 3.0 10.8 0.085 0.38 KO 21.5

HD 156668 b 4.1 4.64 0.050 K3v 24.5

HD 39194 b 3.7 5.63 0.051 0.20 KoV 25.9
HD 39194 ¢ 5.9 14.0 0.095 0.11 KoV 25.9
HD 39194 d 5.1 33.9 0.172 0.20 KoV 25.9

HD 134606 b 9.2 12.0 0.102 0.15  Ge6IV 26.5

HD 93385 b 8.3 13.1 0.111 0.15 G2V 42.2

HD 41248 ¢ 8.6 25.6 0.172 G2v 52.3

CoRoT-7b 7.3 14 0.85 0.017 Kov 150
CoRoT-7 ¢ 8.3 3.69 0.046 Kov 150
Kepler-20 b 8.5 1.7 3.69 0.045 032 G8 290
Kepler-20 e 3.0 0.8 6.09 0.050 G8 290
PSR 1257 12 ¢ 4.1 66.5 0.360 0.01 710
PSR 1257 12d 3.8 98.2 0.460 0.02 710

-14 -
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Planéte My (Mg) Rp(Rg) Période (j) aav(AU) e Type spectral D (pc)
KIC 8435766 b 7.9 1.0 0.35 0.010 G
KOI-55 b 44 0.7 0.24 0.006

Kepler-9 d 6.9 15 1.59 0.027

Kepler-11 b 4.2 1.8 10.3 0.091 G
Kepler-11d 6.0 3.2 22.6 0.159 G
Kepler-11 e 83 4.2 31.9 0.194 G
Kepler-11 f 2.2 2.4 46.6 0.250 G
Kepler-18 b 6.8 1.8 3.50 0.044

Kepler-36 b 44 1.3 13.8 0.115

Kepler-36 ¢ 8.0 3.4 16.2 0.128

Kepler-50 b 7.6 2.1 7.81

Kepler-50 ¢ 6.9 2.6 9.37

Kepler-57 ¢ 5.4 1.4 11.6

Kepler-62 b 8.8 1.2 5.71 0.055 K2v
Kepler-62 ¢ 4.0 0.5 12.4 0.092 Ka2v

TaBLE 1.1 - Les 75 super-Terres connues au 15-08-2013 d'apres exoplanet.eu.

1.1.2 De la détection a la caractérisation

Les principaux instruments qui contribuent a la chasse aux super-Terres sont ac-
tuellement l'instrument HARPS (High Accuracy Radial velocity Planet Searcher [Mayor
et al}, 2003]) pour l'observation du décalage spectral des étoiles et KEPLER pour la détec-
tion de transits (cf Holman et al. [2010] sur une des premiéres super-Terres détectées avec
Kepler). Les instruments actuels de mesure de la vitesse radiale ne permettent cependant
que la détection de super-Terres massives ou/et en orbites courtes. Les meilleures per-
formances sont atteintes par I'instrument HARPS avec une précision entre 0.3 et 1 m.s™!
[Mayor et al., 2009a], ce qui permet a priori de détecter une super-Terre de masse 5 Mg,
en orbite & 1 AU d'une étoile de type solaire (une précision de 0.45 m.s™' environ est
alors requise). La méthode de mesure des transits est, elle, limitée par l'orientation du
systéme : la planete doit passer devant son étoile du point de vue de l'observateur. C'est
une méthode de détection intéressante pour des études statistiques car elle permet I'ob-
servation en simultanée d'un grand nombre d'étoiles grace a des imageurs grand champ
mais qui ne permet pas de détecter les planétes de facon exhaustive.

Dans les prochaines années, deux nouveaux instruments de mesure de vitesses ra-
diales sont prévus et permettront potentiellement de détecter toutes les exoplanétes dans
le voisinage du Soleil, exceptées bien entendu celles dont l'inclinaison de l'orbite est tres
défavorable a la mesure de la vitesse radiale de I'étoile. Le premier, ESPRESSO [Mégevand
et al, 2012], doit étre installé sur le VLT a I'horizon 2016 et devrait permettre d'atteindre
une précision proche de 0.1 m.s™!, nécessaire pour observer une super-Terre de 2 masses
terrestres a 1 AU de son étoile. Il servira aussi de test pour l'instrument CODEX qui fait
partie des propositions d'instruments pour 'E-ELT. Ce dernier devrait permettre d'ob-
server jusqu'aux exoplanétes les plus petites avec une précision attendue de 0.01 m.s™*
[Pasquini et all, 2010].

D'autres projets instrumentaux a venir sont dédiés au probleme de la caractérisation
des exoplanetes. La méthode des vitesses radiales, tres efficace pour la détection, reste
limitée dans ce domaine : elle donne acces a une estimation d'une masse minimale et a
quelques parametres orbitaux. La méthode du transit, dans les cas ou cette observation
est possible, s'avere bien plus intéressante. Le passage de la planéte devant son étoile
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permet de déterminer le rayon de la planéte mais aussi d'étudier la composition de sa
potentielle atmospheére grace a des observations a plusieurs longueurs d'onde. Une autre
méthode trés utile pour la caractérisation des exoplanétes est 1'imagerie et la spectro-
métrie directe [Marois et al., 2008]. Elle renseigne sur le rayon de la planete mais aussi
sur la composition de son atmosphere ou/et de sa surface. De plus, elle permet de suivre
une planete le long de son orbite et d'en déduire les parameétres orbitaux. Cependant, les
super-Terres sont des objets pour lesquelles l'observation nécessite des valeurs de sépa-
ration angulaire et de contraste non atteints par les instruments actuels (cf section P.1)).
Les prochains instruments comme VLT-SPHERE [Beuzit et all, 2008] se concentrent sur
I'observation de jeunes géantes gazeuses assez éloignées de leur étoile. La génération
suivante de télescopes, les ELT (Extremely Large Telescope), disposera d'instruments
beaucoup plus performants, et permettant stirement l'observation de quelques super-
Terres.

1.2 — Les anneaux planétaires comme source d’'informations ——

Détecter une super-Terre est un challenge déja réussi de nombreuses fois : les carac-
tériser en constitue la prochaine étape. Si de nombreuses recherches s'attachent a dé-
terminer la composition interne et atmosphérique de ces planétes, leur environnement
constitue aussi une source d'informations intéressante. C'est notamment le cas des an-
neaux planétaires dont la présence peut témoigner de moments marquants de 1'histoire
de la planéte comme un cataclysme ou des bombardements météoritiques. En outre, ils
augmentent la surface effective d'émission de la planéte en y ajoutant une partie de la
leur, ce qui peut rendre la planéte plus facilement détectable en transit comme en ima-
gerie directe.

1.2.1 Les anneaux des géantes gazeuses du Systeme Solaire

Des anneaux planétaires sont présents autour de chaque planéte géante du Systéme
Solaire et présentent une grande diversité de caractéristiques d'une planéte a l'autre mais
aussi d'un anneau a l'autre d'une méme planéte (cf figures [L.4). Les plus imposants sont
ceux de Saturne. Grace a la mission Cassini, ce sont aussi les mieux connus bien qu'il reste
encore beaucoup de questions sans réponse tant sur leurs caractéristiques physiques que
sur leur processus de formation et d'évolution.

Le systeme d'anneaux de Saturne est unique par sa taille mais aussi par son hété-
rogénéité. Il est constitué principalement de deux types d'anneaux : les anneaux denses
(nommés A, B et C ou anneaux principaux) et les anneaux diffus (D, E et G) séparés par
un annelet dense mais peu étendu (I'anneau F) qui constitue un troisiéme type. Physi-
quement, la distinction entre les deux premiers groupes est essentiellement liée a la taille
de leurs particules et a leur profondeur optique 7, définie par la probabilité qu'un rayon
perpendiculaire aux anneaux les traverse :

I

—=e " 1.1
D= (1.1)

ou I est l'intensité sortante et I, I'intensité incidente. Les anneaux principaux de Saturne
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(a) Saturne par Cassini (b) Neptune par Voyager 2

(c) Uranus par Voyager 2 (d) Jupiter par Voyager 2

Figure 1.4 : Les anneaux du Systéme Solaire

ont une profondeur optique supérieure a 0.1 et sont composés de particules au moins
centimétriques alors que les anneaux diffus ont des profondeurs optiques inférieures
41073 et sont composés de poussiéres micrométriques (cf le tableau [1.4 qui récapitule
les caractéristiques principales des anneaux de Saturne). Les particules des anneaux de
Saturne, denses ou diffus, sont composées au moins en surface de glace d'eau faiblement
contaminée par des tholins [Poulet et all, 2003, Cuzzi and Estrada, 1998].

Les différents types d'anneaux de Saturne se retrouvent autour des autres planétes
géantes ; Jupiter posséde un systeme d'anneaux diffus [Smith et al., 1979] de profon-
deur optique inférieure a 107¢ et composés de poussiéres de taille 100 pm [Showalter
et al), 1987]. Les anneaux d'Uranus et de Neptune ont été découverts par l'observation
d'occultations d'étoiles (Elliot et al| [1977], Millis and Wasserman [1978] pour Uranus et
Hubbard et al| [1985] pour Neptune). Les deux planétes présentent des anneaux diffus de
poussiéres de profondeur optique inférieure & 10~° et des annelets denses (r entre 0.5 et
2.5). Contrairement a ceux de Saturne, ils ne sont pas composés de glace d'eau mais d'un
matériau plus sombre [Colwell et al,, 1990]. La figure [L.5 résume ces quatre systémes
d'anneaux.
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Nom Position T Fraction de Commentaires
poussieres (%)

D 1,1a1,27Rp | 1073 50-100 Anneau interne

C 1,27a157Rp | ~ 0,1 <3

B 1,57 42,0 Rp >1 <3 7 trés grand
Division Cassini 2,0a2,1Rp ~0,1 <3

A 2,1-23 Rp ~ 0,5 <3

F 2,4 Rp 0,1-0,5 > 98 Etroit

G 2,8-3,0 Rp 10°¢ > 99 Diffus

E 3,1-7,8 Rp 1076 100 Diffus

Table 1.2

Caractéristiques des anneaux de Saturne. Ces données sont le résultat d'un grand nombre
de travaux successifs. Ce tableau est extrait de Charnoz et al! [20094].

Elle met aussi en évidence l'influence de la limite de Roche : seuls les anneaux diffus
de Saturne la dépassent largement (cf tableau [L.3). C'est en fait la limite maximale sous
laquelle peuvent en théorie s'étendre des anneaux. Sous cette distance a la planéte, la co-
hésion gravitationnelle d'un satellite est plus faible que les forces de marée de la planete
et il se fragmente. Cela a aussi pour conséquence d'empécher des particules dispersées
sous cette limite de s'agglomérer pour former un satellite. Le rayon de Roche s'exprime
en fonction du rayon R, de la planete, des densités volumiques de la planete p, et des
particules p, [Chandrasekhar, 1969].

p 1/3
Rroche = 2.456 (f) R, (1.2)

En fait, pour un objet solide, la limite sous laquelle il se disloque sous l'effet des forces de
marées est bien plus proche de la planéte mais le rayon de Roche définit convenablement
la limite sous laquelle les petites particules ne peuvent plus s'agglomérer.

La détermination de la masse des anneaux de Saturne fait 'objet de beaucoup d'études
car sa elle apporterait des informations sur leur processus de formation (cf discussion
ci-dessous). Elle est cependant trés difficile a déterminer car I'épaisseur des zones les plus
denses des anneaux (anneau B principalement) n'est pas bien contrainte. Elle est estimée
entre 5.107% et 107¢ M, (ol Mg, est la masse de Saturne) (Esposito et al.! [1983] pour la
valeur basse et Null et al) [1981] pour la limite haute). Si les anneaux contiennent peu de
masse relativement a la planéte, ils s'étalent par contre sur une surface pouvant étre bien
supérieure a celle de la planéte et leur impact photométrique peut donc étre important.
Pour l'étude d'exoanneaux, les anneaux ne seront donc pas décrits en terme de masse
mais par leur profondeur optique 7 et leur étendue géométrique E, qui sont directement
connectés a leur émission.

La présence des anneaux diffus de Saturne au dela de la limite de Roche est inhérent
a leur processus de formation. La durée de vie de tels anneaux, estimée entre 100 et 1000
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Figure 1.5 : Schéma des différents systémes d'anneaux du Systéme Solaire

Les systémes d'anneaux sont mis a I'échelle du rayon de la planete pour permettre
la comparaison. La ligne pointillée correspond a la limite de Roche de chaque pla-
néte pour des particules de masse volumique 1000 kg.m>. Elle est différente d'une
planéte 4 l'autre & cause de leurs différentes masses volumiques (Extrait de [Griin

et all, oo1])).
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Planéte || Rayon externe RRroche
des anneaux
Jupiter 3.1 2.7

Saturne || 2.3 (Anneaux principaux) | 2.2
7.8 (Anneaux diffus)
Neptune || 2.4 2.9
Uranus 2.0 (Anneaux étroits) 2.6
4.0 (Anneaux diffus)

Table 1.3

Rayons externes des structures d'anneaux et rayons de Roche des différentes planétes du
Systéme Solaire pour des particules de densité 1000 kg.m 3. Ces différentes valeurs sont
exprimées en rayon planétaire R,,.

ans (Esposito and Colwell [1989] pour les anneaux d'Uranus) ainsi que la proximité de
satellites suggerent en effet qu'ils sont créés et entretenus par le matériau fragmenté issu
du bombardement météoritique des surfaces satellitaires, de I'érosion de ces surfaces, et
du dégazage des satellites [Esposito, 1993, Colwell and Esposito, 1992]. Ils marquent donc
a priori la présence de satellites ou/et d'un flux météoritique régulier.

Les anneaux denses comme les anneaux principaux de Saturne sont composés de bien
plus de matériau que ce mode de formation est capable d'expliquer. Quatre scénarios de
formation sont usuellement proposés (cf Charnoz et al| [2009a] pour plus de détails).

Paradoxe de1'dge des anneaux Estimer I'dge des anneaux est essentiel pour déterminer
le scénario de leur formation. Le premier et le plus frappant marqueur de la jeunesse des
anneaux est la pureté de leur composition en surface, de la glace d'eau tres peu contami-
née. Tres étendus, les anneaux sont soumis a un bombardement météoritique important
qui devrait apporter une masse significative de matériaux aux anneaux, contaminant et
noircissant leur surface. Or, la brillance des anneaux A et B donne un 4ge d'environ 500
millions d'années [Cuzzi and Estrada, 1998], soit une structure jeune. Les conséquences
de la capture de matériaux météoritiques sont discutées plus en détail dans plusieurs
articles [Ip, 1984, Cuzzi and Durisen, 1990].

L'évolution dynamique des anneaux appuie aussi une formation récente. Les anneaux
devraient en effet s'étaler a cause des collisions mutuelles entre les particules [Espo-
sito, 1986]. Ce ne sont pas I'anneau B et I'anneau C qui sont problématiques, puisqu'ils
s'étalent a priori sur des échelles de temps bien supérieures a I'dge du Systeme Solaire.
Par contre, I'anneau A devrait doubler de largeur sur une échelle de temps entre 200 Myr
et 2 Gyr soit bien moins que 4.5 Gyr. Ainsi, si les anneaux ont été formés en méme temps
que Saturne, ils devraient avoir disparu en s'étalant ou étre beaucoup plus sombres, ce
qui appuient une formation tardive.

Restes de la nébuleuse de Saturne Des simulations récentes de formation de planétes
géantes montrent qu'un disque étendu se forme quand la planete approche de sa masse fi-
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nale et conduit a la formation des systéemes de satellites [Mosqueira and Estrada, 2003a,b,
Estrada et al}, 2009]. Les anneaux principaux de Saturne pourraient étre les restes de cette
nébuleuse qui n'auraient pas réussi a s'agglomérer en satellites [Pollack et al., [1976]. Il est
cependant difficile d'expliquer comment les anneaux ont survécu aux derniéres phases
de formation de la planéte, et qu'ils ne soient constitués que de glace d'eau alors qu'une
assez large proportion de silicates devaient étre présents dans le disque protosatellitaire
(~ 20% en proportion).

Restes d'un satellite détruit par les forces de marée ou par I'impact d'une cométe Un
autre scénario suggere que les anneaux soient les restes d'un satellite détruit soit par les
forces de marées de la planete soit par I'impact avec une comete. La destruction d'un
satellite de 200 km de rayon est nécessaire pour fournir assez de masse a leur création.
La premiére difficulté est de 'emmener sous la limite de Roche, ce qui peut étre réalisé
sur la fin de la formation de la planéte par migration par exemple. Les forces de marée ne
suffissent cependant pas a disloquer le satellite. Deux possibilités principales sont étu-
diées. La premiére consiste a considérer que le satellite est détruit par collision avec une
comeéte ce qui est trés improbable si on considere le flux cométaire actuel du Systéme So-
laire. La seconde possibilité proposée dans Charnoz et al. [2009b] montre qu'un satellite
de 200 km de rayon pourrait avoir été détruit durant le Late Heavy Bombardement (LHB)
[Tsiganis et all, 2005] il y a environ 3.8 Gyr.

Comme pour le scénario précédent, il semble difficile d'expliquer que les anneaux
soient issus de la destruction d'un satellite alors qu'ils ne contiennent pas ou trés peu
de silicates mais récemment, une explication a été proposée [Canup, 2010, Crida and
Charnoz, 2010]. Elle nécessite la migration sous la limite de Roche d'un satellite massif
et différencié composé d'un manteau de glace d'eau. Les forces de marées disloquent
alors son manteau de glace mais pas le coeur dur de silicate, qui finit par s'écraser sur
Saturne. La figure [1.6 illustre ce scénario.

Restes d'une cométe capturée et détruite par les forces de marée Le dernier scénario
envisagé est qu'une comete de plus de 300 km de rayon soit passée tres proche de Saturne
et ait été disloquée par les forces de marée de la planéte [Dones, 1991, Dones et al), 2007].
Ce scénario est appuyé par la similarité de compositions entre les anneaux de Saturne et
les cometes. Comme pour la destruction d'un satellite par une comete, le flux cométaire
actuel rend peu probable un tel événement dans les 100 derniers millions d'années. Par
contre, ce scénario est possible durant le LHB [Charnoz et al., 2009b] durant lequel le
flux cométaire était tres important. Par contre, cette théorie n'explique pas l'unicité des
anneaux de Saturne dans le Systéme Solaire.

Aucun des scénarios n'est compatible avec I'apparente jeunesse des anneaux de Sa-
turne. Leur age ainsi que leur processus de formation reste donc encore sujet a de nom-
breuses interrogations. L'observation de géantes gazeuses extrasolaires pourrait apporter
des réponses a ces questions.
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a Roche limit

Gaseous
circumplanetary disk

Figure 1.6 : Modele de la formation des anneaux principaux de Saturne

a- Un satellite différencié passe sous la limite de Roche de Saturne et est "pelé" par
les forces de marée, perdant son manteau de glace. b- Le coeur de silicates migre
vers Saturne et finit par y tomber. Il ne reste donc que de la glace d'eau pour former
les anneaux (Extrait de Crida and Charnoz [2010]).

1.2.2 Quelles méthodes d’'observation pour détecter et caractériser les exoan-
neaux?

Si beaucoup de recherches sont réalisées sur les anneaux du Systeéme Solaire, les
exoanneaux sont encore un sujet peu développé, et pour cause, les anneaux planétaires
sont déja difficiles a détecter et a étudier dans le Systeme Solaire. Cependant, la sensi-
bilité des techniques d'observation évoluant tout comme le nombre d'exoplanetes détec-
tées, il devient de plus en plus possible de les étudier. Leur détection pourrait donner
de précieuses informations sur les théories de formation des planétes et des anneaux
comme leur mode de création, leur époque de formation, leur temps de vie. En outre,
ils interviennent dans le bilan photométrique, en transit comme en imagerie. Connaitre
leur impact sur les observables est donc important pour ne pas se tromper dans leur
interprétation.

Les méthodes se basant sur la masse de l'objet a détecter, comme la méthode des
vitesses radiales, mais aussi 'astrométrie et les microlentilles, sont inadaptées a la détec-
tion d'anneaux planétaires : leur masse reste négligeable face a celle de la planéte. Pour
leur étude, deux techniques de caractérisation semblent appropriées : par 1'observation
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du transit planétaire et par imagerie ou spectrométrie directe.

Signatures d'exoanneaux en transit Pour |'étude d'exoanneaux, le transit est une mé-
thode tres intéressante car les anneaux peuvent présenter une surface importante, et
donc modifier considérablement la courbe de transit de la planéte. La figure [1.7 illustre
cet impact sur les signatures photométriques. Des anneaux similaires a ceux de Saturne
allongent la courbe de transit et augmentent son amplitude d'un facteur 2 (qui corres-
pond environ a l'augmentation de surface causée aux anneaux).

1.01 [T T TT T TT LI T TT LI T TT T ]
1F .
0.99 - =
= C .
0.98 3
- ——with ring ]
0.97 ~without ring I
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Figure 1.7 : Effet d'anneaux sur un transit planétaire
La planete fait 1.3 Ry et orbite a 3 AU d'une étoile de rayon 1.1 R;. L'anneau est
étendu de 1.5 a 2.0 R, pour une profondeur optique 7 = 1 et est vu de face. La
courbe montre la luminosité normalisée de 1'étoile durant le transit d'une planete
avec (noir) et sans (rouge) anneau (Extrait de Ohta et al. [2009]).

Barnes and Fortney [2004] étudient pour la premiére fois la détectabilité d'exoan-
neaux dans les courbes photométriques de transits d'exoplanétes et montrent que des
anneaux optiquement épais (7 = 1) et étendus entre 1.5 et 2 R, autour d'une planéte
de la taille de Jupiter orbitant 2 1 AU ont une signature prononcée (cf figure [L.g). Ils
modélisent la diffraction par les particules de I'anneau et montrent qu'elle modifie la si-
gnature des anneaux en fonction de la taille des particules. Cela permet de déterminer,
moyennant une bonne résolution photométrique, si les particules sont microscopiques
(poussieres) ou centimétriques. Ils concluent que Kepler permettrait de détecter les an-
neaux de Saturne si on les observait depuis I'étoile 28 Sgr (a 400 pc du Soleil), mais que
les observateurs ne pourraient pas déterminer si les anneaux sont dominés par des par-
ticules de petite ou de grande taille.

Ohta et al| [2009] ont complété ce travail en étudiant en plus les signatures spectro-
scopiques d'exoanneaux en transit. Comme dans le cas précédent, ils limitent leur étude
a des anneaux étendus entre 1.5 et 2.0 R, avec une profondeur optique de 7 = 1. IIs
concluent que la signature spectroscopique est plus faible que celle photométrique mais
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Figure 1.8 : Signature d'un anneau planétaire en transit

L'anneau simulé a une profondeur optique de 7 = 1 et est étendu de 1.5 a 2.0 Ry
autour d'une planete de la taille de Jupiter orbitant 4 1 AUde son étoile de rayon 1 Ry,,.
Les courbes représentent la différence entre la courbe de transit d'une planéete avec
un anneau et celle d'une planéte seule qui correspond le mieux a 1'observation. De
haut en bas, les courbes sont pour différents parameétres d'impact b (distance entre le
centre de I'étoile et la trajectoire de la planete). Pour chaque valeur de ce parametre,
les courbes différentielles de transit sont tracées pour différentes inclinaisons des
anneaux (10°en pointillé, 30° en point-tiret, 45° en tirets et 90° (de face) en plein).
Les lignes grises correspondent a la limite de bruit de l'instrument Kepler sur les
observations de la planéte HD 209458b. On constate que la signature est détectable
dans presque tous les cas au début et a la fin du transit (Extrait de Barnes and Fortney
[2004]).

peut apporter une confirmation si elle est observable. De plus, ils confirment que la dé-
tection d'anneaux identiques a ceux de Saturne est un objectif scientifique atteignable
avec Kepler.

Détection directe d'exoanneaux Une autre possibilité pour observer les exoanneaux
est I'imagerie directe. Comme la planete et son environnement ne sont pas résolus, la
densité de flux recue, en visible comme en infrarouge, est celle de la planete additionnée
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de celle de ses anneaux, ce qui peut donner l'impression d'une planete beaucoup trop
brillante (cf le cas de Fomalhaut b en annexe [A] [Kalas et al), 2008]).

En observant la planéte a différentes positions le long de son orbite, il est possible
d'observer les variations orbitales de I'émission de la planete fortement modifiées par
la présence d'anneaux, comme le montre en photométrie visible Arnold and Schneider
[2004, 2004]. IIs font des hypothéses simples pour la planéete (diffuseur lambertien) et
pour les anneaux (couche grise diffusante, plane, homogeéne et anisotrope) et étudient
les signatures pour différentes profondeurs optiques (7 entre 1 et 5), différentes inclinai-
sons et différentes bandes spectrales pour une planete similaire a Saturne. Ils concluent
que la présence d'anneaux autour d'une exoplaneéte influe significativement sur le flux
regu, causant des signatures orbitales importantes et multiples mais qu'ils restent non
détectables avec les instruments actuels. IIs n'explorent pas ce qui pourrait étre observé
en infrarouge car les signatures orbitales y sont a priori moins prononcées. L'imagerie di-
recte infrarouge d'exoanneaux tout comme la possibilité de détecter des anneaux autour
de super-Terres et non de géantes gazeuses n'a jamais été étudié jusque la.

1.2.3 Des anneaux autour de géantes gazeuses extrasolaires

Actuellement, aucune observation d'exoplanétes en transit ne suggere la présence
d'anneaux planétaires. Cependant, les planétes observées ainsi sont trés proches de leur
étoile, a moins de 0.1 AU pour la plupart. Cette proximité compromet l'existence d'exoan-
neaux a cause de l'attraction gravitationnelle forte de I'étoile qui réduit la zone d'in-
fluence gravitationnelle de la planéte et donc la zone de stabilité de satellites, et par ex-
tension d'anneaux. Cependant, dans les prochaines années, des planétes de plus en plus
éloignées devraient étre détectées et révéleront peut étre la présence d'anneaux plané-
taires. En imagerie directe, un cas d'exoanneau a peut étre déja été observé autour de la
planete Fomalhaut b [Kalas et al), 2008], mais il est difficile de confirmer cette détection
alors méme que l'existence de la planéte est fortement contestée (cf annexe [A)).

La détection d'anneaux autour d'exoplanetes apporterait de précieuses informations
sur les théories de formation des anneaux et des planetes. Dans le Systéme Solaire,
chaque géante gazeuse présente un systeme d'anneaux. S'il s'avere qu'ils sont tout aussi
courants autour des planétes géantes extrasolaires, cela appuierait une formation com-
mune et/ou un processus de maintien efficace. Les exoplanétes pourraient aussi ren-
seigner sur l'existence d'anneaux composés de roches et non de glaces comme ceux du
Systéme Solaire s'ils sont détectés autour de planétes situées sous la limite des glaces du
systéme comme les Jupiter chaudes.

Enfin, l'observation d'exoplanétes permet 1'étude de systémes planétaires d'ages dif-
férents. La présence d'exoanneaux autour de planétes jeunes favoriserait un scénario de
formation des anneaux en paralléle de celui de la planéte alors que leur présence autour
de planetes plus dgées pourrait résulter d'une formation plus tardive ou d'un processus
de maintien efficace.
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1.2.4 Des anneaux planétaires autour de super-Terres

Dans le Systéme Solaire, seules les planétes géantes présentent des systéemes d'an-
neaux. Il est cependant présumé que la Terre en ait eu temporairement pendant la for-
mation de la Lune [Canup, 2008]. Les super-Terres, intermédiaires entre les planeétes
telluriques et les planetes géantes, pourraient tout a fait en avoir. Savoir s'ils pourraient
perdurer, comme ceux du Systéme Solaire est une question plus complexe et qui n'est
méme pas encore totalement résolue pour Saturne. La composition d'anneaux autour
d'une super-Terre interroge aussi, notamment si elle se situe sous la limite des glaces de
son étoile. Dans ce cas, ils ne peuvent pas étre composés de glace d'eau comme ceux de
Saturne, mais plutot de matériaux plus réfractaires comme par exemple de silicates.

L'observation d'anneaux autour de super-Terres pourrait cependant étre une source
riche d'informations. En effet, bien que l'origine des anneaux principaux de Saturne soit
encore mal comprise, deux situations principales se distinguent clairement : une forma-
tion des anneaux durant la jeunesse de la planete ou une plus tardive, et associée a un
cataclysme dans son proche voisinage. Détecter des anneaux denses autour d'une jeune
super-Terre pourrait donc étre un argument en faveur d'un processus de formation si-
milaire a celui des planétes géantes. Autour d'une planete plus agée, ils argueraient d'un
évenement cataclysmique. La détection d'anneaux diffus pourrait indiquer par contre la
présence de satellites et/ou d'un flux météoritique important.

1.3 — Sujet de thése

Nous avons vu que les super-Terres suscitent beaucoup d'engouement et de ques-
tions mais qu'elles sont difficiles a caractériser. Cependant, elles peuvent présenter des
systemes d'anneaux qui les rendent plus faciles a détecter, tout en pouvant apporter des
informations sur la planete. On se demande donc s'il sera possible, dans un futur proche,
d'observer et de caractériser des anneaux planétaires autour de super-Terres.

Pour cela, ce travail prend la forme d'une premiére étude pour une future campagne
d'observations sur le sujet. On étudie en particulier un instrument sur ELT (METIS) qui
présente les performances requises et on détermine quelles étoiles seront le plus favo-
rable a de telles observations. Il n'est pas encore possible de déterminer véritablement
les étoiles a cibler car la détection des super-Terres autour des étoiles proches est encore
peu avancée. Dans les années a venir, de nouveaux instruments permettront de détecter
par la méthode des vitesses radiales presque toutes les super-Terres dans le voisinage du
Soleil jusqu'a quelques unités astronomiques de leur étoile. Il s'agira alors de sélectionner
parmi les étoiles favorables celles qui disposent effectivement d'une super-Terre dans la
zone observable préalablement déterminée. Enfin, on s'interroge sur les parametres phy-
siques des anneaux qu'il sera possible de caractériser, sur les observations nécessaires
pour ce faire, et sur ce qu'il sera possible d'en déduire sur la planéte.

L'étude d'anneaux planétaires autour de super-Terres est encore un sujet inexploré
et jamais observé a ce jour. Il s'agit donc d'un travail prospectif basé uniquement sur
des simulations. Nous avons choisi de le limiter a l'imagerie directe bien qu'une étude
similaire adaptée a la méthode de transit aurait été tout aussi légitime. Cette thése pro-
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pose un modéle permettant de simuler 'émission thermique d'une super-Terre et de ses
anneaux, l'exploite pour étudier les possibilités de les détecter et de les caractériser et
sélectionne les instruments utilisables pour une telle campagne d'observation ainsi que
les populations d'étoiles associées.

Le chapitre [ détaille les trois critéres (contraste, sensibilité et résolution angulaire)
utilisés pour définir les performances d'un imageur et montre que l'instrument ELT-
METIS devrait étre bien adapté a l'observation d'anneaux autour de super-Terres. On
définit aussi dans ce chapitre un échantillon a volume limité d'étoiles pour lesquelles
on va estimer la possibilité de détection d'une super-Terre entourée d'anneaux. Dans
le chapitre B, on propose un modéle permettant de simuler I'émission thermique d'une
super-Terre et de ses anneaux quelques soient l'inclinaison des anneaux et la position de
la planéte et de l'observateur. Tous les outils ayant été mis en place, le chapitre [ étu-
die le nombre d'étoiles-cible (les étoiles de 1'échantillon autour desquelles il est possible
de détecter une super-Terre entourée d'anneaux) en fonction des caractéristiques phy-
siques et géométriques des anneaux. En outre, l'impact de performances instrumentales
supposées est analysé en termes de nombre d'objets potentiellement observables. Enfin,
la possibilité de caractériser les anneaux est étudiée au travers d'un exemple fictif d'ob-
servations. L'annexe [A| propose une application rapide du modéle mis en place au cas de
la planete Fomalhaut b.
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— 2.1 — L'apport des ELT pour I'étude d’exoplanetes

L'imagerie directe d'exoplaneétes est une méthode riche en informations mais posant
de véritables défis technologiques. Les ELT (Extremely Large Telescope) sont concus
pour les relever en combinant résolution angulaire inédite, haut contraste et grande sen-
sibilité, trois critéres nécessaires pour faire de 1'imagerie d'exoplanétes aussi petites que
les super-Terres.
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2.1.1 De hautes performances requises

L'imagerie directe d'exoplanétes permet de confirmer directement l'existence de pla-
netes jusqu'alors majoritairement détectées par des preuves indirectes. Elle constitue
aussi un premier pas vers des études spectroscopiques. Une exoplanéte brille par ré-
flexion de la lumiére de son étoile hote dans les longueurs d'onde entre le visible et le
proche infrarouge et grace a son émission thermique propre au dela de 3 pm. Actuel-
lement, les principales cibles d'imagerie directe sont de tres jeunes géantes gazeuses
éloignées du soleil (d 2 20 pc) comme le systéme planétaire de HR 8799 [Marois et al.,
2008, 2010] ; ce sont quatre planétes, chacune de masse estimée a environ une dizaine de
masses de Jupiter, situées a respectivement 15, 24, 38 et 68 AU de leur étoile, a 40 pc (cf.
figure R.1). Elles ont été détectées par imagerie directe en infrarouge proche en bandes
Ls et K [Marois et all, 2008] initialement puis plus tard en bande M [Galicher et al/, 2011].
Ces planétes sont détectables avec les instruments actuels car :

» ce sont des géantes gazeuses jeunes (d'environ 60 Myr pour le systéme de 1'étoile
HR 8799 [Zuckerman et all, 2011]) et donc chaudes : elles brillent fortement en
infrarouge (températures effectives de 800 a 1000 K pour des flux de l'ordre de
quelques millijanskys en bandes Ks et L) ce qui permet leur détection avec quelques
heures d'observation [Marois et al), 2008] ;

» elles sont loin de leur étoile, entre 15 et 68 AU et donc a des séparations angulaires
comprises entre 0.4 et 1.8 as, résolubles par les instruments actuels [Marois et all,
2010] ;

» leur brillance et I'éloignement a leur étoile permet de traiter I'image pour atténuer
la lumiére stellaire et distinguer le flux des différentes planétes.

Contrairement aux jeunes géantes gazeuses, les super-Terres sont des planétes irra-
diées, c'est a dire que leur température effective est due principalement au chauffage par
l'étoile hote. Autrement dit, elles doivent étre proches de leur étoile pour étre chaudes.
Pour illustrer le cas de planétes irradiées, la figure 2.4 donne le flux réfléchi et émis par
les planétes du Systéme Solaire observées a 10 pc avec un modele simplifié. Les géantes
gazeuses, Jupiter et Saturne, bien qu'agées, ne sont pas a strictement parler des planétes
irradiées : leur énergie interne augmente leur température effective d'environ 20 — 25 K,
ce qui double leur émission globale par rapport a un chauffage uniquement par le So-
leil [Aumann et al., 1969].

La Terre a un flux réfléchi de 0.01 pJy a 0.6 pm et une émission thermique de 0.2 ¥y
a 10 um. Ce sont des flux tres faibles, a la limite des performances des instruments ac-
tuels. Pour étre plus chaude et plus brillante, une planéte irradiée doit étre plus proche
de son étoile. Cependant, observée a 10 pc, la séparation angulaire Terre-Soleil est au
mieux de 100 mas. Atteindre une telle résolution est possible avec un télescope spatial
en lumiere visible (43 mas pour le HST a 0.5 nm) mais nécessiterait des instruments mo-
nopupilles de plus de 20 m de diameétre en infrarouge moyen (vers 10 ym). En outre, le
contraste Terre-Soleil est trés faible. En lumiére visible, le Soleil émet une densité de flux
de quelques dizaines de janskys a 10 pc soit un contraste de plus de 3 - 10~° avec la Terre.
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— Figure 2.1: Systéme planétaire de HR 8799 imagé en novembre 2009 en bande L' —

Les planétes HR 8799 e, d, c et b sont a respectivement 15, 24, 38 et 68 AU de leur étoile
(Extrait de Marois et al| [2010]).

En infrarouge a 10 um, il est d'environ 10~7 pour un flux stellaire de quelques janskys.
Hors actuellement, les contrastes atteints par différentes méthodes sont de l'ordre de
1073 4 10* (cf. le contraste obtenu sur VLT-NACO, figure .17).

L'imagerie directe de planeétes irradiées de petite taille comme les super-Terres né-
cessite donc :

» une grande sensibilité pour détecter des objets de faible luminosité,
» une haute résolution angulaire pour séparer la planéte de l'image de I'étoile hote,

» de battre un contraste trés important pour distinguer les exoplanétes peu brillantes
de leur étoile hote.

Résolution angulaire La résolution angulaire en imagerie directe est limitée principa-
lement pour deux raisons : la diffraction de la lumiere de 1'étoile hote par le télescope
et les tavelures (speckles en anglais) causées par les déformations du front d'onde par
I'atmosphere et les éléments optiques. La diffraction par l'ouverture du télescope impose
une limite théorique de résolution angulaire 6, :

A

0. = =
D,

(2.1)
C'est la dimension angulaire du détail le plus fin résolu par un télescope de diametre D,
a la longueur d'onde A. En termes de fréquence, f, = % est la fréquence de coupure du
télescope : toutes les fréquences supérieures sont coupées par son ouverture.

Pour pouvoir observer une exoplanete, la résolution angulaire limite . doit étre infé-

. N , . . . \ T . 1
rieure a la séparation angulaire maximale entre une planéte et I'étoile qui vaut 6 = “(—D“)
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Figure 2.2 : Emission des objets de notre systéme solaire positionnés a 10 pc

Les fleches noires indiquent le contraste entre le Soleil et la Terre dans le visible a 500 nm
(3.107%) et dans l'infrarouge a 10 pum (10~7). Le flux solaire est celui d'un corps noir de
température 5750 K. Le spectre des planetes est la combinaison du spectre de deux corps
noirs : celui de la lumieére solaire réfléchie sur la surface planétaire d'intensité modulée par
la distance de la planete et par son albedo géométrique, et celui émis en infrarouge par la
planéte en supposant qu'elle se comporte comme un corps noir a la température effective
mesurée. (Extrait de Seager and Deming| [2010])

ou 0 est la distance angulaire entre la planéte et 1'étoile (en as), a le demi grand axe (en
AU), el'excentricité de l'orbite et D la distance étoile-planete (en pc). Le tableau 2.1 donne
quelques exemples de séparations angulaires pour une planéte a 1 AUet le diameétre théo-
rique de télescope nécessaire pour résoudre le systéme.

Pour les télescopes au sol, le front d'onde est déformé en traversant l'atmosphere
par les variations d'indice de réfraction de l'air, liées aux différences de température et
de pression des couches d'air successives. Cette déformation dégrade 1'image d'un point
source par le télescope, la PSF (Point Spread Function), en I'étalant angulairement bien
au dela de la tache théorique de diffraction. En termes de résolution angulaire, il est
inutile d'agrandir le télescope si elle n'est pas corrigée. Une mesure de la turbulence
atmosphérique locale est donnée par le seeing s :

A

N
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Distance | 10pc  30pc 100 pc |
Séparation angulaire a 1 AU 100 mas 33 mas 10 mas
Diametre minimum a A = 0.5 ym 1m 31m 103 m
Diameétre minimuma A =10 ym || 20.6 m 62.5m 206 m

Table 2.1

Séparation angulaire et diametre de télescope minimum théorique pour une planete a 1 AU
observée a 0.5 umet a 10 pum.

ol dy est le paramétre de Fried et est chromatique (dy o< A*/°). Il équivaut au diamétre du
télescope pour lequel la séparation angulaire limite 0, est égale a celle de la PSF d'un plus
grand télescope limité par la turbulence atmosphérique. Par exemple, pour un seeing de
1.0 as a 0.5 pum, la résolution angulaire limite du télescope équivaut sans correction a
celle d'un télescope de 10 cm de diametre méme si son diametre réel est bien supérieur.
La qualité du seeing local est donc un des principaux criteres de sélection des sites d'ins-
tallation des télescopes au sol. En outre, la turbulence atmosphérique évolue temporel-
lement. Le temps de cohérence 7, caractérise le temps d’évolution des déformations du
front d’onde. Il est proportionnel a 2 ot v défini la vitesse de vent.

Pour corriger la déformation causée par la turbulence atmosphérique, de nombreux
télescopes sont munis d'un systéme d'optique adaptative. Il permet d'analyser la dégra-
dation du front d'onde et de piloter en temps réel des actuateurs placés sous un miroir
déformable qui, en reproduisant a 'opposé la déformation, permettent de la corriger.
Pour mesurer la qualité de la PSF d'un systéme optique, on utilise le rapport de Strehl
qui peut étre défini comme le rapport entre le pic d'intensité des PSF réelle et théorique :

B max(PSF(0))
N max| (P SEhéorique (9))

(2.3)

Actuellement, les optiques adaptatives permettent d'atteindre des résolutions angu-
laires sur VLT proches de la limite de diffraction jusqu'a des longueurs d'onde d'observa-
tion de 2 ym mais plus difficilement en dessous. Le systéme d'optique adaptative NAOS
(Nasmyth Adaptive Optics System [Rousset et all, 1998]) installé sur le VLT a permis
notamment d'atteindre des résolutions angulaires de 0.06 as en bande K (2.19 um) et
de 0.11 as en bande H (1.63 pm) [Haring-Neumayer et all, 2006]. En infrarouge moyen,
l'instrument VLT-VISIR démontre qu'il est possible d'atteindre la limite de diffraction sur
des grands télescopes [Dobrzycka et al., 2012]. A plus courtes longueurs d'onde, comme
la résolution angulaire théorique est meilleure, il est plus difficile de corriger la PSF de
facon optimale. Le temps de cohérence est aussi plus court : des optiques adaptatives
beaucoup plus rapides sont donc nécessaires pour corriger le front d'onde en temps réel.
Ces deux raisons font que les optiques adaptatives sont plus efficaces en infrarouge qu'en
visible.

Contraste L'imagerie directe d'exoplanéetes nécessite aussi de distinguer un objet peu
lumineux, la planéte, d'un objet bien plus brillant, 1'étoile, c'est a dire de résoudre de tres
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importants contrastes (cf. figure P.3). Différentes techniques sont utilisées pour y parve-
nir et consistent a atténuer le plus possible le flux de 1'étoile en affectant le moins possible
celui de la planete, afin de permettre de diminuer le bruit de tavelures, proportionnel au
flux.

La courbe de contraste limite d'un instrument est définie comme le rapport entre la
valeur de la PSF de I'étoile dans 'image finale (apres atténuation) a la séparation angulaire
0 considérée et le flux stellaire total.

C(0) = (2.4)

0 est la distance angulaire au centre de la PSF de I'étoile. Pour distinguer un compagnon
autour de 1'étoile a la séparation angulaire 0 il faut que le rapport de son flux F sur celui
de I'étoile F, soit supérieur au contraste limite en 6, c'est a dire que #- > C(6).

C
diaphragme de Lyot D
A B
) // ‘ dérectenr
{ / masque
|'/ /
— j_|'ﬂ l
/) ! ‘

Figure 2.3 : Principe du coronographe de Lyot.

L'étoile (en jaune) est sur l'axe optique et le compagnon (en bleu) est hors axe. Le
coronographe de Lyot consiste en un masque au foyer (B) du plan pupille d'entrée
(plan A) qui diffracte la lumiere de 1'étoile. La lumiére diffractée est collectée par la
lentille de champ, qui ré-image la pupille d'entrée et permet de bloquer la lumiere ré-
siduelle avec un diaphragme dans le plan pupille (C). La dernieére lentille crée I'image
sur le détecteur.

L'une des principales techniques instrumentales mises en place a cette fin est la co-
ronographie. Développée en 1939 par Lyot pour permettre l'observation de la couronne
solaire, d'ou elle tient son nom. Elle consiste a placer un masque au foyer du télescope
pour diffracter le centre de la PSF de I'étoile, ou est concentré l'essentiel de son intensité.
Les objets excentrés sur l'axe optique ne sont que faiblement affectés puisqu'au foyer
de la pupille de l'instrument, leur PSF n'est pas centrée sur le masque. Un diaphragme
dans le plan pupille bloque la lumiére stellaire diffractée. Le principe du coronographe
de Lyot est décrit dans la figure P.3. La taille du masque et de I'ouverture du diaphragme
sont fonction de la largeur de la PSF. Dans le cas d'une tache de diffraction parfaite,
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plus de 95% de 1'énergie est contenue dans le pic central : un masque a peine plus grand
que la tache d'Airy permet donc de retirer la plus grande partie du flux d'une source
ponctuelle centrée. Cependant, en pratique et comme expliqué précédemment, pour les
instruments au sol, le front d'onde incident est dégradé par la turbulence atmosphérique
et sans optique adaptative, la PSF est étalée sur une tache large et la lumiére recue n'est
plus cohérente ce qui rend un coronographe inefficace. Ainsi, un bon rapport de Strehl,
et donc un traitement du front d'onde incident par optique adaptative est requis pour
l'utilisation de coronographes.

De nombreux autres coronographes ont été développés depuis, principalement pour
l'observation de compagnons stellaires. Guyon et al Guyon, Pluzhnik, Kuchner, Collins|
and Ridgway [2006] donnent un panorama assez synthétique des différents types dans
leur application a l'observation d'exoplanétes. Deux coronographes a masque de phase
nous intéressent particulierement pour la suite : le 4QPM (Four Quadrant Phase Mask ) et
I'AGPM (Annular Groove Phase Mask). Ce sont des variations du coronographe de Lyot,
ou le masque au foyer de l'instrument a été amélioré pour affecter plus subtilement la
PSF stellaire. Les deux coronographes fonctionnent sur le méme principe : faire interférer
destructivement la lumiére stellaire avec elle-méme.

Complex Stellar residue=0
Circular pupil : litud (perfect case)

Figure 2.4 : Principe du 4QPM [Riaud et all, 2001

Pour cela, le 4QPM divise le champ au foyer de l'instrument (B) en 4 quadrants [Rouan
et all, 2000]. Deux quadrants diamétralement opposés imposent un déphasage de 7 au
champ, alors que les deux autres ne produisent pas de déphasage (cf figure 2.4). Complété
par un diaphragme de Lyot dans le plan pupille (C) qui supprime la lumiere diffractée
par le masque, ce coronographe est en théorie parfait : un point source centré sur l'axe
optique de l'instrument est complétement supprimé de 1'image en sortie. Des tests sur
VLT [Boccaletti et all, 2004] montrent qu'en pratique, il permet de réduire le pic de la
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PSF stellaire d'un facteur presque 100. Cependant, la division en quatre quadrants crée
des zones aveugles, réduisant l'efficacité de l'atténuation. En outre, ce coronographe est
trés chromatique : le déphasage de 7 n'est effectif que sur une faible largeur spectrale.

.
T

Lyot stop

A
Entrance pupil

AGPM
focal plane

Imaging
focal plane

¥ » »

Figure 2.5 : Principe de 'AGPM [Delacroix et al,, 2010].

L'AGPM propose des solutions a ces limitations [Mawet et al), 2005]. Le principe est
d'utiliser un réseau d'ordre zéro circulaire (cf figure P.5). Le réseau, de pas inférieur a
la longueur d'onde (dit sub-lambda), simule un milieu biréfringent, c'est a dire que la
lumieére voit un milieu continu avec deux indices différents, fonction de la polarisation
locale incidente. Cela permet d'imposer des déphasages différents en fonction des com-
posants de la polarisation locale et permet a la lumiére d'un point source centré sur le
masque d'interférer destructivement.

En complément de la coronographie, des méthodes post-processing sont utilisées
comme les techniques d'imagerie différentielle. Elles consistent a retirer de 1'image d'un
couple étoile-planéte 1'image d'une étoile seule, ce qui permet de corriger l'image des ta-
velures statiques résiduelles causées par les optiques. La méthode qui fait référence pour
l'observation de sources ponctuelles autour d'un objet brillant est I'imagerie différentielle
angulaire [Marois et all, 2006] (ADI), dont le principe est illustrée sur l'image P.6.

Sensibilité La figure P.4 met en avant le besoin d'atteindre des sensibilités d'environ
0.01 pJy en visible et de 0.2 pJy en infrarouge thermique pour observer des planétes
similaires a la Terre a 10 pc et 1 AU d'une étoile de type solaire. Les super-Terres ont une
surface de 4 a 10 fois plus importante que celle de la Terre. Dans les mémes conditions,
elles émettent donc une densité de flux d'au plus 0.1 pJy en visible et 2 uJy en infrarouge.

La sensibilité S dépend du temps d'observation At (S o 1/+/At), du rapport signal
sur bruit souhaité o (S o) et de la taille du collecteur de flux S, (S « 1/S,). Elle
est surtout limitante sur les télescopes au sol qui subissent les effets de 1'atmosphere
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B = median(A)

E = median(D)

- D = derot{C)

Figure 2.6 : Principe de I'ADI

(A) Les images sont acquises sans suivre le mouvement de rotation de I'étoile sur elle-méme
(en arrétant la correction de rotation sur un télescope & monture alt-azimutale). La tiche
au centre des images est la PSF de l'étoile modifiée par coronographie. Les tavelures des
optiques sont quasi statiques d'une image a l'autre, alors que le compagnon, en rouge, se
déplace. (B) Une image médiane est calculée et soustraite (C) a chacune des images. Cela
permet de retirer les tavelures. (D) Les images sont tournées de facon a ce que le compagnon
soit toujours a la méme position, puis recombinées (E). I existe des algorithmes plus efficaces
que le calcul de la médiane de 1'image comme LOCI [Lafreniére et al|, 2007]. (Extrait de
http://www.mpia.de/homes/thalmann/adi.htm)

notamment. C'est plus particulierement vrai en infrarouge ou le bruit de fond est tres
limitant et impose de nombreuses observations pour obtenir le rapport signal sur bruit
souhaité.

Les meilleurs performances en sensibilité sont atteintes par les télescope spatiaux ; le
HST (Hubble Space Telescope) posséde une sensibilité 2 0.6 umde 0.04 ufya 10—o en une
heure sur la sourcef| ce qui peut suffire pour détecter le flux d'une super-Terre (suivant
le critére de sensibilité uniquement). Au contraire, en infrarouge moyen, a 10 um, la
meilleure performance (atteinte par l'instrument Spitzer-IRAC de sensibilité 30 ufy a
10 pm a 10 — o en une heure d'observation sur la source [Krick et al), 2009]) ne suffit pas
a observer une super-Terre méme apreés des dizaines d'heures d'observation.

1. Source : WFC3-IR, Instrument Handook.
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Anneaux | Densité de flux | Contraste | Séparation angulaire
. Sans 1.3 uJy 9.107% 0.1 as
T 1A
Super-Terre a LAU. | 0 o 13 ufy 9.10~7 0.1 as
. Sans 11 pfy 8-1077 0.05 as
Super-T 0.5 AU
uperierred Avec 110 pJy 810~ 0.05 as

—— Table 2.2 : Performances pour observer une super-Terre avec ou sans anneaux —

La super-Terre a un rayon de 2 Ry, et orbite autour d'une étoile de type spectral G2V
a 10 pc.

2.1.2 Pourquoi observer en infrarouge thermique ?

Actuellement, l'observation d'exoplanétes en imagerie directe se concentre sur les
longueurs d'onde du proche infrarouge ou 1'émission thermique des jeunes géantes ga-
zeuses est la plus importante. Ces planetes, chauffées par leur énergie interne, ne néces-
sitent pas d'étre proches de leur étoile pour étre observables, limitant ainsi les contraintes
de résolution angulaire et de contraste. A contrario, l'observation de planeétes irradiées
comme les géantes gazeuses dgées ou les planétes telluriques requiére d'étudier une zone
proche de I'étoile ou ces planétes regoivent suffisamment d'énergie stellaire pour briller
au dela des limites instrumentales de sensibilité. Le flux de l'étoile hote réfléchi par la
planete du visible au proche infrarouge, trés faible pour des planetes loin de leur étoile,
devient dans ces cas un observable possible, permettant des observations spectrosco-
piques complémentaires en lumiére diffusée et en infrarouge. Il faut cependant faire face
a des contraintes de résolution angulaire et de contraste tres fortes.

Le choix de lalongueur d'onde d'observation influe sur les informations collectées sur
la planete mais aussi sur l'importance de ces contraintes. En lumiere diffusée, la résolu-
tion angulaire limite des instruments est favorable a I'étude de planetes tres proches de
leur étoile mais nécessite une optique adaptative trés performante. A l'inverse, I'observa-
tion en infrarouge thermique ne permet pas d'observer a de faibles résolutions angulaires
mais le contraste est plus favorable et le systeme d'optique adaptative nécessaire moins
complexe.

Les deux domaines de longueurs d'onde sont donc intéressants pour I'étude de super-
Terres entourées d'anneaux. Dans cette thése, nous avons choisi de nous intéresser en
particulier a l'imagerie directe en infrarouge thermique.

Une super-Terre a 1 AU d'une étoile de type solaire a 10 pc a une émission thermique
proche de 1 ¥y dans l'infrarouge moyen (cf figure R.7). En supposant qu'un anneau
autour de cette planete est assimilable pour la photométrie a une augmentation de sa
surface effective, i.e. qu'il est a la méme température que la planete, la méme super-
Terre entourée d'un anneau étendu jusqu'a 3 R, émet environ 10 yJy. A une distance
de son étoile de 0.5 AU, 1'émission thermique recue de la planéte seule approche 10 pfy
sans anneau et 100 7y avec. Les performances requises pour détecter ces planetes avec
et sans anneau sont résumées dans le tableau .3,
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Figure 2.7 : Emission thermique d'une super-Terre avec ou sans anneau

Les courbes représentent 1'émission thermique d'une super-Terre de rayon 2 Rg modélisée
comme celle d'un corps noir a la température effective de 260 K (trait plein) et de 410 K
(tirets) qui correspondent environ a sa température d'équilibre a respectivement 1 AU et
0.5 AU d'une étoile de type solaire. L'observateur est a 10 pc du systeme.

La comparaison de ces valeurs avec les sensibilités a4 10 — o et une heure sur la source
de différents imageurs infrarouges (cf. figures P.7 et 2.§) est probante : dans les instru-
ments existants, seul Spiter-IRAC possede une sensibilité suffisante pour observer des
super-Terres entourées d'anneaux (en augmentant le temps d'observation). Malheureu-
sement, Spitzer est un télescope de 90 cm dont la résolution angulaire limite (2 asa 10 um)
ne permet pas de séparer angulairement ces planétes de leur étoile. Pour les instruments
au sol, VLT-VISIR est un bon exemple de performances atteintes actuellement. Avec une
sensibilité proche du millijansky en plusieurs heures d'observation, il ne permet cepen-
dant pas 1'étude de super-Terres.

Pour les instruments non encore en exploitation, JWST-MIRI, ELT-METIS et TMT-
MIRES devraient atteindre les sensibilités requises. En particulier, l'instrument MIRI sur
le télescope spatial JWST disposera d'une tres bonne sensibilité d'environ 1 pfya 10 um,
suffisante pour détecter a priori une super-Terre seule a 1 AU. Cependant, sur le JWST de
6.5 mde diametre, il n'atteindra pas une résolution angulaire suffisante pour la distinguer
de son étoile. En fait, JWST-MIRI favorise plutdt l'observation de géantes gazeuses autour
d'étoiles froides. Ces étoiles sont en effet difficilement observables par des instruments
au sol a cause de leur faible luminosité qui limite l'efficacité des optiques adaptatives
mais sont des cibles privilégiées pour les télescopes spatiaux comme le JWST.

Pour les télescopes monopupilles, seuls les ELT permettent d'atteindre les résolutions
angulaires limites nécessaires : environ 70 mas pour le TMT et 50 mas pour 'E-ELT a
10 pm.
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—— Figure 2.8 : Sensibilité d'imageurs infrarouges a 10 — ¢ en une heure sur source —
Michelle est un instrument de l'observatoire de GEMINI Nord. VISIR est installé sur le VLT.
Les instruments METIS, MIRES et MIISE ne sont pas encore en exploitation. MIRI sera fonc-
tionnel peu apreés le lancement du JWST, prévu pour 2018. (Figure 6 de Kendrew et al| [2010])

2.1.3 Les ELT : quelques mots

Les ELT (Extremely Large Telescope) sont la prochaine génération de télescopes
géants. Apres ceux de classe de 10 m comme les VLT (Very Large Telescope), ces téles-
copes auront des miroirs primaires de plus de 20 m. Trois projets d'ELT existent actuelle-
ment : 'E-ELT (European Extremely Large Telescope), le TMT (Thirty Meter Telescope)
et le GMT (Giant Magellan Telescope). Ils ont, entre autres, tous les trois un objectif
ambitieux : permettre 'étude de planétes telluriques autour d'autres étoiles.

Le GMT est le plus petit des trois avec une pupille de 21.4 m . Il sera installé a l'ob-
servatoire de Las Campanas au Chili et devrait étre opérationnel vers 2020. Son miroir
primaire sera segmenté en 7 miroirs de 8.4 m de diamétre chacun (cf image P.94). Parmi
ses instruments de premiére génération, deux sont destinés entre autres a I'observation
d'exoplanétes [Johns et al., 2012] :

« Un imageur limité par la diffraction et spectrometre IR, fonctionnant entre 1.5 et
14 pm et destiné a 1'étude de jeunes planétes dans les fenétres atmosphériques de
5 et 10 pym notamment.

« Un imageur en proche infrarouge (1 a 2.5 um) pour explorer les propriétés des
exoplanetes brillantes par réflexion de la lumiére de leur étoile hote.
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Plus d'informations peuvent étre trouvées sur le site du télescope fi.

Le TMT disposera d'un miroir principal de 30 m, segmenté en 492 miroirs de 1.4 m
(cf image R.9H). 1l est prévu de l'installer sur le site Mauna Kea d'Hawai. Il disposera
d'instruments fonctionnant entre le proche ultra violet et l'infrarouge moyen (0.31 ym
a 28 pm), divisés entre 3 instruments de premiére lumiere (vers 2017-2018) et 5 autres
prévus dans les 10 années suivant la mise en service du télescope. Aucun des instru-
ments de premiere lumiére n'a pour vocation premiere la détection ou la caractérisation
d'exoplanétes [Crampton et all, 2008] mais quatre des instruments suivants ont des buts
scientifiques associés [Simard et al/, 2010] :

« PFI (Planet Formation Instrument) : un imageur a haute résolution angulaire proche
infrarouge (1 a 2.5 um, voir potentiellement : 1 a 4 ym) pour 1'imagerie directe et
la caractérisation spectroscopique (R < 100) d'exoplanetes ;

« NIRES (Near-IR AO-fed echelle spectrometer) : un spectromeétre haute résolution
en infrarouge moyen (1 — 5 um) permettant la détection par vitesse radiale de
planetes terrestres autour d'étoiles de faible masse ;

« HROS (High-Resolution Optical Spectrometer) : un spectromeétre de proche ultra-
violet a proche infrarouge (0.31 — 1.1 pm) permettant la recherche d'exoplanetes
par vitesse radiale ;

« MIRES (Mid-IR AO-fed Echelle spectrometer) : un spectromeétre en infrarouge moyen
fonctionnant entre 8 — 18 um (potentiellement de 4.5 a 28 um) pour I'étude notam-
ment des disques protoplanétaires.

Plus de détails sur le concept du télescope, ses instruments et ses objectifs scientifiques
sont disponibles sur le site du TMT.

Enfin, I'E-ELT est le plus grand des 3 futurs ELT, avec un miroir primaire de plus
de 39 m composé de prés de 1000 segments de 1.4 m (cf image 2.9d). 1l sera installé sur
le site de Cerro Armazones au Chili d'ici 2022 (cf. le planning prévisionnel 2.10). Un
de ses principaux buts scientifiques est 1'étude d'exoplanétes et tout particuliérement
la recherche d'exo-Terres. Cette priorité a fortement guidé le choix des instruments de
premiere lumiere et la ligne de conduite générale sur le choix des 7 instruments. Sont
notamment prévus :

« ELT-IFU (premiére lumiére) : un spectrometre intégral de champ moyenne réso-
lution en visible et proche infrarouge (0.47 a 2.5 um) permettant entre autres de
caractériser des exoplanetes de type Jupiter dans la suite de 1'instrument VLT-
SPHERE.

« ELT-MIR : un imageur et spectrographe en infrarouge moyen (3 a 14 um) permet-
tant 1'étude de disques protoplanétaires et la caractérisation de géantes gazeuses.

2. http://www.gmto.org
3. http://www.tmt.org
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(b) TMT

(c) E-ELT

Figure 2.9 : Représentation 3D des 3 ELT

« ELT-CAM : pour l'imagerie directe et spectroscopie basse résolution de jeunes
géantes gazeuses jusqu'a 100 pc et de planétes de types Jupiter et Neptune sous
30 pc, voire potentiellement des super-Terres dans leur zone habitable.

Des informations complémentaires peuvent étre trouvées sur le site de 'ESOfi.

Un imageur et spectrographe en infrarouge moyen est prévu sur chaque ELT (GMT-
MIISE, TMT-MIRES et ELT-MIR), avec des objectifs axés sur les disques protoplanétaires
et les exoplanetes de type Jupiter jeunes. Ces instruments possédent aussi les caractéris-
tiques nécessaires a la détection de super-Terres entourées d'exoanneaux, comme nous
allons le montrer par la suite. On s'intéresse en particulier aux performances du concept
ELT-METIS pour ELT-MIR qui possédera, grace a son télescope, la meilleure résolution
angulaire limite.

2.1.4 Performances estimées d’ELT-METIS

Les performances en résolution angulaire, sensibilité et contraste nécessaires a l'ima-
gerie directe de super-Terres entourées d'exoanneaux en infrarouge thermique ne sont

4. http://www.eso.org/sci/facilities/eelt/
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Year ELT-IFU ELT- E L= ELT-4 ELT-5 ELT-& ELT-FCS
CAM M IR M OS ar MOS5 ar
HIRES) HIRES
2012 Decide science VISIR Develop science Call far
regquirements, AQ start on- | requirements for proposals
architecture. sky MOSIHIRES for ETD
2013 TRL Callfor proposals for
Review M OSIHIRES
2014
20145 Selection ELT- Call for
MOS/HIRES proposals
2016
2017 TRL
check
2018 TRL
check
2018 Selection TRL
check
2020 TRL
check
2021 TREL
check
2022 Tel
technical
first light

Pre-studies taking the form of phase A or delta-phase A work andior ESO-funded
Enahling Technology Development (ETD)

Decigion paint

Development of Technical Specifications, Staterment of Work, Agreement, Instrument
Start.

Figure 2.10
Planning prévisionnel de I'E-ELT (Source : http://www.eso.org).

atteintes par aucun instrument actuel. Pour montrer que ces observations sont possibles
avec ELT-MIR, nous avons estimé les performances attendues pour un concept instru-
mental proposé, METIS (Mid Infrared E-ELT Imager and Spectrograph). Il est constitué
d'un imageur atteignant la limite de diffraction du télescope en bande L, M et N et d'un
spectrographe a haute résolution en bande L et M. Il est prévu pour fonctionner dans l'in-
frarouge moyen, entre 3 et 14 ym. L'étude de super-Terres, treés peu lumineuses, nécessite
une sensibilité tres élevée, et particulierement difficile a atteindre au sol, ou I'atmospheére
et le télescope géneérent un bruit de fond important. C'est pourquoi nous focalisons notre
étude sur la partie imageur de l'instrument, la spectrographie nécessitant la dispersion
du flux regu, et ayant donc des sensibilités limites trop faibles pour notre cas scientifique.

Etant données les bandes de transmission de 1'atmosphére terrestre (cf. figure
pour 5 et 10 um), on s'intéresse en particulier aux bandes spectrales autour des longueurs
d'onde de 5 um, 10 um et 20pum. La derniére bande est en dehors de la zone spectrale
prévue pour ELT-METIS, mais elle n'est pas un choix définitif; I'étudier est intéressant
dans l'optique d'un élargissement de cette zone ou pour d'autres instruments.

Comme nous l'avons expliqué précédemment, les performances d'un imageur sont
basées sur les quantités suivantes :
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Figure 2.1 : Transmission de 1'atmosphére terrestre en %.

« la sensibilité : pour détecter des objets faibles,
« le contraste : pour distinguer les planétes peu brillantes de leur étoile,

« larésolution angulaire : pour séparer angulairement la planéte de I'image de I'étoile
hote.

Résolution angulaire Pour corriger la turbulence atmosphérique, 1'E-ELT sera muni
d'un systéme d'optique adaptative. Il est estimé par simulations numériques [Brandl et al.,
2012] que son systeme d'OA permettra de corriger le front d'onde jusqu'a une PSF proche
de la tache de diffraction, spécifiquement en bande N, autour de 10 um avec un rapport
de Strehl attendu proche de 95%. En bande L, il sera de l'ordre de 60%. Pour la suite, nous
considérons que ELT-METIS atteindra la limite de diffraction théorique entre 5 et 20 um.
La résolution angulaire limite est de 6. = 25 masa 5 pm, 50 mas a 10 um et 100 mas a
20 um.

Contraste Les mémes solutions que pour l'instrument VLT-NACO seront mises en
place pour atteindre de grands contrastes limites avec l'instrument ELT-METIS, c'est a
dire un coronographe a base AGPM et d'une méthode de calibration de la contribution
stellaire par imagerie différentielle angulaire (ADI). Nous avons donc utilisé les résultats
obtenus sur le ciel par VLT-NACO [Mawet et al), 2013] (cf. figure p.13).

Pour obtenir la courbe de contraste limite de ELT-METIS en infrarouge moyen a
partir de celle mesurée sur VLT-NACO a 3.85 um, la courbe a été remise a l'échelle en
utilisant le rapport de la longueur d'onde sur le diamétre du télescope A/D; plutdt que
la séparation angulaire. De plus, ELT-METIS bénéficiera d'une optique adaptative plus
performante que celles de VLT-NACO et donc d'un meilleur rapport de Strelh. Il est
possible d'extrapoler le gain en contraste G en fonction des rapports de Strehl et du
nombre d'actuateurs [Serabyn et al., 2007].
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Figure 2.12 : Principe de 'AGPM et premiers résultats sur VLT

Courbe de contraste obtenue avec l'instrument NACO du VLT en bande L' Mawet et al.
[2013]. La courbe rouge montre la courbe de détection a S/B a 5 — o d'une source ponctuelle
sans coronographie d'une étoile imagée par NACO en bande L' La courbe en tirets bleu
montre le contraste obtenu avec 'AGPM seul et la courbe de contraste en point-tirets verts
présente le résultat obtenu avec AGPM et apres traitement par ADI.

- Cvir - N%/LT/(l — RSVLT)
G= =\
Ce-mr Np_pp/(1— RSp_prr)

ou Ng_g 7 et Nyzr sont le nombre d'actuateurs d'un coté du miroir déformable de chacun
des télescopes et valent respectivement 84 et 13. RSg_p; 1 et RSy.r sont leur rapport de
Strehl en infrarouge moyen et valent respectivement 97% et 50%. Avec ces valeurs, le
gain de contraste est d'environ 700.

La courbe de contraste obtenue avec ce gain est représentée en bleu sur la figure .13.
Cependant, ce calcul est approximatif; d'une part, on peut espérer des coronographes
AGPM encore plus performants dans un futur proche et d'autre part, le rapport de Strehl
de METIS est une simple estimation alors que la valeur du gain en dépend fortement.
Avec RSg_pir = 95%, G vaut 420 par exemple. C'est pourquoi dans la suite, on utilise
plutot une courbe de contraste dégradée d'un facteur 2. La courbe a aussi été lissée pour
simplifier les calculs par la suite. Ainsi, selon ces estimations, a 1 1/D;, le contraste limite
de ELT-METIS avoisinera 4 - 10~° et tend vers 6.10~® au dela de 10 A/D; (cf. figure 2.13)

Dans le chapitre |, ot I'influence des performances instrumentales sur les résultats
est étudiée, les courbes de contraste utilisées sont pour :

(2.5)

« un cas théorique : la courbe de contraste non dégradée (en bleu);
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+ un cas raisonnable : la courbe de contraste dégradée d'un facteur 2 (en noir);

+ un cas pessimiste : la courbe de contraste dégradée d'un facteur 4 (en rouge).

10°

Contraste a 5-sigma

107

Figure 2.13 : Contraste limite sur source ponctuelle estimé pour ELT-METIS ——

Ce contraste est extrapolé a partir des résultats obtenus avec un AGPM et de 'ADI sur VLT-
NACO en bande L' [Mawet et all, 2013]. Les courbes en tirets et en bleu sont pour le cas
théorique non lissé (tiret) et lissé (bleu). La courbe noire est le contraste utilisé générale-
ment dans les résultats par la suite. Elle est dégradée d'un facteur 2 par rapport a la courbe
précédente. Enfin, la courbe rouge est le cas pessimiste d'un contraste dégradé d'un facteur
4.

Sensibilité Pour estimer la sensibilité de METIS, on s'appuie sur les valeurs affichées
sur la figure P.§ qu'on adapte 4 une durée d'observation de 4 heures et un rapport signal
sur bruit de 8, soit des sensibilités d'environ 5 pfy a 5 um, 10 pJy a 10 um et 20 pfy a
20 pm. On estime de plus qu'avec un signal sur bruit de 8, la précision sur la mesure
photométrique est environ 13% pic a pic.
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— 2.2 — Sélection de I'échantillon d’étoiles

Dans le cadre d'une future campagne d'observations, on sélectionne des étoiles dans
le voisinage solaire. C'est dans cet échantillon que 1'on cherchera par la suite des étoiles
cibles, c'est a dire des étoiles autour desquelles il serait possible d'observer des super-
Terres entourées d'anneaux avec ELT-METIS. Comme expliqué dans la section précé-
dente, les instruments d'imagerie directe sont limités en sensibilité en infrarouge moyen.
Pour faciliter la description des étoiles proches du Soleil, la population d'étoiles décrite
est restreinte en volume aux étoiles dans les 50 pc autour du Soleil, plutét qu'en sensibi-
lité.

On a choisi de sélectionner des étoiles du catalogue XHIP (The Extended Hipparcos
Compilation [[Anderson and Francis, 2012]). Ce catalogue reprend et compléte les étoiles
du catalogue HIP2 (the New Hipparcos Reduction [van Leeuwen, 2007]) avec les don-
nées issues de plusieurs autres catalogues. Cela permet d'avoir notamment acces au type
spectral de plus de 116 000 sources et d'identifier I'appartenance a un systéme multiple
grace aux données issues du catalogue CCDM [Dommanget and Nys, 2002]. L'age de
certaines étoiles est fourni par compilation du catalogue Geneva-Copenhagen Survey of
Solar neighbourhood III [Holmberg et al., 2009].

Nous avons choisi le catalogue XHIP car les types spectraux y sont bien renseignés
et pour la disponibilité de toutes les informations nous intéressant, nous évitant ainsi
les problemes d’homogénéité liés au recoupement de données issues de différents cata-
logues. En tout, il contient 118 000 étoiles, et est limité par la sensibilité du télescope
Hipparcos a des étoiles de magnitude V inférieure a 13 mag environ. Cela correspond a
une étoile naine de type spectral M6 a 10 pc (13.2 mag), M4 a 20 pc (12.7 mag) et M3 a
30 pc (13.0 mag).

2.2.1 Description de la population des étoiles du voisinage solaire

Dans le voisinage du Soleil, comme le montre I'histogramme P.14, la majorité des
étoiles sont des étoiles naines (classe V), c'est a dire de la séquence principale. Dans les
50 parsecs autour du Soleil, sur 6756 étoiles extraites du catalogue XHIP, la proportion
d'étoiles naines s'éléve a prés de 68% et 22% des étoiles sont de classe de luminosité
indéterminée. Le reste, soit environ 10%, est principalement composé de sous-géantes
(classe IV) et de géantes "normales"” (classe III). On notera qu'une petite partie des étoiles
sont cataloguées avec deux classes de luminosité, et que pour cet histogramme comme
pour notre sélection, elles sont comptées dans la premiére classe indiquée.

On a choisi de limiter notre échantillon d'étoiles a celles de la séquence principale a
cause de leur surabondance mais surtout car elles sont les cibles phares pour la recherche
d'exoplanétes grace a leur stabilité. Avoir une seule classe de luminosité dans I'échan-
tillon facilite aussi une étude générique. Je conserve en plus dans mon échantillon les
étoiles de classe de luminosité indéterminée, en considérant que si les proportions sont
conservées dans cette population d'étoiles, la large majorité doivent étre des étoiles de
la séquence principale. Cela emmene a un échantillon de 6068 étoiles.

L'histogramme montre la répartition en types spectraux de ces étoiles. Elles
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Figure 2.14 : Répartition des classes de luminosité des étoiles dans 50 pc

Les étoiles sont extraites du catalogue XHIP. Elles sont triées par classe de luminosité. (I) Su-
pergéantes (bleu foncé). (I) Géantes lumineuses (bleu clair). (II) Géantes "normales" (vert).
(IV) Sous-géantes (jaune). (V) Naines ou étoiles de la séquence principale (rouge). (VI) Sous-
naines (marron). (VII) Naines blanches (aucune). Les étoiles classées N/A (gris) sont celles
n'ayant pas de classe de luminosité répertoriée dans le catalogue.

sont réparties entre les types spectraux de M a B, mais plus de 80% sont de type K, G ou
F. Les étoiles des types précoces A et B constituent moins de 3% des étoiles cataloguées
dans les 50 parsecs autour du Soleil. On note que le nombre de naines de type M est plus
faible que celui des types K, G ou F alors qu'elles devraient étre en nombre largement
supérieur ; Chabrier and Baraffe [2000] estiment a 80% leur proportion dans la voie lac-
tée. C'est un biais observationnel lié a la limitation en sensibilité du télescope Hipparcos
(m, < 13).

L'histogramme présente le méme résultat mais uniquement pour les étoiles
n'appartenant pas a un systéme multiple ce qui est le cas pour environ 70 % des étoiles
de la séquence principale dans les 50 parsecs autour du Soleil. Les étoiles des types les
plus précoces (A et B) appartiennent en proportion plus souvent a ces systémes. L'ap-
partenance a un systéme multiple est une information importante pour la sélection de
'échantillon. D'une part, l'existence de planétes dans des systemes de binaires proches
est mal connue et d'autre part, la présence de deux étoiles angulairement proches peut
compliquer l'observation d'une planete en imagerie directe : si la premiére étoile est bien
centrée sur l'instrument, et subit les différentes méthodes de soustraction de la lumiére
stellaire, ce n'est pas le cas de la seconde. Le contraste entre la planete et cette étoile est
alors treés défavorable a la détection de la planéte.

De nombreuses considérations sont a prendre en compte pour trier les binaires :
distance réelle et angulaire entre les deux étoiles, tailles des étoiles etc. Pour ne pas
biaiser notre échantillon, nous avons choisi de retirer toutes les étoiles appartenant a un
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systéme multiple. Il restera intéressant, cependant, de se rappeler qu'il y a la un réservoir
d'étoiles cibles potentielles. L'échantillon est au final réduit a 4328 étoiles.
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Figure 2.15 : Répartition des types spectraux des étoiles dans les 50 pc autour du Soleil

Les étoiles cataloguées comme appartenant a un systéme stellaire multiple sont comptées a
gauche (a) et non a droite (b). Les types spectraux sont indiqués en abscisse.

2.2.2 Modélisation du flux stellaire émis

Modéliser le flux stellaire est important pour la détermination du chauffage de la
planéte et de ses anneaux et pour la détermination du contraste. L'étoile est modélisée
par un simple corps noir dont la température dépend de son type spectral. L'intensité
spécifique d'une étoile a la température T, vaut alors :

B,(T,) = _2he (en Wom 2.sr '.m™") (2.6)

P (eﬂ’% —1)
Il est donc nécessaire de faire le lien entre type spectral, température et rayon stellaire.
La température stellaire est déterminée a partir du type spectral et d'une table tirée de
[1973]. Le rayon stellaire est déterminé & partir de la formule suivante, issue du
méme livre :

R, 5680°K
log — =
R, T,

—0.20M, — 0.01 + 0.5 log (1 — e_kﬁ%> (2.7)
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Type spectral | M, (mag) | T.(K) | R.(Ro) |

B;s -1.1 15 500 3.77
A 0.7 9900 2.65
As 2.0 8 500 1.81
E, 2.6 7 400 1.72
F; 34 6 580 1.48
G, 44 6 030 1.13
Gs 5.1 5520 0.99
K, 5.9 4900 0.93
K; 7.3 4130 0.80
M, 9.0 3480 0.66
M; 11.8 2 800 0.46
Mg 16 2 400 0.14
Table 2.3

Magnitude absolue, température et rayon stellaire en fonction du type spectral [|Allen, 1973].

Le tableau P.3 donne les températures et rayons stellaires ainsi déterminés en fonc-
tion des types spectraux pour des étoiles de la séquence principale. Les températures et
magnitudes des étoiles d'autres types spectraux sont extrapolés linéairement a partir de
ceux de la table.

2.2.3 Description de I'échantillon sélectionné

Jusqu'a présent, 1'échantillon d'étoiles décrit était contenu dans une zone de 50 pc
autour du Soleil, zone définie arbitrairement comme le voisinage solaire. Afin de sélec-
tionner notre échantillon définitif, on affine cette limitation en fonction des observables
que l'on étudie : les super-Terres.

L'échantillon peut étre limité de deux facons : en volume, comme précédemment,
en fixant une distance maximale au Soleil, ou en sensibilité en déterminant une magni-
tude maximale. L'imagerie directe se préte plutot a une limitation en sensibilité. On a
cependant choisi d'avoir un échantillon plutét bien défini en distance et donc d'impo-
ser une restriction en volume, avec des considérations sur les limites en sensibilité de
l'instrument.

Ce sont les performances estimées de ELT-METIS a 10 ym que nous utilisons pour
déterminer la distance limite au Soleil de I'échantillon. On détermine le flux d'une super-
Terre de 2 Ry, modélisée comme celui d'un corps noir isotherme autour d'étoiles de dif-
férents types spectraux. La planéte est placée le plus proche possible de I'étoile pour étre
la plus chaude possible. Pour étre détectable, la distance la plus proche correspond a
la limite de diffraction du télescope c'est a dire 50 mas pour ELT-METIS a 10 ym. Par
exemple, une super-Terre autour d'une étoile a 10 pc est placée a 0.5 AU de son étoile.
Si elle n'est pas assez brillante pour étre détectable a cette distance, elle ne le sera pas
non plus pour des distances orbitales plus élevées et n'est donc simplement pas détec-
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table autour de 1'étoile considérée. La figure montre le résultat pour des étoiles de
la séquence principale de différents types spectraux. On constate qu'au dela de 30 pc, les
super-Terres ne sont a priori plus détectables autour d'étoiles de type B5 ou plus froides.
On choisit donc cette distance comme limite de 1'échantillon.

Distance planete-étoile (AU)

Q.05 025 050  1.00 1.50
10

5 — —r—
E =i
4 : — MO —:
10 : —— Ko %
3 Go| 1
10° g FO|
E A0l 3
2 10°F =
3 E 3
=S WRDEREREEPDE A NS N -
L 10F
10° E
10" =
2 [ ,:

1077

Distance au Soleil (pc)

- Figure 2.16 : Détermination de la distance maximale au Soleil des étoiles sélectionnées

Les courbes donnent le flux d'une super-Terre de 2 Ry placée a une distance orbitale telle
qu'elle soit a la limite de résolution angulaire de ELT-METIS a 10 ym. L'échelle des abscisses
en haut indique la distance orbitale en AU correspondant selon cette condition a la distance
de I'étoile en pc. Les différentes courbes sont pour des étoiles de la séquence principale de
différents types spectraux. La ligne pointillée marque la sensibilité de ELT-METIS a 10 pm.

Ce choix peut étre discuté. Les super-Terres telles qu'on les étudie sont entourées
d'exoanneaux, qui ont plutot tendance a augmenter le flux total recu. On pourrait donc
prendre un plus grand volume d'étoiles pour s'assurer de ne pas manquer d'étoiles cibles.
Cependant, ce seraient des étoiles de types spectraux précoces (A ou B), qui sont rares
dans le voisinage solaire : on manquerait donc a priori peu de cibles. La figure re-
présente les étoiles de I'échantillon, indiquées individuellement par une croix placée en
fonction de la température effective de I'étoile, et de sa distance au Soleil. Cette repré-
sentation est utilisée de nombreuses fois par la suite.

Les criteres de sélection de 1'échantillon d'étoiles sont donc :

1. est une étoile de la séquence principale, de type spectral entre M et B,
2. n'appartient pas a un systeme stellaire multiple,
3. est a moins de 30 pc du Soleil.

Cela résulte en un échantillon de 1336 étoiles.
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Figure 2.17 : Echantillon d'étoiles sélectionnées

Les étoiles sélectionnées sont représentées par des croix rouges et positionnées en fonction
de leur distance au Soleil et de leur température effective. Cette représentation est reprise
pour plusieurs résultats du chapitre §.

Répartition en distance et en type spectral L'échantillon sélectionné est décrit par
I'histogramme cumulatif .18, Il est composé d'étoiles de types spectraux entre M5 et Al.
Dans les 10 premiers parsecs, les étoiles de 1'échantillon sont a plus de 80% des naines
rouges, mais cette tendance s'inverse au dela a cause de la restriction en magnitude du
catalogue (m, < 13). Sur tout I'échantillon, un tiers sont des naines rouges, 60% des
étoiles de types K, G et F et moins de 1% des étoiles de type A. Globalement, 1'échantillon
est largement dominé par des étoiles de température entre 3000 et 5000K (environ 75%).

Age des étoiles 1l est intéressant de connaitre les Ages des étoiles cibles car 1'obser-
vation d'anneaux autour de planétes de différents ages pourrait apporter d'importantes
informations sur la formation et 1'évolution des anneaux comme des planetes. 257 étoiles
de I'échantillon ont un age déterminé et catalogué dans XHIP. Ces ages sont extraits d'un
autre catalogue, Geneva-Copenhagen Survey of Solar neighbourhood IIl [Holmberg et al.,
2009] qui donne essentiellement les ages des étoiles K, G et F. Il est déterminé a partir
des ages isochrones : les étoiles sont positionnées sur le diagramme HR a partir de leur
température effective, de leur magnitude V et de leur métallicité puis I'age et la masse
des étoiles sont déterminés par interpolation entre les isochrones théoriques. Cette mé-
thode n'est cependant pas valable pour des étoiles trop jeunes et nécessite de connaitre
la métallicité de 1'étoile, ce qui n'est souvent pas le cas.

La répartition de l'age et de la température des étoiles en fonction de la distance au
Soleil est représentée dans la figure 2.19. On constate qu'il n'y a pas d'étoile trés jeune,
de moins de 100 millions d'années, dans celles dont 1'dge est catalogué. A part pour les
étoiles tres jeunes, on dispose d'un échantillon assez dispersé d'étoiles entre 0.2 et 15
milliards d'années bien que globalement, la majorité des étoiles de types K, G et F ait
entre 1 et 10 Gyr.
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— Figure 2.18 : Répartition en distances et types spectraux des étoiles sélectionnées —
Les couleurs sont pour des types spectraux différents, et les ensembles de 5 barres collées
de couleurs différentes donnent la répartition spectrale des étoiles dans la zone autour du
Soleil définie en abscisse.

Des études montrent qu'il existe des étoiles tres jeunes dans le voisinage stellaire [Torres
et all, 2008] comme notamment HR 8977 autour de laquelle quatre planétes géantes ont
été imagées [Marois et al), 2008] et dont I'age est estimé a environ 60 Myr, voire moins
si son appartenance au groupe d'étoiles the Columba Association est confirmée. Toutes
les étoiles de ce groupe sont agées d'environ 30 Myr [Zuckerman et all, 2011]. En début
de vie, elles sont tout particuliérement intéressantes pour la recherche d'exoanneaux,
notamment si on suppose qu'ils sont des restes de la nébuleuse.

Exoplanétes Il est possible d'extraire du catalogue XHIP le nombre d'exoplanétes connues
en Janvier 2013 autour des étoiles de 1'échantillon. Il n'est pas a jour, mais permet de se
faire une premiere idée facilement. On dénombre 69 étoiles de I'échantillon possédant
au moins une planete pour un total de 102 planétes et 19 systémes planétaires multiples
découverts par vitesse radiale et transit principalement. Le catalogue XHIP ne donne
cependant pas accés a la masse (ou a une masse limite) de ces planétes. Un tri manuel a
partir du catalogue de exoplanet.eu a été réalisé pour des planetes de masse comprise
entre 2 Mg et 10 Mg, ce qui correspond aux super-Terres. 33 super-Terres ont déja été
découvertes autour des étoiles de I'échantillon, réparties autour de 16 étoiles. 8 étoiles
possédent plus d'une super-Terres dont la trés notable HD 40307 avec 6 potentielles
super-Terres de masses comprises entre 4 et 10 Mg [Mayor et all, 2009b, Barnes et al.,
2009, Tuomi et all, 2013].

D'aprés Fressin et al| [2013], environ 26% des étoiles ont au moins une super-Terre de
période orbitale entre 0.8 et 145 jours. Cela fait donc environ 350 étoiles de 1'échantillon
contre 19 connues actuellement. Cette occurrence, obtenue a partir d'extrapolations des
observations de Kepler, montre que beaucoup plus de super-Terres peuvent encore étre
découvertes autour des étoiles de 1'échantillon. Les prochains instruments comme les
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Figure 2.19 : Age des étoiles de 1'échantillon

L'age de 257 étoiles de 1'échantillon est répertorié dans XHIP. A gauche (a), ces étoiles sont
positionnées en fonction de leur distance au Soleil et de leur age. Les barres verticales sont
tracées en fonction des minimas et des maximas d'ages catalogués dans XHIP, quand dispo-
nibles. A droite, (b) les étoiles sont placées en fonction de leur distance au Soleil et de leur
température effective. La couleur des points est fonction de 1'age de 'étoile suivant 1'échelle
logarithmique représentée dans la barre de couleur. Les étoiles en gris sont celles dont I'age
n'est pas connu. Toutes les étoiles représentées en couleur sont de types K, G et F car ce sont
celles référencés et étudiées dans le catalogue utilisé (Geneva-Copenhagen Survey of Solar
neighbourhood III .)

spectrographes ESPRESSO ou CODEX auront la capacité technique de détecter ces pla-
nétes (cf section [1.1.2).
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Figure 2.20 : Exoplanétes connues des étoiles de 1'échantillon

Le code couleur correspond au nombre d'exoplanétes connues autour des étoiles de 1'échan-
tillon en Janvier 2013. A gauche, (a) il s'agit de toutes les exoplanétes sans restriction
de masse et a droite, (b) il s'agit de super-Terres avec une définition large sur la masse
(2Mg < M < 10Mg). On dénombre 69 étoiles entourées d'exoplanétes dont 19 entourées
d'au moins une super-Terre.
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— 3.1 — Modéliser I'émission thermique d’'une super terre

3.1.1 L'atmosphére des super-Terres : de nombreuses inconnues

Modéliser I'émission thermique d'une planete irradiée nécessite de déterminer la pro-
venance du flux émis a la longueur d'onde considérée : de la surface planétaire ou d'une
des couches de 'atmospheére et comment il est affecté par les couches atmosphériques
supérieures. Les super-Terres, entre géantes gazeuses et planétes telluriques, peuvent
avoir une grande diversité de compositions internes comme atmosphériques et donc
présenter une large gamme de spectres d'émission. Cela a conduit au développement
d'une grande variété de modeles, hélas, encore peu contraints par de rares observations

SpectrOSCOplqueS.
6 o ‘
cH, cH, c cH,
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Figure 3.1 : Exemple de spectre d'émission en IR proche d'une exo-Jupiter

A gauche, profil de température modélisé pour différentes EGP irradiées. Les classes sont
celles définies dans Sudarsky et al) [2003] et correspondent a des EGP aux températures ef-
fectives indiquées sur les courbes. Les lignes pointillées donnent les courbes de condensation
pour quatre condensats abondants (ammoniac, eau, silicate et fer). Les intersections de ces
courbes avec les profils T-P des planétes donnent la position de la base des nuages. A droite,
spectre d'émission d'une EGP de classe I (i.e. similaire a Jupiter). { NH;} marque l'effet sur
le spectre de 'ammoniaque condensé alors que NH; indique 'effet de 'ammoniaque gazeux.
(Extrait de Sudarsky et al) [2003]).

Dans le cas des géantes gazeuses, le flux thermique émis par différentes couches de
son atmosphére dépend de la présence de nuages ou de brumes, de leur altitude et de
leur opacité [Sudarsky et al,, 2003]. L'atmospheére de ces planetes est supposée "primi-
tive", principalement composée de gaz a partir desquelles la planéte se forme. Ce sont les
mémes que ceux identifiés dans la photosphere stellaire, soit essentiellement de 1'hydro-
gene et de I'hélium auxquels s'ajoutent de l'oxygene, du carbone et de 'azote. Ces der-
niers, sous forme notamment de molécules d'eau, de méthane, de dioxyde ou monoxyde
de carbone, déterminent les principales caractéristiques du spectre d'émission (voir la
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figure B.1). Leur présence sous forme de nuages ou de brumes et leur altitude dans I'at-
mosphere peut étre déterminée grace a un profil température-pression atmosphérique
[Sudarsky et all, 2003, Marley et al,, 2007)]. Les principaux éléments qui contrdlent ce pro-
fil sont I'énergie interne de la planete, dépendante de sa masse et de son age, et 1'énergie
stellaire, recue sur les couches externes et fonction du type spectral de I'étoile et de sa
proximité. Si je ne montre ici qu'un exemple de modeéles atmosphériques d' EGP (Extraso-
lar Giant Planet), de nombreux autres ont été développés. Ils s'appuient cependant tous
sur ces mémes hypothéses solides sur la composition de 'atmosphére. En outre, l'obser-
vation massive de ces planetes, notamment des plus chaudes ainsi que la possibilité de
faire des études spectroscopiques permet de contraindre les modéles de mieux en mieux.

Les planétes telluriques présentent un défi bien différent. Leur émission thermique
peut provenir des différentes couches atmosphériques, mais aussi de leur surface dans
les cas ou 'atmospheére est transparente aux longueurs d'onde d'observation voire ténue,
ou absente. Contrairement aux géantes gazeuses, elles sont trop peu massives pour agré-
ger I'hélium et I'hydrogene de la nébuleuse. En fait, I'existence ou non d'une atmosphere
autour de ces planétes tient a leur capacité a retenir les gaz provenant de dégazages du-
rant leur formation et/ou causés par leur activité interne et leur tectonique des plaques.
Quand ces derniers processus ne sont pas assez actifs, la planete n'a pas d'atmosphere
et son émission thermique dépend alors de la composition de sa surface mais aussi de
son inertie thermique, de la latitude et de la longitude, puisque rien ne permet alors la
redistribution spatiale de 1'énergie recue. Son intensité spécifique peut étre modélisée
par celle d'un corps gris, comme l'illustre la figure B.4 pour Mars, dont l'atmosphére est
ténue. La seule signature significative dans son spectre est celle du CO, autour de 15 um,
qui est en fait le principal composant de cette fine atmosphere.
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Figure 3.2 : Emission infrarouge de Vénus, la Terre et Mars

Emission en infrarouge thermique de Vénus, la Terre et Mars a basse résolution (R ~ 100)
(trait plein) et celles des corps noirs (tirets) aux températures de brillance maximum du
spectre sur cette bande spectrale et avec un rayon correspondant a la planéte. Le flux est
donné pour un systéme équivalent au Systéme Solaire, observé a 10 pc. Les spectres sont
des résultats de modeles validés apres comparaison avec des observations (Extrait de Selsis
et all [2008]).
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Quand les processus de formation et de maintien de I'atmosphere sont efficaces, les
gaz qui la composent dépendent de la composition interne de la planéte, ou ils sont for-
més ou/et capturés avant d'étre libérés. Or, cette composition est liée a de nombreux
parameétres comme son environnement lors de sa formation (Walsh et al. [2011] pour le
cas particulier de Mars) qu'il est particulierement difficile d'évaluer pour des systemes
extrasolaires. De plus, la composition atmosphérique peut évoluer au cours du temps,
des variations de son activité interne, de sa position orbitale, voire, comme sur Terre,
de l'apparition de la vie (Hu et al| [2012] pour l'étude de différents cas de processus
photochimiques évolutifs dans des atmosphéres de planétes telluriques). Tous ces phé-
nomenes permettent une grande diversité de composition atmosphérique qu'on retrouve
partiellement autour des planétes du Systéme Solaire et qu'on s'attend a découvrir autour
d'exoterres.

\Super Terres \ ;

0
Venus 10
' Mars -1
o Mercury 10

Rock Gas

Figure 3.3 : Gamme de compositions des planetes

Sur ce schéma, "gaz" fait référence a He et H accrétés de la nébuleuse, "ice" aux matériaux
formés de glace et "rock" aux matériaux réfractaires. La zone en turquoise correspond envi-
ron a la zone, en masse terrestre, dans laquelle peuvent se trouver les super-Terres (Extrait
de Seager and Deming [2010]).

Les super-Terres se placent en terme de masse et de composition entre les planétes
telluriques et les géantes du systéme solaire (cf figure B.3) ; elles peuvent a priori présen-
ter une composition globale dominée par les roches comme la Terre, Mars et Vénus, ou
partagée entre glace, roches et gaz comme Neptune ou Uranus voire ressembler plus a
des mini-Jupiter ou des mini-Saturne. Cela emmene d'ailleurs de vastes discussions sur
leur nom : super-Terre s'appliquerait plutot a des grosses planétes telluriques, exo-Neptune
ou mini-Neptune a de petites planetes de glace gelées ou a des planetes océans etc.. Ici,
j'appelle, un peu par abus de langage, super-Terre toutes les planetes de masse comprises
entre 2 et 10 masses terrestres, sans considération sur leur composition. Comme ces pla-

- 60 -



CHAPITRE 3 - MODELISER DES SUPER-TERRES ENTOUREES D'UN ANNEAU

nétes sont de masses supérieures aux telluriques, leur éventuelle atmosphére peut étre
a priori formée par n'importe lequel des mécanismes de formation et d'évolution men-
tionnés précédemment :

« accrétion directe du gaz du disque circumstellaire, comme pour les planetes géantes,

« dégazage durant la formation de la planéte et/ou dégazage di a l'activité interne
de la planéte, comme pour les planetes telluriques,

« fuites atmosphériques dues a de nombreux processus thermiques ou non et liées
notamment a la présence d'un champ magnétique, comme pour les planetes tellu-
riques.

Les études menées pour permettre d'imposer des contraintes sur la composition atmo-
sphérique [Elkins-Tanton and Seager, 2008, Schaefer and Fegley, 2010] mettent encore
plus en avant les larges palettes de masses et de compositions que peuvent avoir les
atmospheéres de super-Terres. Par exemple, Elkins-Tanton and Seager [2008] montrent
qu'une planete de 1 a 30 Mg, formée a partir de planétésimaux de type de météorites pri-
mitives et différentiées, peut dégazer une atmosphére avec une masse initiale allant de
moins de 1% de la masse totale de la planéte a environ 6% avec, dans des cas extrémes,
une atmosphére pouvant méme atteindre prés de 20% de la masse totale. Ces simulations
concluent principalement a des atmosphéres composées d'eau (jusqu'a 20% en masse),
d'hydrogéne (quelques pourcents) et/ou de composants carbonés (jusqu'a 5%). L'abon-
dance d'hélium est, elle, trés faible et la concentration d'azote a peu prés équivalente a
celle de I'atmosphere terrestre.

Modéliser le flux thermique émis par une super-Terre est donc un défi de par cette
grande diversité de masse et de composition atmosphérique ce qui pousse a focaliser les
différents modéles sur des portions de l'espace des parametres possibles, dont notam-
ment :

« des atmospheres similaires a celles actuelles ou passées de la Terre, de Mars ou de
Vénus [Selsis et al), 2007, Robinson et all, 2011],

« des planétes-océans, versions agrandies des lunes glacées de Jupiter avec plus de
50% de la masse planétaire totale d'eau et des atmosphéres de vapeur [Kuchner,
2003, Léger et all, 2004, Rogers and Seager, 2010a],

« des atmospheéres contenant de I'hydrogéne [Elkins-Tanton and Seager, 2008],

« des planeétes terrestres avec un cycle de sulfure [Kaltenegger and Sasselov, 2010]
etc..

Un cas intéressant ou les résultats de plusieurs modéles sont comparés est celui de
la planete GJ 1214b détectée en transit en 2009 grace au projet MEarth [Charbonneau
et al!, 2009]. Son rayon est estimé a 2.7 R, et sa masse a 6.55 Mg, ce qui correspond a une
densité volumique d'environ 1870 kg.m~> bien inférieure 4 celle de la Terre (cf figure B.4).
Cela suggere que la planéte a une épaisse enveloppe gazeuse. Miller-Ricci and Fortney
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Figure 3.4 : Masses et rayons de planétes en transit

GJ 1214b est représentée par un cercle rouge plein alors que les cercles rouges vides re-
présentent d'autres exoplanetes observées en transit et les losanges noires, les planétes du
Systéme Solaire. Les lignes donnent les rayons en fonction de la masse prédite [Seager et al,,
2007] suivant différentes compositions : H/He (trait plein), 100% de H,0 (tirets), planétes
océans (75% H, 0, 22% Si et 3% Fe ; pointillés) et similaire a la Terre (67.5% Si et 32.5% Fe:
point-tirets). (Extrait de Charbonneau et al; [2009]).

[2010] montrent qu'une atmospheére riche en hydrogene autour de cette super-Terre n'est
pas une solution irréaliste. D'un autre c6té, Rogers and Seager [2010a] considérent trois
scénarios possibles pour I'accumulation de cette atmosphere : (1) accrétion de gaz a par-
tir de la nébuleuse, (2) sublimation de la glace et (3) dégazage. Le scénario (1) conduit a
une planéte composée de fer, de silicate et de glaces [Rogers and Seager, 2010b] entourée
d'une enveloppe d'hélium et d'hydrogéne accrétés pour une masse totale de l'atmosphere
de 0.01% a 5% de la masse totale planétaire. Le scénario (2) conclut a une atmosphére
de vapeur d'eau constituant prés de 50% de la masse totale de la planéte. Dans ce cas,
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aucune couche de He/H n'est nécessaire pour expliquer la faible densité de la planéte.
Enfin le scénario (3) nécessite comme le scénario (1) une atmosphére riche en He/H pour
atteindre le rayon observé. Des observations spectroscopiques ont été réalisées pour ap-
puyer l'un ou l'autre des modeles [Bean et all, 2010] et ne montrent aucune signature
spectrale en transmission suggérant plutét une atmosphere dense de vapeur qu'une at-
mospheére d'hydrogene sans nuage.

3.1.2  Choix d'un modele simple

La grande diversité possible de composition atmosphérique pour les super-Terres
rend difficile le choix d'un modele particulier alors qu'on cherche a4 mener une étude gé-
nérique. Il ne semble en effet pas approprié d'utiliser un modele fin d'émission thermique
d'atmosphere planétaire, qui nécessiterait de différencier la composition planétaire, fonc-
tion de sa position orbitale, de sa masse etc.. d'autant que les modeles existants ne sont
pas exhaustifs. Nous avons donc opté pour une modélisation tres simple de la planete.

L'émission thermique d'une super-Terre est assimilée a celle d'un corps gris sphérique
de rayon R, a la température d'équilibre T,. La planéte n'est chauffée que par son étoile.
Pour affiner un peu la modélisation, des valeurs distinctes d'émissivité infrarouge (¢,) et
visible (1 — A,) sont utilisées. Le bilan thermique appliqué a la planete donne alors :

o

2 2
4nR}e,0T, = nR(1 — Ap)dTAU

(3.1)
ou day est la distance de la planéte & son étoile en AU et C, = oT; (1}5&])2 la constante
stellaire a 1 AU. Ce bilan thermique suppose que la planéte est isotherme, ce qui im-
plique la présence d'une atmosphere redistribuant la chaleur recue sur toute la surface
planétaire ou une rotation rapide par rapport a la constante de temps de refroidissement.
Le cas d'une planete sans atmosphére pourrait aussi étre modélisé mais nécessiterait de
considérer une température dépendante de la latitude et la longitude de la planéte.

La densité de flux recue de la super-Terre a une distance au Soleil D dans la bande
spectrale AA centrée sur A. vaut :

, ActAA/2
Jer

=7 / £,B(T,)dA (3.2)

de—A1/2
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— 3.2 — Bilan thermique et température effective des particules de
I'anneau —

Les anneaux planétaires sont supposés étre un ensemble de particules situées dans le
plan équatorial de la planéte sur une épaisseur de l'ordre du meétre a plusieurs kilomeétres,
en fonction de la distance a la planéte, de la profondeur optique ou du processus de
formation (cf section [.9). Plusieurs solutions ont été envisagées pour modéliser 1'émis-
sion thermique des anneaux des planetes du systéme solaire comme modéliser 1'émission
thermique des particules, les interactions entre elles (chauffage, ombrage etc..) et som-
mer les émissions de toutes les particules dans la surface observée de I'anneau (voir par
exemple Ferrari et al. [2005]). D'autres solutions consistent a utiliser un modéle de trans-
fert radiatif en associant par exemple les anneaux a un milieu conducteur composé de
creux (espace) et de pleins (particules) ce qui permet de gérer la conduction de la cha-
leur d'une face a l'autre des anneaux [Ferrari and Reffet, 2013] ou encore en considérant
le transfert de chaleur par déplacement des particules dans 'anneau [Morishima et al,
2010]. Ces modéles précis sont comparés a des observations nombreuses qui permettent
de mieux contraindre les parameétres physiques encore mal connus des anneaux comme
la composition des particules, leur état de surface mais aussi la structure verticale des
anneaux.

Modéliser I'émission thermique des exoanneaux est ici différent en cela qu'ils ne sont
eux-mémes pas résolus de la planéte : le flux recu provient de I'anneau et de la planéte.
Etant donné le peu d'informations pouvant étre obtenue en photométrie intégrée en
comparaison avec des observations in-situ d'anneaux planétaires du Systéme Solaire, il
n'est pas envisageable d'étudier la structure fine des anneaux. Seuls certains parametres
macroscopiques comme l'orientation des anneaux et donc l'obliquité de la planéte, la
profondeur optique, 1'étendue des anneaux et la taille des particules pourront étre dé-
duits des observations. Par ailleurs, les anneaux peuvent étre de compositions différentes
de ceux de Saturne, composés de glaces contaminées avec du tholin [Poulet and Cuzzi,
2002]. Is le sont méme nécessairement dans la majorité des cas traités ici, puisque pour
étre observables, les super-Terres doivent étre proches de leur étoile (comme nous allons
le voir dans le chapitre ), et donc sous la limite des glaces du systéme. C'est autour de ces
parametres macroscopiques -profondeur optique, étendue et tailles des particules- que
le modele thermique est centré afin de pouvoir discuter de leur influence sur I'émission
thermique du systéme et d'étudier s'il sera possible, éventuellement, de les quantifier a
partir d'observations.

3.2.1 Les différentes contributions au chauffage des particules

A partir de ces considérations, nous avons choisi de nous appuyer sur le modéle ther-
mique proposé par Ferrari et al| [2005], sans prendre en compte 1'évolution thermique
dans I'anneau (cf section B.2.3). Ce modele est basé sur des observations infrarouges des
anneaux B et C de Saturne. Une particule de 'anneau est chauffée par cinq sources dif-
férentes.
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Le bilan thermique a l'équilibre d'une particule a la distance r, de la planéte et d,y de
I'étoile s'écrit :

(1 —A,)d%*Uc(BO, T)

U (3.3)

+ o+ o+ o+

| Ly
_é‘f)
Q
3
o

Avec :

C(By, 7) = Fraction éclairée de la surface de la particule. B, est I'élévation solaire et
7 la profondeur optique des anneaux.

Qp(ry) = Angle solide de I'hémisphere éclairé de la planéte
Q4(ry) = Angle solide d'un hémisphére de la planéte

Qg = Angle solide sous tendu par toutes les particules voisines
A, et A, = Albedo visible de la planete et des particules

¢, et ¢, = Emissivité infrarouge de la planéte et des particules

C, = Constante stellaire a 1AU

« f=Facteur de rotation des particules

F, = Fraction de lumieére stellaire absorbée par la particule, apres occultation par
les particules voisines

F, = Lumiére stellaire diffusée par la planéte sur la particule et absorbée par celle-ci
F; = Emission infrarouge de la planéte absorbée par la particule

F, = Lumiére visible diffusée par les particules voisines

F5; = Chauffage par les particules voisines

Fs = Flux émis par la particule

Ces différentes contributions dépendent de nombreux parametres, notamment de la
distance r, de la particule a la planéte et la phase de la planéte vue par celle-ci. Evaluer
chacune d'entre elles sur un anneau complet requerrait d'importants temps de calcul
ce qui va a l'encontre d'une étude générique. Pour déterminer comment simplifier ce
modeéle, on étudie 'importance relative de chaque contribution .
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F, : Chauffage direct par l'étoile La figure B.9 montre deux exemples (I'anneau B et
I'anneau C de Saturne) de flux thermique émis par une portion d'anneaux en fonction
des contributions considérées. La principale contribution dans ces deux cas (mais sur-
tout pour l'anneau C) est le chauffage direct par 'étoile. Elle dépend de la profondeur
optique 7 de l'anneau et de 1'élévation stellaire B, : plus l'anneau est optiquement épais
et incliné, plus les particules s'ombrent entre elles, ce qui se traduit par une diminution
de la valeur du facteur d'occultation C(B,, 7)(cf section pour les discussions sur ce
facteur). Ainsi, le chauffage solaire sur I'anneau B ( 7 = 0.4 ) est d'environ 50% du flux
total alors qu'elle est de plus de de 70% pour l'anneau C (r = 0.1) pour une élévation
solaire By = —19, 04° au moment de 1'observation.

La contribution stellaire F; peut étre nulle dans certaines situations spécifiques : a
I'équinoxe, ou l'anneau est éclairé de profil et pour les particules dans l'ombre de la
planéte. Pour que les particules n'aient pas une température nulle dans ces cas, il est
important de modéliser d'autres contributions.
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Figure 3.5 : Importance des différentes contributions pour les anneaux Bet C ——

Pour ces simulations, A, = 0.5ete, = 1. (— - )F,(— - — ) + B,(——)Fi+ B+ Fy, (- )F; +
F; + F; + Fs, (ligne pleine) F; + F, + F; + Fy + Fs.(Extrait de Ferrari et al. [2005]).

F, et F; : Chauffage par la planéte La planéte contribue au chauffage des anneaux grace
a la lumiére solaire réfléchie a sa surface (F,) et grace a son émission thermique (F;). Ces
contributions dépendent de la distance de la particule a la surface planétaire : plus elle
est proche, plus elle est chauffée par la planéte. C'est pourquoi l'anneau C (figure B.5)
plus proche de Saturne recoit des contributions F; et F; plus importantes que 1'anneau B.
L'ombrage entre les particules explique aussi cette différence : dans l'anneau B, opaque,
les particules voient au plus un demi-hémisphere de la planete. La fraction de la surface
des particules éclairées par la planéte est prise en compte dans les angles solides Qp et
Q.
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La contribution de la lumiére de l'étoile réfléchie par la planéte F, est dépendante
de l'azimut de la particule : plus la particule est proche de midi (—180°) plus elle voit
une grande partie de la surface planétaire éclairée. Cela explique que les courbes en trait
plein de la figure B.5 ne soit pas constante le long de l'azimut. F, contribue au maximum (a
midi) faiblement d'environ 6% pour l'anneau B et d'un peu plus pour l'anneau C (environ
13%). Cette contribution n'affecte donc significativement que les particules proches de
la planéte et dans un intervalle d'azimut restreint, c'est a dire une surface tres limitée de
I'anneau. Elle rend de plus la température des particules dépendantes de 1'azimut et de la
distance radiale, augmentant considérablement les calculs a effectuer pour la déterminer.
Nous avons choisi de ne pas considérer ce terme sur la base de ces deux arguments.

Le chauffage par 'émission thermique de la planéte F; contribue a hauteur de 7.5% du
flux total sur I'anneau B et de 20% pour l'anneau C. En outre, contrairement a F,, cette
contribution ne dépend pas de 1'azimut puisque la planéte est supposée isotherme (cf
section précédente). Le chauffage d'une particule par I'émission thermique de la planéte
dépend de l'angle solide sous lequel la particule voit un hémispheére de la planete. I1 dé-
pend de la distance a la planéte mais aussi de 'ombrage C(B', 7) par les autres particules
qui peuvent cacher une partie de la planete. Pour le déterminer, il faut calculer 'angle
solide élémentaire d'une portion de surface de la planéte, et intégrer sur 'hémisphere :

7'[/2 6f
Q) C(B
Fs(r) = €r€paTzﬂ = £,6,07T, / / (B, 7) dQ5(ry) (3.4)
/1 T
O=—r/2 6=0

C(B, t) est la fraction de surface de la particule qui regoit 1'émission infrarouge de la
planéte. Elle dépend de la profondeur optique de I'anneau (cf section B.2.7) et de B' qui
est l'angle entre la direction définie par PM et le plan des anneaux. ® et 6 sont les coor-
données sphériques du centre M de la portion de surface planétaire dS et sont définies
telles que :

« les coordonnées de la particule P a la distance r, du centre O de la planéte soient :

"o
ob={o],
0
0
« les coordonnées de la normale au plan des anneaux soient | 0
1

L'angle solide élémentaire s'écrit dans le systéme de coordonnées défini précédemment :

PM - OM ds R, — rycos(®)sin(0)
rR, 1 r

dQ, = sin(0)d0dd (3.5)

r est la distance de la particule au centre de dS et vaut r = \/ R. + 15 — 2R,Rycos(®)sin(0).
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dQ,, se réécrit avec une dépendance en &, uniquement :
(r0/Ry) cos(®)sin(6) — 1
\/1 + (rO/RP>Z -2 (”o/Rp) cos(®)sin(0)

Enfin, pour un anneau optiquement épais, 'angle solide Q) n'englobe qu'un demi-hémispheére
de la planéte car l'anneau est opaque.

do, = sin(0)dOd® (3.6)

7/2, pour un anneau optiquement épais

= (3.7)

/1 pour un anneau optiquement fin

F; est la seule contribution dans l'ombre de la planeéte (les particules ne peuvent pas
se chauffer entre elles si aucune autre source n'assure un chauffage minimum) et a I'équi-
noxe si F, est négligée H Pour l'étude d'anneaux résolus, comme les anneaux de Saturne,
cette contribution est donc essentielle mais c'est, de part la nécessité de déterminer un
profil radial de température, plus discutable dans le cas d'une étude générique d'exoan-
neaux ou la température de toutes les particules de I'anneau doivent étre déterminées.
L'importance de cette contribution et de la nécessité de la considérer dans les simulations
globales est rediscutée dans la section ou I'émission du systeme total est prise en
compte.

F, et Fs : Chauffage par les particules voisines Les particules voisines contribuent au
chauffage par réflexion de la lumiére stellaire F, et par leur propre émission thermique
Fs. Ces particules sont supposées identiques a celle pour laquelle le bilan thermique est
réalisé (méme taille, albedo, émissivité, température etc..). Leurs contributions sont di-
rectement liées a la densité de I'anneau ; plus I'anneau est dense, plus les particules sont
proches et peuvent échanger de I'énergie : F, et F5 contribuent plus dans l'anneau B que
dans l'anneau C. F, reste cependant trés faible (environ 7% en flux pour l'anneau B et
moins de 2% pour l'anneau C), entre autres parce que la lumiére stellaire subit une ré-
flexion et une absorption & méme albedo soit une atténuation d'au moins 75% (A,(1—A, ),
minimale pour A, = 0.5). Dans la suite, nous considérerons cette contribution comme
négligeable. A l'inverse, le chauffage infrarouge par les particules voisines F; consti-
tue sur l'anneau B plus de 33% de son flux total (contre seulement 3.5% pour 1'anneau
C). Cette contribution est donc conservée dans la modélisation d'anneaux optiquement
épais.

Le gain en flux lié au chauffage infrarouge par les particules voisines peut s'écrire (1—
%’;)‘1. Ferrari et al! [2005] exprime Qg pour un anneau monocouche dont les particules
sont placées sur un réseau 2D. Une particule est ainsi chauffée par huit voisines. Pour
ce réseau, le facteur de remplissage surfacique (la fraction de surface occupée par les
particules) vaut Z—SZZ = 1 — e 7 et I'angle solide occupé par les particules voisines Qp =
6(1—e 7).

1. Ces remarques supposent que les particules ont une inertie thermique nulle, c'est a dire que leur
température est uniquement déterminée par le flux recu a l'instant donné sans considération sur celui
recu antérieurement (cf la section B.2.3).
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Pour un anneau multicouche, le facteur de remplissage surfacique, nécessairement
inférieur a 1, n'est plus égal au rapport de la somme des surfaces des particules sur l'aire
de la région considérée qui peut, pour de grandes profondeurs optiques, dépasser 1. Pour
résoudre cela, il faut distinguer profondeur optique photométrique et profondeur optique
dynamique. La profondeur optique dynamique 7, vaut :

_ Ziﬂ'—s?

L.L,

Td (3.8)

L, et L, sont les dimensions de la région considérée de I'anneau et s; le rayon de la parti-
cule i. La profondeur optique photométrique 7 est définie par la probabilité f = e~ qu'un
rayon lumineux perpendiculaire traverse le milieu sans étre intercepté. Pour un milieu
verticalement homogene, la profondeur optique photométrique 7 excede la profondeur
optique dynamique 7, [Salo and Karjalainen, 2003] :

LNtk (3.9)

Td
k vaut environ 0.3 pour un anneau ayant un rapport H/sde 6 ( Hest la hauteur de 'anneau
et sle rayon des particules ) et 0.1 pour un anneau a H/s de 20. Pour déterminer 'angle
solide sous-tendu par les particules voisines Q, pour un anneau multicouche, et donc Fs,
il est nécessaire de fixer ce rapport pour faire le lien entre 7, et 7. Ceci est problématique
puisque ce rapport n'est pas connu pour les anneaux de Saturne (et donc ne le sera a
fortiori pas pour des exoanneaux). Par la suite pour ne pas surestimer la contribution
thermique des particules Fs, on considére un rapport H/s de 6 : le minimum, hors anneau
monocouche, proposé par Salo and Karjalainen [2003]. La valeur calculée de 7, et celle
de Q, sont ainsi minimales.

Bilan Au vue de ce qui précéde, seules les contributions au chauffage en visible de
l'étoile F, et en infrarouge de la planeéte F; et des particules voisines Fs5 sont conservées. Le
modeéle précédent est valable pour des particules de tailles millimétriques et supérieures
pour lesquelles le coefficient d'absorption Q,,, est indépendant de la longueur d'onde
(Qups = (1—A,) envisible et Q,,. = ¢, en infrarouge) ; pour prendre en compte la possible
existence de particules de petites tailles dans les exoanneausx, il est généralisé avec un
coefficient d'absorption Q,,. dépendant de la longueur d'onde et de la taille des particules.

(cf section pour la discussion sur la taille de particules). Le bilan thermique d'une
particule de taille quelconque a 1'équilibre s'écrit alors :

- [eummmai= (%) cwn [onmmma

o (3.10)
ot [ QunBIT)a

B;(T) est l'intensité spécifique émise par un corps noir de température effective T a la
longueur d'onde A. La densité de flux recue a la distance D d'une particule de taille sa la

- 69 -



CHAPITRE 3 - MODELISER DES SUPER-TERRES ENTOUREES D'UN ANNEAU

température T, et dans l'intervalle de longueur d'onde AA centré sur A, :

, Ae+DAA/2
hat(r0) = 7 C(, B / Qu(M)Br(T,)dA (3.11)
Ae—AL/2

Comme pour le chauffage, les particules s'écrantent entre elles, d'ou le facteur C(z, B) qui
est la fraction visible de la surface de la particule. B est I'angle entre le plan des anneaux
et la direction d'observation.

L'observation d'exoanneaux, non résolus par les E-ELT, permet de connaitre la den-
sité de flux cumulée de 'anneau et de la planéte et recue dans la bande spectrale Alambda.
La densité de flux de I'anneau est la somme de celles des particules L, sur l'ensemble
des particules observées (cf section B.3 pour la détermination de la surface observée des
anneaux). Il dépend de certains paramétres qui seront connus au moment de l'observa-
tion : ceux liés a 1'étoile, sa température effective T,, son rayon R, et sa distance au Soleil
D et la distance orbitale d mais aussi de nombreux autres parameétres qu'il est néces-
saire de déterminer pour calculer la température des particules comme l'albedo visible
A, et I'émissivité infrarouge ¢, de la planete mais aussi des caractéristiques essentielles
de I'anneau dont la taille des particules s et sa profondeur optique 7.

3.2.2 Influence de la profondeur optique et de la taille des particules sur la
température des particules

Profondeur optique et facteur d'ombrage Les anneaux du Systéme Solaire présentent
une grande variété de profondeurs optiques 7 (cf figure B.d, [Colwell et all, 2009]). Son
impact sur I'énergie recue par une particule est important du fait de l'ombrage mutuel,
traduit par le terme C(B,, 7) pour le chauffage par 1'étoile et C(B', r) pour le chauffage
infrarouge par la planéte. B, est 1'élévation stellaire sur les anneaux. B est I'élévation de
'émission planétaire sur les anneaux et dépend de la latitude et de la longitude de celle-
ci. La profondeur optique 7 influence aussi le flux recu au travers de la fraction visible de
surface des particules C(B, 7). Seule la détermination de C(B,, 7) est discutée ci-dessous
mais le méme raisonnement peut étre appliqué pour les autres.

C(By, 7) est la fraction de surface des particules éclairée par 1'étoile. Pour une profon-
deur optique donnée, elle est a son maximum quand 1'élévation stellaire By est proche
de 90°, c'est a dire quand l'étoile éclaire 1'anneau perpendiculairement puis elle dimi-
nue avec By car la lumiere pénétre alors moins profondément au travers des couches de
l'anneau. Froidevaux [1981] propose des formulations de C(B,, 7) pour deux géométries
d'observation d'un anneau monocouche composé de particules disposées sur un réseau.
Cela lui permet de déterminer des valeurs minimales et maximales de 'ombrage entre
les particules. Il donne aussi une courbe expérimentale de C(B,, ) pour les anneaux A
et C de Saturne (cf figure B.7). A partir de ces courbes, on définit deux cas extrémes :

1. un cas ou les particules sont trés éloignées et ne s'ombrent jamais : C(By, 7) = 1
quelque soit B
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Figure 3.6 : Profondeur optique des anneaux principaux de Saturne

Profondeur optique des anneaux de Saturne en fonction de la distance a la planéte, détermi-
née par occultation stellaire. Figure 13.1 de Colwell et al| [2009].

2. un cas optiquement épais ou l'ombrage entre les particules est toujours a la valeur
maximale déterminée pour des particules de méme taille répartie sur une structure
monocouche a I'élévation stellaire B, soit C(By, 7) = sin(By) = |,

>

Comme l'illustre la figure B.7, ces deux cas encadrent bien ceux déterminés pour les
anneaux principaux de Saturne par Froidevaux [1981]. Nous avons donc choisi de mo-
déliser ces deux cas extrémes d'ombrage mutuel en traitant deux types d'anneaux : opti-
quement fin (cas 1) et optiquement épais (cas 2). Les anneaux optiquement fins sont des
anneaux similaires a I'anneau C de Saturne en terme de profondeur optique (z ~ 0.1). Ils
peuvent étre modélisés correctement par une structure monocouche chauffée par la lu-
mieére stellaire (F;) et 'émission thermique de la planéte (F;) sans occultation ni chauffage
entre les particules. La principale limitation de ce modeéle est pour des élévations stel-
laires By, planétaires B' ou d'observation B proches de 0°, c'est a dire quand les anneaux
sont éclairés ou observés presque par la tranche. Dans ces situations dont le modele ne
tient pas compte, les particules s'éclipsent et s'occultent entre elles nécessairement. Sur
la figure B.7, elles se traduisent par une diminution rapide du facteur d'ombrage C(By, 7)
quand l'élévation B,y approche de 0°. Dans le cas d'ombrage minimal, il décroit dés que
le sinus de I'élévation stellaire 1, est inférieur a la profondeur optique 7. Ce modeéle est
donc valide au mieux quand y,, /' ou y sont supérieurs a 7. Cela suppose, entre autres,
que la contribution planétaire est surestimée : méme la portion de la planete située dans
le plan équatorial participe au chauffage de tout 'anneau. Cependant, pour une profon-
deur optique suffisamment faible, ces cas d'invalidité restent limités, soit a des planétes
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Figure 3.7 : C(B,, 7) pour différents anneaux

Les courbes en trait plein représentent le facteur d'ombrage C(B,, 7) utilisé pour des anneaux
optiquement épais (bleu) et optiquement fin (rouge). Les autres courbes sont reprises de la
figure 2 de Froidevaux [[1981] et représentent le facteur d'ombrage minimum (pointillés) et
maximum (tirets) déterminés analytiquement et le facteur d'ombrage expérimental (point-
tiret) pour l'anneau C.

d'obliquité tres faible, soit pour une portion tres limitée de l'orbite planétaire autour des
équinoxes. Pour la suite, on fixe la profondeur optique limite pour des anneaux fins a
7 = 0.4. Pour une telle valeur, un anneau perpendiculaire au plan d'orbite et une orbite
circulaire, la condition |y,| < 7 est remplie sur 74% de l'orbite environ. Cette valeur
décroit cependant rapidement avec l'inclinaison des anneaux.

Le cas des anneaux optiquement épais présente d'autres difficultés. Il n'est pas pos-
sible de considérer un anneau de profondeur optique supérieure a 0.7 sans traiter un cas
multicouche. Le flux émis provient cependant principalement des couches supérieures,
puisque plus les particules sont dans des couches profondes plus elles subissent les ef-
fets d'ombrage et plus elles sont froides. En conséquence, nous considérerons les seules
particules des deux couches externes : la couche supérieure de la face éclairée et celle de
la face non éclairée. Les particules de la face éclairée sont chauffées par 1'émission ther-
mique de la planéte F; et par la lumiere stellaire F; avec occultation par les particules
proches et par le chauffage inter-particule Fs. Les particules de la face non éclairée ne
sont chauffées que par 1'émission thermique de la planéte F; et par le chauffage inter-
particule Fs. Des modeéles ont été réalisés pour déterminer le transfert de chaleur entre
ces deux couches de l'anneau [Ferrari and Reffet, 2013] mais ne nous considérons pas
cette contribution.

Avec ces choix de facteur d'ombrage, la température d'une particule est dépendante
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du modéle utilisé mais pas de la profondeur optique : a modele fixé -anneau dense ou
anneau fin-, quelque que soit 7, les particules sont a la méme température. Ce n'est pas
le cas du flux total regu par l'observateur qui dépend du nombre de particules vues de
l'anneau, lui méme dépendant du facteur de remplissage (cf section B.3).

Taille des particules La taille des particules des anneaux du Systéme Solaire varie, de
la poussiere de quelques micromeétres dans les anneaux créés et entretenus par dégazage
des satellites et/ou bombardements météoritiques [Colwell and Esposito, 1992, 1993] aux
blocs de plusieurs dizaines de kilometres [Greenberg et all, 1977]. La distribution de
taille d'un méme anneau suit a prés une loi de puissance n(s)ds = s *ds [French and
Nicholson, 2000] (ou s est la taille des particules). Pour simplifier le modéle, les particules
de l'anneau ont la méme taille. Le comportement thermique de particules de taille de
l'ordre des longueurs d'onde d'observation thermique (entre 1 et 30 um) et inférieures
est trés différente de celui de grosses particules. Les flux recus a des longueurs d'onde
supérieures a la taille de la particule sont en effet trés mal absorbés par celle-ci, comme
prévu par la théorie de Mie. Pour calculer le chauffage et modéliser I'émission thermique
de ces particules, un coefficient d'absorption dépendant de la longueur d'onde est défini a
partir d'un modele développé pour les poussieres de disques circumstellaires [Backman
et all, 1992]. Pour des particules de rayon s, il s'écrit (cf figure B.§) :

1,sil<s
Qabs = 1 1> (312)
7, SiA>s
10.000
1000 | —— = — = —— e E
=
\-2, 0.100? .
S
<5
0.010? N
0'0010.1 1.0 10.0 100.0

Longueur d'onde A (um)

Figure 3.8 : Coeflicient d'absorption
Coefficient d'absorption d'une particule de s = 1 um (point-tiret) et 10 um (tiret).

Ce coeflicient d'absorption rend difficile I'absorption du flux recu pour des longueurs
d'onde supérieures a la taille des particules mais force aussi une ré-émission de 1'énergie a
des longueurs d'onde plus courtes (cf figures B.9). Comme I'émission de I'étoile est maxi-
mum dans 'UV ou le visible, I'énergie stellaire absorbée n'est pas différente de celle d'un
corps noir pour des particules micrométriques, contrairement a I'énergie planétaire ab-
sorbée et I'énergie émise par la particule qui sont limitées par le coefficient d'absorption.
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Cela fait que la température effective des petites particules est plus grande pour un méme
flux stellaire recu que pour les grosses particules. En fait, le coefficient d'absorption force
un maximum d'émission infrarouge a une longueur d'onde proche de la dimension des
particules. La longueur d'onde A, est donc la longueur d'onde en infrarouge thermique
optimale pour observer des particules de taille s = A,. A la longueur d'onde A, = 10 um,
un anneau composé de particules de 10 ym émet globalement plus que les mémes an-
neaux composées de plus petites (1 ym) ou de plus grosses particules (cf figure B.10). A
plus grande longueur d'onde (A1, = 20 um), ce sont les grosses particules qui émettent le
plus sauf pour les étoiles les plus froides. Ce sont des cas particuliers pour lesquels les
anneaux, a 1 AU, sont froids (7, < 150K) et ce sont alors les particules les plus chaudes
qui émettent le plus, c'est a dire les plus petites, méme si leur émission est fortement
limitée par le coefficient d'absorption. Cela explique aussi les résultats observés a 5 ym
sur la figure B.10.

Pour de grosses particules, dont la taille est treés largement supérieure a la longueur
d'observation (s > 50 mum dans notre cas), la rupture de pente est repoussée aux grandes
longueurs d'onde. En infrarouge moyen, le coefficient d'absorption défini précédemment
revient alors a considérer que les particules se comportent comme un corps noir, c'est a
dire qu'elles ont un albédo de Bond A, nul et une émissivité thermique ¢, unitaire. On
garde ces valeurs dans la suite pour conserver une homogénéité entre petites et grosses
particules.

Les petites particules ont tendance a s'agglomérer rapidement dans des milieux denses.
Les anneaux optiquement épais, supposés étre denses, sont donc a priori composés de
grosses particules. En conséquence, les anneaux de petites particules considérées dans
la suite seront toujours simulés dans 1'hypotheése d'anneaux optiquement fins.
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Figure 3.9 : Intensité spécifique de particules de différentes tailles
Intensité spécifique (Q,,,(A)Bi(T,)) émise par une particule de taille s = 1 um (tirets), s =
10 pm (point-tiret) ou de plusieurs centimetres (trait plein) a la distance ry = 2R, de la
planeéte et a la distance dsay = 1 AU d'une étoile a différentes températures effectives. Les
températures effectives des particules sont indiquées sur les courbes. Les traits verticaux
correspondent aux trois longueurs d'onde d'observation étudiées A, = 5 pm (rouge), A, =
10 um (bleu), A, = 20 um (vert).
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Figure 3.10 : Emission thermique de particules de différentes tailles
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Les différentes figures sont pour différentes longueurs d'onde d'observation A.. L'émission
d'une particule est normalisée par ”FSZ pour ne pas dépendre de sa taille s et est représentée
en fonction de la température de l'étoile héte pour une planéte orbitant a une distance day =
1 AU. La particule est a la distance ry = 2R, de la planéte. Les différentes courbes sont pour
des tailles de grains de 1 pm (tirets), 10 pm (trait plein) et de gros grains centimétriques
(point-tiret).
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3.2.3 Limitations du modele

Les bilans thermiques présentés sont réalisés a 1'équilibre sans considération de 1'his-
toire thermique de la particule et de son inertie thermique. Il est donc non seulement
supposé que la particule recoit toutes les contributions en tout endroit simultanément
mais aussi qu'elle absorbe instantanément les flux recus. Pourtant, ceux-ci ne sont pas
constants : la particule, au cours de son orbite autour de la planete subit en effet une
éclipse dans l'ombre de la planéte. Ferrari and Reffet [2013] proposent un modéle ther-
mique permettant de reproduire 1'évolution de la température d'une particule observée
dans l'anneau B de Saturne a différentes échelles de temps : au cours d'une orbite de la
particule autour de la planete, et au cours de celui de la planéte autour de son étoile. Ils
montrent qu'une particule dans 'ombre n'a pas forcément le temps de refroidir jusqu'a la
température d'équilibre correspondant au flux recu, mais aussi que la chaleur se diffuse
d'une face a l'autre de l'anneau.

L'inertie thermique des particules de I'anneau est certes dépendante de la composi-
tion des particules mais essentiellement de la structure de leur surface, i.e. de la porosité
d'un éventuel régolithe. Nous avons choisi de considérer une inertie thermique nulle
pour s'approcher de l'inertie faible des anneaux de Saturne [Ferrari and Reffet, 2013],
bien que la composition d'anneaux autour de super-Terres peut probablement étre diffé-
rente. Ce choix évite aussi de devoir déterminer l'histoire thermique de la particule sur
une année planétaire, qui demanderait des temps de calculs conséquents. Les particules
subissent donc instantanément les variations de températures auxquelles elles sont sou-
mises. Elles présentent a priori des phases en infrarouge, c'est a dire que 1'énergie recue
ne se diffuse pas dans la particule et se traduit, avec la seule contribution stellaire, par
un demi hémispheére de particules chaufté et un autre a 0 K. Si les particules ne tournent
pas ou peu sur elles-méme, le facteur de rotation f(cf équationB.10) vaut alors 2. Comme
'énergie n'est pas redistribuée sur toute la particule, elles apparaissent plus chaudes si le
cOté éclairé est observé par rapport a des particules avec un rapport de rotation de f= 4
(c'est a dire grande inertie thermique ou grande vitesse de rotation).

Modéliser un anneau composé de particules avec un facteur de rotation de 2 nécessite
de prendre en compte de nombreux parametres géométriques supplémentaires : quelle
surface des particules observée est éclairée par l'étoile, par la planete etc. On choisit en
conséquence un facteur de rotation de 4 (c'est a dire que les particules sont des rota-
teurs rapides) en gardant a l'esprit qu'un facteur de rotation plus faible peut augmenter
considérablement la température des particules et donc le flux émis par I'anneau.

Pour déterminer 1'émission thermique totale de l'anneau a partir du modele mis en
place, il faut déterminer la température de chacun de ses éléments de surface qu'on consi-
deére isotherme : leur température est celle des particules qui les composent. Pour faire
cette décomposition de I'anneau en surfaces élémentaires isothermes, il faut avoir une re-
présentation globale de I'anneau tenant compte de la distance a la planete ry dont dépend
la température des particules mais aussi de la position de l'ombre. Puis, il faut calculer
et sommer 1'émission thermique de chaque surface élémentaire en prenant en compte le
facteur d'occultation des particules C(B', ) ainsi que la portion des anneaux dissimulée
a l'observateur par la planéte.
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— 3.3 Eclipse et occultation entre planéte, anneaux et

observateur —

Comme l'illustre I'image de Saturne, une planete et ses anneaux s'éclipsent mu-
tuellement vis a vis de leur étoile et s'occultent mutuellement vis a vis de l'observa-
teur. L'éclipse réduit le chauffage des particules de I'anneau et celui de la planete, alors
que l'occultation de 1'un par l'autre peut réduire significativement le flux total regu par
l'observateur en diminuant la surface qu'il en percoit. Cela rend leur prise en compte
nécessaire. De plus, cela permet de simuler 1'évolution de I'émission d'un systéme pla-
neéte + anneaux pendant l'orbite planétaire et de mettre en évidence des signatures orbi-
tales saisonnieres.

Figure 3.11 : Saturne vue par Cassini

Image de Saturne prise par la sonde Cassini mettant en évidence, en visible, les effets
d'éclipse et d'occultation entre la planéte et les anneaux.

Le mot éclipse est utilisé quand les anneaux bloquent une partie de la lumiére stellaire
a la planete ou vice versa et le mot occultation quand les anneaux cachent une partie de
la planéte a I'observation ou vice versa.

3.3.1 Impact maximal des éclipses et occultations planéte/anneaux sur leur
température et sur le flux recu

L'anneau et la planéte se cachent selon deux points de vue différents : de I'étoile ou
de l'observateur. En bref, le premier cas réduit le chauffage dans la surface ombrée et le
second réduit la densité de flux recue par l'observateur.

L'ombre de l'anneau sur la planéte a pour effet de réduire I'énergie stellaire regue
par celle-ci, ce qui réduit sa température effective. Le cas ou l'ombre des anneaux sur la
planéte est maximum se présente quand (1) les anneaux sont opaques, (2) les anneaux
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sont étendus de la surface de la planéte a l'infini et (3) I'élévation stellaire B, tend vers 0°
sur les anneaux, sans étre nulle pour autant (auquel cas, la surface éclairée de la planéte
est maximale). C'est évidemment une situation extréme trés théorique (cf figure B.19). La
surface ombrée de la planéte s'approche alors de la moitié d'un hémisphére soit 50% de la
surface normalement éclairée ce qui correspond a une réduction de 16% de sa tempéra-
ture effective et de 50% du flux qu'elle émet sur toute sa surface. Des cas critiques moins
théoriques (anneaux opaques étendus jusqu'a un rayon externe R, = 3R,) approchent
plutdt 30% de surface ombrée.

Du point de vue de l'observateur, jusqu'a 50% (30% en pratique) de la planéte peut
étre occulté par les anneaux, réduisant du coup le flux planétaire recu par l'observateur
de 50%. Dans les cas ou l'éclipse et I'occultation sont maximales, le flux planétaire recu
constitue 25% de 1'émission de la méme planéte sans anneau. Si on reprend les valeurs
de 30% de surfaces éclipsées et occultées, cette valeur est de 49%, ce qui reste encore
trés important.

55 %

Figure 3.12 : Situation ou les anneaux cachent presque la moitié de la planéte

Les anneaux sont étendus de R, = 12 R, et R; = 1.1 R, et inclinés a 0, = 85° (&, = 0°) pour
un observateur qui voit l'orbite du dessus (is; = 0° et w; = 0°).

L'effet de la planéte sur les anneaux est aussi non négligeable. La planéte peut éclip-
ser une partie de l'anneau, créant une ombre dessus ou/et en occulter une partie, limitant
le flux recu. L'éclipse des anneaux par la planéte a un impact uniquement sur la tempéra-
ture des particules situées dans 'ombre de celle-ci car l'inertie thermique des particules
est supposée nulle (cf section B.2.3). Pour donner une estimation simplifiée, on suppose
que les particules ne sont chauffées que par 1'étoile dans la discussion ci dessous. Les
particules dans I'ombre ne recoivent donc aucun chauffage : leur température est de 0 K
et elles ne participent pas a 1'émission thermique des anneaux. La proportion de surface
ombrée donne alors directement la diminution du flux émis par I'ensemble de I'anneau.
L'ombre de la planeéte est la plus étendue sur les anneaux quand 1'étoile les éclaire par
la tranche ou presque, c'est a dire quand By est proche de 0°. L'ombre s'étend alors loin
au dela du bord externe des anneaux. Pour estimer sa surface, il est possible de faire un
calcul géométrique dont les paramétres sont définis sur la figure B.13. La surface ombrée
est représentée en orange et vaut, en fraction de surface, pour un anneau étendu de la
surface planétaire au rayon externe R, :

. & (0—sin6) + 2R,\/(R — R) — 7R}
m(R; — R})

(3.13)

_79_



CHAPITRE 3 - MODELISER DES SUPER-TERRES ENTOUREES D'UN ANNEAU

. R PN . ,
avec § = 2arcsin e Différentes valeurs de la fraction de surface A sont données dans

le tableau B.1| pouredifférents rayons externes R.. Pour des anneaux étendus jusqu'a 3
rayons planétaires, 'ombre occupe 17% de leur surface.

Rayon externe des anneaux R, en R, 2 3 5 10
Fraction de surface maximale

e . 24% | 17% | 1% | 3%

éclipsée ou occultées

Table 3.1

Fraction maximale de la surface des anneaux ombrée par la planéte ou cachée a l'observateur

en fonction de leur rayon externe R,.

Du point de vue de 'observateur, l'occultation des anneaux par la planéte réduit la
surface observée des anneaux. Cette surface peut aussi bien étre composée de particules
chauffées que de particules froides, dans 'ombre de la planete. Comme pour 1'éclipse,
dans le cas ou l'observateur voit les anneaux presque par la tranche, la surface occultée
par la planéte est de 17% de la surface totale des anneaux pour R, = 3R,. Ainsi, quand
l'ombre est maximale et intégralement observée et que l'observateur voit les anneaux
proche de la tranche, il ne recoit que 66% du flux total émis par les mémes anneaux sans
éclipse ni occultation.

6 =2 arcsin(%)

Figure 3.13 : Ombre de la planéte sur les anneaux
La planete est en gris foncé et a un rayon de R, les anneaux sont en gris clair, étendus de la
surface planétaire a la distance R, du centre de la planete. L'ombre maximale de la planete
sur les anneaux est représentée en orange.
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3.3.2 Détermination numérique des surfaces éclipsées et occultées

Pour déterminer les surfaces associées a chacun de ces effets, le systéme planete +
anneaux est dessiné numériquement en 2D comme s'il était résolu et imagé. L'idée est de
reproduire le résultat d'une observation en associant a chaque pixel le flux émis par la
surface élémentaire qu'il représente, pour obtenir, en sommant 1'image, le flux théorique
du systeme observé comme s'il était non résolu. Les parametres géométriques définis
dans la figure 4.4 permettent de placer librement la normale au plan des anneaux, la
planete, et 1'observateur. En pratique, les images simulées contiennent la température
associée de la surface plutdt que son flux et trois images sont utilisées. Pour chacune de
ces images, la planéte est modélisée par un disque : on néglige son aplatissement. L'an-
neau est représenté comme la surface comprise entre deux ellipses, d'épaisseur verticale
négligeable et placée dans le plan équatoriale de la planéte. Enfin, l'ombre de la planete
sur les anneaux est la projection d'un demi-disque dans la direction de la lumiére stel-
laire sur le plan des anneaux, c'est a dire une ellipse, projetée une seconde fois dans la
direction d'observation.

Figure 3.14 : Définition des parameétres géométriques
Le repere (xyz) est défini tel que z soit normal au plan d'orbite et x et y soient suivant le
périapse et I'apoase respectivement. @, est la phase orbitale de la plancte. is et w; définissent
la position de l'observateur. &, et 6, définissent la perpendiculaire au plan des anneaux i.e.
'axe de rotation de la planete.

Les deux premiéres images (cf figure B.15) représentent l'anneau, la planéte et 'ombre
de la planéte avec pour chaque pixel une information permettant de déterminer a quels
groupes le pixel appartient parmi [planéte, anneau, ombre de la planéte sur les anneaux,
face non éclairé des anneaux]. Un pixel peut appartenir a plusieurs groupes. Par exemple,
un pixel dans l'ombre de la planéte sur les anneaux appartient aux groupes anneau et
ombre de la planéte sur les anneaux. Cela permet de déterminer rapidement toutes les
fractions de surface nécessaires. Les deux images différent par leur point de vue : la
premiere représente le systéme tel qu'il serait vu depuis la position de 1'étoile et permet
de déterminer la fraction de surface de la planéte ombrée par les anneaux S,. Comme la
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planete est isotherme, l'effet de cette ombre est seulement de diminuer la température
de la planete : il est inutile de savoir comment l'observateur la percoit. Il n'est donc
pas nécessaire de la dessiner sur la seconde image qui représente le systéeme du point
de vue de l'observateur. Cette image donne acces a trois autres informations utiles : la
fraction de surface occupée par I'ombre de la planéte sur les anneaux telle que percue
par l'observateur, la fraction de surface de la planéte occultée par les anneaux S et la
fraction de surface des anneaux vue par l'observateur S'.

i Point de vue de l'observateur
Point de vue de I'étoile

Anneau «
Planéte ‘ w +[l s

Figure 3.15 : Définition des surfaces utiles

Les deux images représentent les différentes zones du systéme. La planeéte est représentée en
jaune, l'anneau en orange. La zone de la planéte masquée par I'anneau est en gris et 'ombre
de la planéte sur les anneaux en noir. La figure de gauche est du point de vue de 1'étoile et
représente donc les surfaces éclairées ou ombrées alors que la figure de droite est du point
de vue de 'observateur et représente donc les surfaces vues ou occultées.

La troisiéme image (cf image B.16) représente uniquement l'anneau tel qu'observé.
Chaque pixel sur l'anneau a une valeur correspondant a la température des particules
contenues dans la surface élémentaire associée au pixel. Pour limiter les calculs, 1'an-
neau est divisé en annelets définis par un intervalle de distance au centre de la planete,
ce qui correspond, hors ombre, a un intervalle de températures de particules. L'ombre est
divisée de la méme facon, ce qui fait que si le nombre d'annelets choisis est N,, le nombre
de températures différentes sur I'anneau vaut au maximum 2N,. On fixe le nombre d'an-
nelets N, a partir du flux total de la face non éclairée d'un anneau dense car N, n'influence
que le calcul de la contribution planétaire. Comme cette température décroit rapidement
en fonction de la distance a la planete r, il n'est pas nécessaire qu'il soit trés important :
N, = 12 est suffisant méme pour une planete treés chaude et un anneau tres étendu. Cette
image permet ainsi d'avoir toutes les informations sur la répartition des températures
des particules telle qu'elle est percue. En effet, deux anneaux avec la méme répartition
de température peuvent étre percus avec une température effective globale différente si
par exemple, 'ombre de la planete sur les anneaux est cachée par la planéte pour 'un et
non pour l'autre.

Enfin, la taille N, des images est déterminée de sorte a ce que les différentes surfaces
considérées soient bien représentées. Pour tester ce critere, les images d'un anneau du
point de vue de 1'étoile sont tracées pour une orbite planétaire pour différentes valeurs de
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Figure 3.16 : Décomposition de I'anneau en surfaces élémentaires isothermes

Les couleurs sont proportionnelles a la température. Plus la couleur est foncée plus la tem-
pérature est basse. La planete n'est pas représentée et la partie des anneaux occultée par
celle-ciesta 0 K.

N, dont une largement supérieure aux autres. Elle sert a déterminer 1'image référence :
les surfaces calculées a partir de cette image sont considérées comme étant exactes (par
comparaison a des valeurs analytiques, dans des cas simples, la précision est estimée a
0.001% d'erreur sur la détermination d'une surface). Pour chacune des surfaces utilisées,
on détermine I'écart a la référence en fonction de la position orbitale ®, de la planete. Cela
permet de mettre en avant les incertitudes quand les surfaces s'annulent (les anneaux se
présentent par la tranche a 1'étoile deux fois pendant une orbite, cf figure B.17). Dans le
cas présenté, les incertitudes pour N, = 300 sont faibles (moins de 2%) et trés localisées
aux équinoxes de la planéte modélisée, ici a @, = 90° et a 270° .

100 200 300
Position orbitale de la planéte (degrés)

I o) TEEEE

Pourcentage d'erreur par rapport a la valeur référence
o

—— Figure 3.17 : Pourcentage d'erreur sur la détermination des fractions de surface —

Le courbe référence est pour N,; = 1000. La courbe rouge est pour N,;; = 50, la bleue 100,
la violette 200 et la verte 300.
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(a) Point de vue de 1'étoile (b) Point de vue de l'observateur

Figure 3.18 : Représentation d'un systéme planéte-anneau au cours de l'orbite planétaire

Chaque image représente le systéme planéte-anneau du point de vue de I'étoile (a gauche)
et de I'observateur (a droite) pour différentes positions orbitales définies par @, (la phase
orbitale) indiquée au dessus de chacune en degré. Ici, I'anneau est incliné de 6, = 45° (et
d, = 0°) et 'observateur voit l'orbite du dessus (i; = 0 et w; = 0). Sur l'image de droite,
les phases de la planéte (face non éclairée et face éclairée) sont représentées bien qu'elles ne
soient pas exploitées puisque la planéte est supposée isotherme.

La figure représente la variation des surfaces éclairées de la planete (1 — S,) et
de I'anneau (S,) en fonction de la position orbitale de la planete. Comme montré dans
la section B.3.1, la surface éclairée de la planéte varie entre 70% et 100% de sa surface
totale, soit une atténuation maximale de 30% localisée autour de 1'équinoxe (@, = 90°
et 270°) pour des anneaux trés inclinés. A I'équinoxe, comme les anneaux sont éclairés
par la tranche la planete est totalement éclairée.

La planéte éclipse au plus 15% des anneaux, ce qui correspond aussi aux prévisions
de la section B.3.1]. Cette valeur est atteinte presque constamment le long de I'orbite pour
des anneaux peu inclinés. Au contraire, plus les anneaux sont inclinés, moins ils sont
éclipsés par la planéte. Des anneaux inclinés de plus de 6, = 45° sont éclairés sur plus
de 95% de leur surface pendant plus de la moitié de l'orbite.
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Figure 3.19 : Variations des surfaces éclairées de I'anneau et de la planete

Variations des fractions de surfaces éclairées de la planete (1 — S,, en haut) et de I'anneau
(S, en bas) en fonction de la position orbitale ®, de la planéte. L'observateur voit I'orbite du
dessus (i; = 0° et w; = 0°) et I'anneau est étendu d'un rayon interne R; = 1.1 R, a un rayon
externe R, = 3.3 R,. Les courbes de différentes couleurs sont pour différentes inclinaisons
des anneaux. Les représentations du systéme correspondent au point de vue de 'étoile aux
positions orbitales correspondantes. A la position ®, = 90°, la surface éclairée des anneaux
n'est pas définie car I'anneau se présente a 1'étoile par la tranche et est alors considéré comme
non éclairé.
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La figure illustre quelques situations du point de vue de 1'observateur. C'est la
surface éclairée et observée de 1'anneau qui est représentée pour les mémes inclinaisons
0, que précédemment. L'observateur voit l'orbite planétaire du dessus. L'amplitude de la
variation est essentiellement associée a celle de la surface ombrée ; ainsi, comme expliqué
pour la figure précédente, elle est faible pour des anneaux peu inclinés et atteint son
maximum pour des anneaux tres inclinés. Le deuxiéme facteur intervenant est la surface
des anneaux occultée par la planéte qui ne dépend pas de la position orbitale ®,. Pour
des anneaux tres inclinés, observés a la verticale, elle est toujours presque maximale.

0, = 10°

S
A A

m\’g"%‘\
m ¥ 4

0, = 20°
v

'V % &

Y
> &y @
_‘

w o vV =
0, = 80° gy & e S (= ] LS
®, = 0° 42° 84°  126° 168°  210° 252° 294°  336°

Figure 3.20 : Variations de la surface éclairée et observée de l'anneau

Variations de la fraction de surface éclairée et observée de l'anneau (Slr, ;i) en fonction de
la position orbitale ®, de la planéte. Les surfaces sont normalisées par la surface projetée
de I'anneau, c'est & dire 7(R2 — R?)p. L'anneau est étendu d'un rayon interne R; = 1.1R,
a un rayon externe R, = 3.3R,. Les courbes de différentes couleurs sont pour différentes
inclinaisons des anneaux. Les représentations du systéme correspondent au point de vue de
l'observateur aux positions orbitales correspondantes.
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— 3.4 Emission thermique du systéme non-résolu

planéte-anneau —

3.4.1 Bilan et émission thermique avec éclipse et occultation

On considere que 1'énergie recue par la planéte est redistribuée : la zone de la pla-
néte dans l'ombre des anneaux est a la méme température que le reste de la planéte.
L'ombre des anneaux modifie donc sa surface de réception de I'énergie stellaire. A partir
de 1'équation .1}, son bilan thermique a 1'équilibre se ré-écrit :

Cs
du
Z;J” est la fraction de surface éclairée de la planéte et dépend de la direction du pole de
la planete par rapport a I'étoile et de l'opacité des anneaux. Dans la direction y,, par

définition de la profondeur optique 7, les particules de I'anneau bloquent une proportion
1 — e "/# du flux incident.

4nRe,0T, = JTZZ[RZ(I —Ap) (3.14)

Zzt =1-S,(1— e—f/\ﬂo\) (3.15)

S, est la fraction de surface de la planete éclipsée par les anneaux comme s'ils étaient
opaques. Le figure représente la variation de la température de la planéte sur une
demi-orbite en fonction de l'inclinaison des anneaux. L'équinoxe, durant laquelle les an-
neaux sont éclairés par la tranche et n'éclipsent pas la planete, est a la position orbitale
®, = 90°. La température de la planéte y est maximale (pour une orbite circulaire).

L'émission thermique de la planete est aussi modifiée par la présence d'anneaux qui
peuvent en bloquer une partie. La densité de flux de planéte recue a la distance D par
l'observateur dans la bande spectrale AA centrée sur A. s'écrit alors :

obs 2
B JIZP Rp

R="" /A (1) (3.16)

Zgb‘ est la fraction de surface observée de la planete. De la méme facon que pour la
fraction de surface éclairée,

Zgbs —1— S;(l _ e—T/‘#‘) (317)

S}, est la fraction de surface planétaire occultée par les anneaux.

Pour l'anneau, seules les particules dans l'ombre de la planéte ont un bilan thermique
affecté : elles ne sont pas chauffées par I'étoile. Les particules de la face non éclairée d'un
anneau optiquement épais ont le méme bilan thermique.

Q
1= 1) [ QBT =
A (3.18)

o
= ‘L"P7p//lQabs(/l)B/l(TP)d/1
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Figure 3.21 : Température a l'équilibre d'une planéte

La planete de rayon R, = 2 Rg, orbite a 1 AUd'une étoile de type G2V. Les différentes courbes
correspondent a différentes inclinaisons 6, des anneaux (&, = 0°).

La face observée dépend du signe de pup, : si pp, > 0, la face éclairée est observée, et
pp, < 0,1l s'agit de la face non éclairée.

L'émission thermique observée de I'anneau est modifiée par la présence de I'ombre
et par l'occultation d'une partie de 1'anneau par la planete. Pour la déterminer, I'anneau
est divisé en surfaces élémentaires dS isothermes. La température de la surface élemen-
taire dS dépend de sa distance a 1'étoile et a la planéte et du fait qu'elle se situe ou non
dans l'ombre de la planeéte (c'est a dire de son azimut) ou sur la face non éclairée d'un
anneau optiquement épais. L'émission thermique totale de 1'anneau est la somme des
contributions de chaque surface élémentaire isotherme observée.

O_obs
F=5 / / LysdS (3.19)
s/

Las(r0) est la luminance énergétique émise par dS :

Ldsz/ Qps(A)Ba(T,.45)dA (3.20)
ivi

S’ est la fraction de surface des anneaux non occultée par la planéte (cf figure B.15). GZ”S
est la surface totale des particules de 1'anneau observées en prenant en compte l'occul-
tation des particules entre elles définie par C(B, 7) et non de celle de la planéte, déja
contenue dans S.

(R — R)(1— e /M)C(r,B) = n(R — R)(1— e /)],
a‘r’bs _ pour un anneau optiquement épais (3.21)
”(‘Rg - R?)TC<T7 B) = ﬂ(tha - R?)Tv

pour un anneau optiquement fin
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p est le sinus de B, 'angle entre la direction d'observation et le plan des anneaux. La
fraction de surface observée d'une particule C(z, B) est définie de la méme fagon que la
fraction de surface éclairée d'une particule C(By, 7) (cf section B.2.9), c'est a dire qu'elle
vaut C(r, B) = sin B = y pour un anneau optiquement épais et C(z, B) = 1 pour un an-
neau optiquement fin. Dans le premier cas, cela correspond simplement a la projection
de la surface totale de l'anneau n(R? — R?) dans le plan d'observation. Dans le cas opti-
quement fin, cela revient a considérer que toutes les particules de I'anneau sont toujours
observées .

Pour calculer l'intégrale a partir de 1'image 2D obtenue par simulation de l'an-
neau et donnant pour chaque pixel la température T(i, j) de particules de I'anneau, celle-
ci est convertie en somme sur les pixels de 1'image. Cette somme prend directement en
compte la partie de I'anneau occultée par la planéte puisque sa température est de 0 K
sur l'image.

obs

O.r, ix .o
2 LGS (3.22)
Lj

F =

ot L(i,j) = [5; Quss(A)BA(T(i, j))dA est la luminance énergétique de la surface élémen-
taire de I'anneau correspondant au pixel (i,j). S, est la taille en metres carrés d'un pixel
et est déterminé grace au rapport de la surface réelle de la planéte sur sa surface en
pixel. Il est préférable d'utiliser la surface de la planete sur l'image plutot que celles des
anneaux qui s'annule quand g = 0. Du coup, la somme des pixels ajustée par ce facteur
prend déja en compte la surface des anneaux projetée dans le plan d'observation, et donc

obs
obs __ o

O = T (3.23)
P ul (R — RY)

La densité de flux émise par le systeme complet est la somme de celle de la planéte
et de celle de I'anneau ainsi déterminée :

Fr=F+F, (3.24)

3.4.2 Effets thermiques saisonniers

Les éclipses et les occultations entre la planéte et les anneaux rendent 1'émission
thermique du systéme dépendante de la phase orbitale &, méme dans le cas d'une orbite
circulaire. Pour les anneaux optiquement fins, cette dépendance est en fait assez faible
a cause de l'absence d'ombrage entre les particules. Sur une orbite planétaire (figure
B.29), I'émission thermique du systéme varie essentiellement a cause de la variation de la
température de la planete et de la variation de la surface éclipsée des anneaux, soit dans
le cas présenté ici, une variation d'un peu plus de 1uJy sur l'orbite (environ 12.5% du
flux total recu). On constate par ailleurs que, dans la situation présentée ici, la planete
seule ne brille pas assez pour étre détectable avec l'instrument ELT-METIS alors que
le systéme planete et anneaux de grosses particules émet 2.3 fois plus et approche la
limite de sensibilité de l'instrument de S = 10 pJy (S/B de 8 pour 4 heures d'observation
a A, = 10 um). Pour un anneau de petites particules, cette limite est méme dépassée
pendant la majeure partie de l'orbite planétaire.
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Figure 3.22 : Emission thermique d'anneaux optiquement fins

Les différentes courbes représentent 1'émission thermique d'un systéme planéte et anneaux
avec des anneaux de profondeur optique 7 = 1 composés de grosses particules (trait plein)
et de petites particules de s = 10 um (pointillés) et I'émission thermique de la planéte uni-
quement (tirets) et de la méme planéte sans anneau (point-tiret). La planéte modélisée est
une super-Terre de rayon 2 Rg et de masse 10 Mg, orbitant a une distance day = 0.5 AU
d'une étoile de type spectral G2V située a D = 10 pc du Soleil. Les anneaux sont étendus
d'un rayon interne de R; = 1.1 R, a un rayon externe R, = 3.3 R, (la limite de Roche de
la planete). Ils sont inclinés a 6, = 45° et &, = 0° et l'observateur voit l'orbite de dessus
(is = 0° et w; = 0°, cas illustré dans l'image B.18). L'observation est réalisée a la longueur
d'onde A, = 10um.

La figure met en avant l'importance de chaque contribution au chauffage des
particules dans un cas optiquement fin de petites et de grosses particules. Seules deux
contributions sont considérées : le chauffage stellaire F; et le chauffage par la planete F;.
Ce dernier contribue sur I'ensemble de I'anneau a hauteur de moins 3% de la densité de
flux de l'anneau et de moins de 2% de celle du systéme complet pour de grosses parti-
cules. Pour de petites particules, cette contribution est inférieure a 1%. Pour un anneau
optiquement fin, aux longueurs d'onde A, considérées, le chauffage par la planéte est
donc négligeable par rapport a celui de 1'étoile.

Le modéle d'anneaux optiquement épais suppose des particules réparties sur plu-
sieurs couches, trés proches qui s'ombrent et se chauffent fortement. Seules les deux
couches externes (la couche supérieure de la face éclairée et celles de la face non éclai-
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Figure 3.23 : Importance des différentes contributions

Densité de flux des anneaux seuls (a gauche) et du systéme planete et anneau (a droite) dans
la méme configuration que la figure avec les grosses particules (GG) en trait plein et
les petites particules (PG) en pointillés. Les différentes couleurs représentent la densité de
flux déterminée avec différentes contributions : contribution stellaire seule F; (noir) et avec
le chauffage par la planéte F; + F5 (rouge).

rée) contribuent a 1'émission thermique. Le changement de face observée, a 90° et 270°
dans le cas illustré figure .24, se traduit par une variation brutale de la densité de flux
recue du systeme. En fait, quand c'est la face non éclairée des anneaux qui est observée,
elle est plus faible que celle de la méme planéte sans anneau : non seulement les anneaux
ne contribuent pas a 1'émission mais en plus ils éclipsent et occultent une partie de la pla-
nete, qui est donc moins brillante que sans anneau. Cela suggere aussi que les anneaux
n'émettent que tres peu et qu'ils sont donc faiblement chauffés. A contrario, la densité
de flux atteint son maximum quand les anneaux sont éclairés le plus fortement, a la po-
sition orbitale ®, = 180°. Cela correspond a la position ot le facteur d'ombrage C(By, 7)
est minimum. Le systéme brille alors plus de 10 fois plus que la planéte sans anneau. La
variation face éclairée/face non éclairée créé donc une signature trés caractéristique de
la présence d'anneaux épais. Au cours de l'orbite, le systéme est alors tantét trop peu
brillant pour dépasser la sensibilité de l'instrument, tantét tres brillant et détectable en
terme de sensibilité.

La figure montre la densité de flux recue des anneaux (a gauche) et du systéme (a
droite) en fonction des contributions au chauffage des particules modélisées. La contri-
bution de la planéte F; permet d'avoir une face non éclairée qui émet un minimum (qui
n'est pas a la température de 0 K), mais sa trés faible émission reste plus de 100 fois
inférieure a I'émission de la planete aux longueurs d'onde considérées. La contribution
au chauffage des particules par la planéte reste donc, comme pour les anneaux optique-
ment fins, négligeables. Comme sa détermination est cotiteuse en temps de calcul et
n'apporte rien aux longueurs d'onde considérées, elle n'est pas considérée dans les ré-
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Figure 3.24 : Emission thermique d'anneaux optiquement épais

Comme la figure pour un anneau de profondeur optique 7 = 2. Le cas de petites parti-
cules n'est pas étudié dans ce cas d'anneaux optiquement épais.

sultats sur les super-Terres. La contribution au chauffage par les particules voisines est,
par contre, trés importante : plus de 30% de I'émission totale des anneaux dans ce cas.

Dans le cas de jeunes géantes gazeuses loin de leur étoile, la contribution au chauf-
fage des anneaux par la planete est par contre importante. L'énergie stellaire recue est
tres faible a cause de la distance a l'étoile alors que la planete, chaude car jeune, peut
chauffer significativement les particules proches. Cette situation est illustrée par le cas
de Fomalhaut b dans l'annexe [A|.

Pour le systéme présenté ici, a la longueur d'onde A, = 10um, la super-Terre a une
émission thermique trés faible devant celle d'anneaux optiquement fins de petites ou
grosses particules (7 = 0.1) et celles d'anneaux optiquement épais (7 = 2), étendus
jusqu'a 3.3 Ry, la limite de Roche de la planéte pour des particules de roches poreuses
(densité volumique de 3000 kg.m ). Cela appuie le choix de ne pas faire une modélisation
complexe de I'émission planétaire : elle reste a priori faible devant celle des anneaux mais
aussi devant le seuil de sensibilité de ELT-METIS. Le systéme n'est d'ailleurs pas toujours
détectable en terme de sensibilité méme avec des anneaux. Les anneaux optiquement fins
étudiés ici ne permettent de dépasser le seuil de sensibilité de 'instrument qu'avec des
petites particules, a certains moments de l'orbite planétaire, quand l'anneau est éclairé
favorablement. Les anneaux optiquement épais ne sont, eux, assez brillants que sur une
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Figure 3.25 : Importance des différentes contributions

Comme la figure pour un anneau de profondeur optique 7 = 2. Le cas de petites parti-
cules n'est pas étudié pour des anneaux optiquement épais. Par contre, la contribution des
particules voisines est considérée (courbe bleu :F; + F; + Fs). Le systéme modélisé est iden-
tique a celui de la figure précédente dans le cas optiquement épais.

partie de l'orbite en fonction de si c'est la face éclairée ou la face non éclairée qui est
observée. Le type d'anneau étudié mais aussi ses parametres physiques et sa géométrie
d'éclairement et d'observation jouent donc des réles importants dans la possibilité de
détecter le systéme, roles que le modele mis en place permet d'étudier.
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Répondre a la question ELT-METIS permettra-t-il l'observation d'une super-Terre entou-
rée d'un exoanneau ? consiste simplement a identifier un cas théorique de super-Terre
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entourée d'un exoanneau qui remplit les conditions de détection de l'instrument autour
d'une des étoiles de I'échantillon (cf. section |#.2.1)). Montrer ensuite que ce n'est pas seule-
ment un cas marginal, i.e. qui ne concerne qu'un nombre tres limité d'objets, pousse a
s'intéresser a la probabilité qu'il existe autour d'une de ces étoiles un systéme planéte
et anneau détectable. Une telle probabilité requiert de nombreuses informations et com-
bine les probabilités (1) d'avoir une super-Terre autour de l'étoile-cible et dans la zone
orbitale accessible, (2) que la super-Terre ait un exoanneau et (3) que l'exoanneau soit
détectable.

Pour le premier point, plusieurs études basées sur les exoplanétes connues donnent
des estimations de l'occurrence de planétes autour des étoiles voisines. Avec les résultats
de HARPS, Mayor et al. [2011] estiment & environ 50% la probabilité qu'une étoile de type
solaire ait une planete. Grace aux observations de Kepler, Fressin et al) [2013] estiment
l'occurrence de différents types de planetes en fonction de leur période orbitale. La fi-
gure jt.1 reprend le tableau résumant ces résultats. Notamment, le pourcentage estimé
d'étoiles avec au moins une super-Terre orbitant en moins 145 jours est de 26.11+2.87%.
Autour d'une étoile donnée, l'occurrence des super-Terres dans des orbites de 85 a 145
jours est de 6.54 & 2.20%. La définition de super-Terres prises dans ce manuscrit corres-
pond cependant a une définition un peu plus large que celles des tableaux : une masse
entre 2 et 10 Mg correspond a un rayon planétaire compris entre 1.2 et 2.5 Rg pour des
compositions de la planéte allant de 100% d'H,0 & une planéte similaire & la Terre (67.5%
Si et 32.5% Fe) [Seager et al., 2007]. Pour notre étude, ces données ne suffissent pas, no-
tamment parce que les intervalles de périodes orbitales considérées sont différents. Elles
montrent cependant que les super-Terres sont des planetes a priori courantes : plus d'une
étoile sur quatre en abriterait une en orbite courte.

La deuxieme probabilité mentionnée, la probabilité qu'une super-Terre ait un anneau
planétaire, est difficile a estimer. Il faut prendre en compte la probabilité de création de
l'anneau, qui dépend de son processus de formation et sa durée de vie. De nombreuses
interrogations subsistent sur la formation des anneaux planétaires, y compris dans le
Systéme Solaire. L'étude de l'existence d'exoanneaux permettrait d'apporter des éléments
de réponses, notamment au travers l'étude de systemes planétaires de différents dges. Le
travail présenté ici ne vise pas a estimer cette probabilité, qui revient, combinée avec
celle de présence d'une super-Terre, a la probabilité d'avoir une super-Terre arborant
des exoanneaux autour d'une étoile donnée. On cherche plutét a donner des criteres
qualitatifs nécessaires a la détection d'un exoanneau. Ceci est réalisé au travers de deux
étapes :

» Estimer quelles caractéristiques physiques de 1'anneau permettent sa détection.
Cela revient a décrire les anneaux (profondeur optique, étendue, taille des parti-
cules) détectables en fonction de la longueur d'onde d'observation. Ce travail est
réalisé dans la section [£.3.

» Pour une étoile donnée, estimer la probabilité qu'une planéte entourée d'un type
d'exoanneau soit, durant son orbite, dans une position vis a vis de son étoile et de
l'observateur favorable 4 sa détection (cf. section [4.5).
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Average Number of Planets Per Star Per Period Bin (in Percent)

Class Period Range (days)
0.8— 2.0- 3.4- 5.9- 10— 17— 29— 50— 85— 145- 245-
2.0 34 59 10 17 29 50 85 145 245 418*
Giants 0.015 0.067 0.17 0.18 0.27 0.23 0.35 0.71 1.25 0.94 1.05
+0.007 +0.018 +0.03 +0.04 +0.06 +0.06 +0.10 +0.17 +0.29 +0.28 +0.30
Large Neptunes 0.004 0.006 0.11 0.091 0.29 0.32 0.49 0.66 0.43 0.53 0.24
+0.003 +0.006 +0.03 +0.030 +0.07 +0.08 +0.12 +0.16 +0.17 +0.21 +0.15
Small Neptunes 0.035 0.18 0.73 1.93 3.67 5.29 6.45 525 431 3.09 e
+0.011 +0.03 +0.09 +0.19 +0.39 +0.64 +1.01 +1.05 +1.03 +0.90
Super-Earths 0.17 0.74 1.49 2.90 4.30 4.49 5.29 3.66 6.54 e
+0.03 +0.13 +0.23 +0.56 +0.73 +1.00 +1.48 +1.21 +2.20
Earths 0.18 0.61 1.72 2.70 2.70 2.93 4.08 3.46 e
+0.04 +0.15 +0.43 +0.60 +0.83 +1.05 +1.88 +2.81
Total 0.41 1.60 422 7.79 11.2 133 16.7 13.7
+0.05 +0.20 +0.50 +0.85 +12 +1.6 +2.6 +3.2

Percentage of Stars with at Least One Planet for Different Period Ranges

Class Period Range (days)
0.8- 0.8- 0.8- 0.8- 0.8- 0.8- 0.8- 0.8- 0.8- 0.8—- 0.8-
2.0 34 59 10 17 29 50 85 145 245 418
Giants 0.015 0.082 0.25 0.43 0.70 0.93 1.29 1.97 3.19 4.09 5.12
+0.007 +0.019 +0.04 +0.05 +0.08 +0.10 +0.14 +0.22 +0.36 +0.46 +0.55
Large Neptunes 0.004 0.010 0.12 0.21 0.49 0.80 1.23 1.86 2.26 2.76 2.99
+0.003 +0.007 +0.03 +0.04 +0.08 +0.11 +0.17 +0.24 +0.29 +0.36 +0.39
Small Neptunes 0.031 0.20 0.89 2.61 5.82 10.24 15.48 19.90 2341 26.00 e
+0.011 +0.04 +0.09 +0.18 +0.34 +0.54 +0.84 +1.19 +1.44 +1.65
Super-Earths 0.16 0.83 2.20 4.82 8.63 12.54 17.09 20.31 26.11 .-
+0.03 +0.12 +0.23 +0.53 +0.79 +1.12 +1.61 +1.95 +2.87
Earths 0.18 0.75 2.39 4.86 7.30 9.83 13.49 16.55 o
+0.09 +0.17 +0.44 +0.69 +1.04 +1.40 +2.27 +3.60
Any Planet 0.35 1.43 4.58 9.87 19.24 29.57 40.45 52.26
+0.05 +0.15 +0.39 +0.70 +1.21 +1.78 +2.73 +4.16

Note. The top line in each group represents the number of stars that have at least one planet in that period range (in percent), and the bottom line corresponds to the
uncertainty.

Figure 4.1 : Occurrences des planétes en fonction de la période orbitale

En haut, nombre moyen de planétes par étoile. En dessous, pourcentage des étoiles avec au
moins une planete. Ces estimations sont obtenues grace aux détections de la sonde Kepler
pour des étoiles de types spectraux K, G ou F. Les différentes catégories de planétes corres-
pondent a des intervalles de rayons : Earths pour des planétes de 0.8 a 1.25 Rg, Super-Earths
pour des planétes de 1.25 a 2 Rqy, Small Neptunes pour des planétes de 2 a 4 Rg,, Large Nep-
tunes pour des planétes de 4 & 6 Rg et Giants pour des planétes de 6 a 22 Rg, (Extrait de
Fressin et al| [2013]).

— 4.1 — Définitions

Pour simplifier, on nomme par la suite systéme 1'ensemble super-Terre et anneaux.

4.1.1 Définition des parametres utilisés pour le systeme référence

De nombreux parametres régissent la densité de flux recue d'un systéme. Pour ne pas
avoir a tous les décrire quand un systéme particulier est étudié, on définit un systéme
référence. Dans la suite un systéme est décrit par les seuls parametres qui différent du
cas référence. Le tableau .1 récapitule les paramétres du cas référence.
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’ Nom \ Description \ Valeur ‘
Parameétres planétaires
R, | Rayon 2 Rg
M, | Masse 10 Mg
A, | Albedo visible 0.3
¢p | Emissivité infrarouge 1
e | Excentricité de l'orbite planétaire
Parameétres des anneaux
R, | Rayon interne 1.1 Rg
R, | Rayon externe 3.3 Rg
| Profondeur optique variable
p, | Densité volumique des particules 3000 kg.m™>
s | Taille des particules centimétrique
Parametres géométriques
®, | Phase orbitale de la plan¢te (ou anomalie vraie) 0°
w; | Longitude de l'observateur dans le repére lié a 1'étoile’ 0°
is | Inclinaison de l'observateur dans le repére lié a I'étoile” 0°
0, | Inclinaison des anneaux/obliquité de la planeéte 45°
®, | Longitude des anneaux 180°

Table 4.1 : Parameétres du systeme référence

La planéte Tous les résultats sont présentés pour une super-Terre d'orbite circulaire
(e = 0), de masse 10 M, et de rayon 2 Ry,. Ceci correspond approximativement a la masse
maximale estimée d'une super-Terre [Valencia et al., 2006]. La super-Terre modélisée a
une limite de Roche entre 2.7 et 3.3 R, pour des particules d'anneaux de densité entre
3000 et 5000 kg.m>. L'albedo visible et I'émissivité infrarouge de la planéte sont fixés a
respectivement 0.3 et 1. Ces parameétres sont approximativement ceux de la Terre.

L'anneau L'anneau du systeme référence est étendu de R; = 1.1 R, a la limite de Roche
de la planete qui est fonction de la densité des particules de 1'anneau : plus les particules
sont denses plus elles résistent aux forces de marée de la planete et plus la limite de Roche
pour ces particules est proche de la planéte (cf. équation [1.3). La densité des particules
dépend de leur composition et de leur structure interne. Par exemple, des particules de
glaces ont une densité volumique proche de 1000 kg.m > alors que des particules de
silicates ont une densité entre 3000 kg.m > et 5000 kg.m > en fonction de leur porosité.
Comme montré dans ce chapitre, les super-Terres autour desquelles il sera possible de
détecter des exoanneaux sont sous la limite des glaces de leur étoile. Pour les anneaux
référence, je choisis une densité de particules de silicates poreux soit 3000 kg.m >, d'out
un rayon externe de I'anneau référence de R, = 3.3 R,. Enfin, les particules considérées
sont de gros grains dont le coefficient d'absorption vaut 1 (i.e. A, =0 et ¢, = 1).

1. Correspond a 5 — Q ot Q est la longitude du noeud ascendant de l'orbite.
2. Correspond aussi a l'inclinaison de l'orbite par rapport au plan perpendiculaire a la direction d'ob-
servation.
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La profondeur optique des anneaux est toujours précisée puisqu'elle détermine le
modeéle thermique utilisé.

Position de l'observateur, position de la planéte sur son orbite et inclinaison des an-
neaux Ces paramétres situent les différents objets (étoile, planéte, anneaux et obser-
vateur) les uns par rapport aux autres. Ils sont définis dans la figure §.4. Dans le cas
référence, 1'observateur voit le plan d'orbite par dessus (i; = 0°) et les anneaux sont in-
clinés de 45° par rapport au plan d'orbite et orientés vers I'étoile, de sorte que ce soit la
face éclairée qui soit observée (6, = 45° et ¢, = 180°).

Figure 4.2 : Définition des parameétres géométriques

®,, est la phase orbitale de la planéte. i; et w, définissent la position de l'observateur. @, et
0, définissent la perpendiculaire au plan des anneaux, i.e. I'axe de rotation de la planéte.

Pour rappel, les performances instrumentales utilisées sont celles estimées pour 1'ins-
trument ELT-METIS (cf. section P.1.4). La sensibilité adoptée vaut S = 5 ufya A, = 5 um,
S =10ufyad, = 10 umet S = 20 ufya A, = 20 pm pour un rapport S/B de 8
et 4 h sur source. Par défaut, le contraste limite atteint par l'instrument a une distance
angulaire donnée correspond au cas médian (courbe noire sur la figure R.13). Enfin, la
résolution angulaire limite utilisée est la résolution angulaire théorique de l'instrument
soit 6, = 25 masa A, =5 um, 6, = 50 masa A, = 10 ymet 6. = 100 masa A, = 20 um.
L'influence des performances instrumentales sur la détectabilité d'exoanneaux autour de
super-Terres est discutée dans la section j.4.

4.1.2 Condition de détection et définition des étoiles-cible

Une planéte avec ou sans anneau a la distance d de son étoile est détectable avec
ELT-METIS si elle réunit les conditions suivantes :
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« d < ds ou ds est la distance a laquelle la densité de flux du systéme est égale a la
sensibilité de I'instrument f|.

« d < d¢ ou dg est la distance en dessous de laquelle le contraste entre la planéte et
l'étoile est supérieur au seuil de contraste mesurable par l'instrument (dépendant
de la distance angulaire)f.

« du > dr = DO, ou 0. est la résolution angulaire limite de l'instrument et D la
distance de I'étoile au Soleil. y est défini tel que p = sin B ou B est l'angle entre
la direction d'observation et le plan des anneaux et du correspond a la séparation
angulaire percue par 'observateur. Pour le systeme référence, elle vaut simplement
dcar p=1.

Les étoiles-cible sont définies comme les étoiles de 1'échantillon autour desquelles
le systéme étudié est détectable. Ceci implique que la séparation planete-étoile mini-
male définie par la résolution angulaire de l'instrument est inférieure a la séparation
planéte-étoile maximale imposée par la sensibilité et le contraste, i.e. dr < min(ds, d¢).
Le nombre d'étoiles-cible donne un estimateur simple de la détectabilité de l'objet : plus
il est important, plus il y aura de possibilités d'observations.

Dans le cadre d'observations, les étoiles intéressantes a étudier seront celles parmi
les étoiles-cible autour desquelles une super-Terre aura été préalablement détectée (par
la méthode des vitesses radiales par exemple) dans la zone orbitale déterminée comme
observable pour cette planete avec d'éventuels anneaux, c'est a dire entre les distances
dr et min(ds, dc). Les étoiles-cible et les zones orbitales observables sont discutées plus
en détail dans la section [4.4.

4.2 — ELT-METIS permet-il de détecter...

4.2.1 ... des super-Terres sans anneau?

Pour déterminer si les super-Terres sans anneau sont détectables avec l'instrument
ELT-METIS, on détermine les distances ds, d¢ et dr pour la planete du systeme réfé-
rence sans anneau en orbite autour d'une étoile de type solaire a 5 et 10 pc du Soleil (cf.
figures 4.3). L'observation est réalisée a la longueur d'onde A, = 10 um.

A 5 pc, la planéte a une densité de flux de moins de 10 uJy au dela de la distance
ds = 0.65 AU. Le contraste entre la planete et I'étoile est inférieur au seuil de contraste
de I'instrument pour une distance orbitale de plus de d: = 0.6 AU. Enfin, la résolution
angulaire impose que la planéte soit a plus de 50 mas de son étoile pour étre observable
ce qui correspond a une distance de dg = 0.25 AU pour une étoile a 5 pc. Selon ces trois
critéres, une super-Terre de rayon 2 Ry, est détectable entre 0.25 et 0.6 AU autour d'une

1. ds est bien une borne supérieure car quand on éloigne la planéte de son étoile, sa température, et
donc son flux décroit.

2. Le contraste planéte/étoile définit bien une distance maximale car il décroit plus vite en émission
thermique que la limite atteignable par I'instrument (cf. figure [£.3) .
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— Figure 4.3 : Détectabilité d'une SE de masse 10 Mg, autour d'une étoile de type G2V —

Les courbes en noir représentent le contraste planéte/étoile (trait plein) et le seuil de
contraste instrumental (pointillés) et se lisent sur les ordonnées de gauche. Les courbes
rouges représentant la densité de flux de la planéte (trait plein) et la sensibilité de l'ins-
trument (pointillés) se lisent sur celle de droite. Les lignes verticales donnent les distances
dr (bleu), ds (rouge) et d¢ (noir). La zone bleue définit la zone orbitale ou la super-Terre est
détectable. L'observation est réalisée a la longueur d'onde A, = 10 um.

étoile de type G2V a5 pcavec ELT-METIS a la longueur d'onde A, = 10 um. L'intersection
entre la courbe de contraste planéte/étoile (trait plein noir) et le contraste limite atteint
par l'instrument (trait pointillé noir) est mal définie dans ce cas. Ce genre de situation
ou les deux courbes sont tres proches se présente dans trés peu de cas et altere peu les
résultats car alors, la distance limite di imposée par le contraste est proche ou supérieure
a la distance ds imposée par la sensibilité.

A 10 pc, la planéte a une densité de flux de moins de 10 pJy au dela de ds = 0.31 AU.
Le contraste entre la planéte et |'étoile est inférieur au seuil de contraste de 1'instrument
pour une distance orbitale de plus de dz = 0.23 AU. Enfin, la résolution angulaire impose
que la planete soit a plus de 50 mas de son étoile pour étre observable ce qui correspond
a une distance dg = 0.5 AU a 10 pc. Selon ces trois criteres, une super-Terre de rayon
2 Ry n'est pas détectable autour d'une étoile de type G2V a 10 pc avec ELT-METIS a
Ae =10 pm.

La figure |4.4 généralise ce résultat a toutes les étoiles de I'échantillon ; elle représente
l'intervalle de distances orbitales pour lequel une super-Terre de masse 10 Mg, est détec-
table en fonction de la température effective et de la distance au Soleil de I'étoile hote
et permet d'identifier les étoiles-cible. Seules deux étoiles permettent potentiellement
I'observation d'une super-Terre de masse 10 M, :

« Epsilon Indi A (K5V (4130 K) a 3.6 pc)

« Fomalhaut (A4V (8780 K) a 7.7 pc)
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Figure 4.4 : Détectabilité d'une super-Terre de masse 10 Mg a A, = 10 pum.

Le code de couleur représente la distance maximale en AU a laquelle il est possible de détec-
ter une super-Terre de masse 10 Mg, autour d'une étoile dont les caractéristiques [distance
au Soleil, température effective] sont données en abscisse et ordonnée. La distance minimale
imposée par la résolution angulaire limite de l'instrument est indiquée sur l'axe horizontal
en haut de la figure. Sur la figure de gauche, le critere de résolution angulaire n'est pas pris
en compte alors que sur celle de droite, la zone colorée correspond aux étoiles en orbite au-
tour desquelles une super-Terre peut étre détectée ; ainsi, pour une distance au Soleil et une
température effective données, si dg > min(ds, d¢) le point correspondant du graphique
est blanc. Enfin, les croix représentent 1'échantillon des étoiles considérées. En blanc, ce sont
les étoiles-cible, situées dans la zone colorée et en gris, les autres. Pour les deux exemples
précédents, représentés par les points vert (5 pc) et rouge (10 pc), on retrouve les mémes
résultats (cf. figure t.3) : il n'est pas possible de détecter une super-Terre autour d'une étoile
G2V a 10 pc alors que cela est possible a 5 pc. L'échelle de couleur permet de déterminer la
distance orbitale maximale : autour de 0.6 AU (point vert) et I'axe horizontal en haut de la
figure donne la distance orbitale minimale, ici 0.25 AU.

Ces deux étoiles sont des cas intéressants qui illustrent bien la diversité des étoiles
de I'échantillon malgré la sélection imposée. La premiere étoile-cible, Epsilon Indi A, est
dans un systeme multiple mais n'a pas été retirée de l'échantillon car ses compagnons
n'apparaissent pas dans le catalogue XHIP. En effet, ce sont des naines brunes trop peu
lumineuses pour étre détectées par Hipparcos. La seconde étoile-cible, Fomalhaut, est
une étoile possédant un disque de débris et en orbite de laquelle a déja été observée une
exoplanéte de masse voisine de celle de Jupiter autour de laquelle l'existence d'un anneau
est discutée (cf. annexe [A)).

-102 -



CHAPITRE 4 - DETECTER DES EXOANNEAUX AUTOUR DE SUPER-TERRES AU MOYEN D’UN ELT

4.2.2 ... des exoanneaux autour de super-Terres?

La méme représentation est utilisée pour déterminer les étoiles-cible dans deux cas
d'anneaux : un cas optiquement fin (r = 0.2) et un cas optiquement épais (r = 2).
L'observation est réalisée a la longueur d'onde A, = 10 pum. Pour le cas optiquement
fin, 21 étoiles de I'échantillon sont des étoiles-cible (cf. figures [.9). Plus les étoiles sont
loin plus elles doivent étre chaudes pour étre des étoiles-cible : les étoiles-cible froides
(T, < 4100 K, types spectraux M et K') sont exclusivement sous 5 pc. Entre 5 et 15 pc,
ce sont des étoiles de plus de 5000 K et au dela de 15 pc exclusivement des étoiles de
type spectral A (T, > 8000 K). Les deux exemples fictifs d'étoiles de type solaire a 5 et
10 pc sont des cibles valides dans cette situation. L'instrument ELT-METIS permettrait
de détecter une super-Terre entourée d'exoanneaux fins autour d'une étoile de type G2V
a5 pcentre 0.25 AU et environ 1.2 AUet a 10 pc entre 0.5 et 0.65 AU.
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1 1 1 1 1
Q 1 2 3 4 = B 7
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Figure 4.5 : Détectabilité d'un exoanneau optiquement fin (7 = 0.2)

A gauche, comme la figure de droite .4 pour une super-Terre et un anneau optiquement
fin & 7 = 0.2. A droite, histogramme des étoiles-cible en fonction de leur distance au Soleil.
Les différentes couleurs correspondent aux différents types spectraux. La longueur d'onde
d'observation est A, = 10 um.

Le cas d'anneaux optiquement épais est détectable autour de beaucoup plus d'étoiles-
cible. En effet, dans les conditions du systeme référence, I'ombrage entre les particules
est peu marqué (p et y, valent 0.707) alors que la surface effective d'émission est bien
supérieure a celle de I'anneau fin. Les 61 étoiles-cible sont réparties entre une douzaine
de naines rouges froides (T, < 4100 K) a moins de 6 pc du Soleil, une quinzaine d'étoiles
entre 4200 et 6000 K et environ 10 et 15 pc du Soleil, une population importante en
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proportion d'étoiles de type spectral F entre 10 et 20 pc et des étoiles trés chaudes (T, >
8000 K) dispersés entre 7 et 30 pc.
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Figure 4.6 : Détectabilité d'un exoanneau optiquement épais (7 = 2)

Identique a la figure .5 pour une super-Terre entourée d'un anneau optiquement épais (7 =
2).

Pour la plupart des étoiles, les super-Terres seules ne sont pas détectables mais la
présence d'anneaux les entourant accroit fortement leur détectabilité et donc le nombre
d'étoiles-cible car ils augmentent la surface effective d'émission du systéme. Leur détec-
tion est a priori plus facile que celle de super-Terres dépourvues d'anneaux, et possible
avec ELT-METIS sur un nombre de cibles intéressant.

4.3 — Influence des paramétres physiques des exoanneaux

Le systéme de référence est détectable autour de plusieurs étoiles avec un anneau
optiquement fin comme avec un anneau optiquement épais. On peut se demander dans
quelle mesure il est possible de s'éloigner des parametres de ce systéeme tout en conser-
vant une dizaine d'étoiles-cible. Comme les super-Terres sont des planétes a priori cou-
rantes autour des étoiles, on estime que c'est un nombre suffisant d'étoiles-cible pour
avoir au moins une étoile observable, i.e. qui posséde une super-Terre dans la zone
orbitale ou il serait possible de 'observer avec ELT-METIS si elle présente un systéme
d'anneaux.

-104 -



CHAPITRE 4 - DETECTER DES EXOANNEAUX AUTOUR DE SUPER-TERRES AU MOYEN D’UN ELT

4.3.1 Domaines des paramétres

Dans un premier temps, on conserve la géométrie d'observation et d'éclairage de
référence pour étudier l'influence des parametres physiques de 'anneau sur le nombre
d'étoiles-cible en fonction du modele utilisé (fin ou épais). La planete est toujours modéli-
sée avec les mémes parameétres que ceux du systeme référence. Les parametres physiques
des anneaux qui influent dans leur émission thermique sont (cf. équation B.10) :

« la profondeur optique des anneaux T,

la taille des particules s : centimétriques ou microscopiques,

l'étendue des anneaux E, = n(R: — R?),

l'albedo visible des particules A, (seulement pour les grosses particules),

'émissivité infrarouge des particules ¢, (seulement pour les grosses particules),

le facteur de rotation des particules f.

On suppose que I'émissivité infrarouge des particules reste proche de 1 et le facteur de
rotation est fixé 4 4 (cf. section B.2.3). Pour étudier I'influence des parameétres physiques
des anneaux sur le nombre d'étoiles-cible, on détermine le nombre d'étoiles-cible pour
toutes les combinaisons de paramétres dans les domaines donnés dans le tableau .4, En
tout, cela fait 1440 cas pour les anneaux optiquement fins et 216 pour les anneaux épais.
La différence du nombre de cas entre les deux modeles d'anneaux s'explique par la mo-
délisation d'anneaux de poussieres dans le cas optiquement fin et par I'échantillonnage
différent de la profondeur optique (8 valeurs en optiquement fin et 6 en optiquement
épais).

’ Parametre ‘ Echantillon
Fin Epais
T 0.01, 0.03, 0.05, 0.07, 0.1, 0.2, 0.3, 0.4 1,1.5,2,2.5,3,5
S Centimetrique et 1, 5, 10, 20 um Centimetrique
E, 1,2,3,5,7,10, 25, 50, 100 an,
A, 0,0.1,0.3, 0.5

Table 4.2 : Domaines des parametres

Le nombre d'étoiles-cible est déterminé pour chaque cas a trois longueurs d'onde
centrales d'observation A, = 5,10 et 20 pym.

4.3.2 Anneaux optiquement épais

La température d'un anneau optiquement épais est dépendante de l'albedo visible
A,, de I'émissivité infrarouge ¢, et du facteur de rotation f mais aussi de la profondeur
optique dynamique 7, de I'anneau dont dépend la profondeur optique photométrique =
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(cf. section B.2.1)). La relation entre ces paramétres et la température des particules s'écrit
a partir de I'équation B.10.

fer,  1—6(1—e")/(4n) (4.1)

Pour un albedo visible A, = 0.5, le flux total émis par une particule diminue de 50% par
rapport au cas A, = 0, équivalent a un corps noir. La profondeur optique le fait varier de
plus ou moins 15% autour du cas 7 = 2 pour 7 variant entre 1 et 6. Au dela de 7 = 6, le
chauffage mutuel entre les particules atteint 95% de sa valeur maximale.

L'émission thermique d'un anneau épais dépend, outre de la température de ses par-
ticules, de son étendue E, = n(R2 — R?) et de sa profondeur optique 7 sous la forme d'un
facteur 1 — e~ /* (cf. équation B.21)). Ce facteur est le plus souvent trés proche de 1 : au
dela d'une certaine profondeur optique, l'anneau est plein, et les deux seuls parameétres
macroscopiques contrdlant I'émission d'un anneau épais sont son étendue et son al-
bédo. Ceci est confirmé par les figures .7, En effet, le nombre d'étoiles-cible varie peu
quand la profondeur optique 7 est supérieure a 3 (a gauche) mais diminue d'au moins un
facteur supérieur a 2 pour A, = 5 um entre un albedo visible de 0 (trait plein) et un de 0.5
(tiret). Il croit de plus rapidement avec I'étendue des anneaux, traduite ici par leur rayon
externe R.. Le rayon interne R; est fixé a 1.1 R, c'est a dire que l'anneau commence tres
proche de la surface de la planéte.

Une super-Terre est non détectable sans anneau dans le voisinage solaire sauf autour
de deux étoiles a 10 um. Les cas détectables sont déterminés a cette longueur d'onde
comme les cas ayant plus d'étoiles-cible que la planéte seule, soit plus de 2. Cette limite est
largement dépassée pour des anneaux épais et tres étendus, avec plus de 300 (150) étoiles-
cible a A, = 5 ou 10 um et jusqu'a plus de 150 (90) a A = 20 pm pour un albédo visible
A, = 0(0.5). Dans un cas d'anneaux contenus sous la limite de Roche, i.e. R, = 3.3 R, il
reste entre 10 et 60 étoiles-cible selon les valeurs de l'albédo visible A, et de la profondeur
optique 7. Globalement, les super-Terres entourées d'anneaux épais constituent donc
des cibles de choix pour ELT-METIS.

En détaillant les limites inférieures, on observe que, quelque soit la longueur d'ob-
servation A, une étendue proche de E, = S,, i.e. de la surface du disque planétaire, est
nécessaire pour que le systéme soit détectable (c'est a dire qu'il ait au moins une étoile-
cible) et que E, = 2 S, donne acces a plus d'une dizaine d'étoiles-cible a 10 pm. Ce sont
des étendues assez faibles : 'anneau B de Saturne, re-dimensionné pour une super-Terre,
couvre une étendue de E, = 1.5 S5, (R; ~ 1.53 R, et R, ~ 1.95 R,). Pour une profondeur
moyenne 7 = 2,a A, = 10 um, cela donne entre 5 et 8 étoiles-cible pour un albédo visible
respectivement de A, = 0.5 et A, = 0. Pour E, = 3 S, soit en proportion environ I'éten-
due cumulée de l'anneau B et A de Saturne, un anneau de profondeur optique 7 = 1 est
détectable autour de 8 & 11 étoiles a A, = 10 um.

La longueur d'onde d'observation influence fortement le nombre d'étoiles-cible. A
20 pm, la perte de sensibilité et de résolution angulaire diminue considérablement les
possibilités de détecter des exoanneaux. A contrario, le nombre d'étoiles-cible est assez
similaire entre 1, = 5 et A, = 10 pym bien que pour des étendues sous 25 S, (ie R, <
5.1 R,), il soit plus important a 10 ym. La tendance s'inverse pour des étendues plus
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Figure 4.7 : Nombre d'étoiles-cible en fonction de 7 et R,

A gauche, nombre d'étoiles-cible en fonction de la profondeur optique 7 et a droite en
fonction du rayon externe R,. Les résultats sont déterminés aux longueurs d'onde A, =
5,10, 20 um de haut en bas. Les seuls parameétres modifiés par rapport au systéme référence
sont la profondeur optique 7, le rayon externe R, et l'albédo visible A,. Les courbes en plein
sont pour un albédo visible A, = 0 (corps noir) et celles en tirets pour A, = 0.5. Le rayon
externe des anneaux R, est lié directement a I'étendue des anneaux E, par E, = 7(R% — R?)
avec R; = 1.1R,. L'échantillon d'étoiles compte en tout 1336 étoiles.

importantes. De plus, comme un plus petit albédo visible déplace le pic d'émission vers
les courtes longueurs d'onde, I'influence de 1'albédo visible A, diminue quand la longueur
d'onde augmente.
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4.3.3 Anneaux optiquement fins

Dans un anneau optiquement fin, les particules sont trop éloignées pour se chauffer
entre elles. En conséquence, la température de grosses particules ne dépend pas de la
profondeur optique 7. Avec les mémes choix pour le facteur de rotation f et I'émissivité
infrarouge des particules ¢, que précédemment, elle ne dépend que de l'albédo visible

o 1A J_%rA’)

Pour de petites particules, elle dépend de la taille des particules. De plus, le flux émis par
un anneau fin est directement proportionnel a 7E,, qui correspond a la surface effective
de I'anneau S Les trois parametres physiques importants pour un anneau fin sont donc
la taille des particules, 'albédo visible pour les grosses particules et sa surface effective.

La figure jt.§ illustre ces dépendances. Pour de grosses particules, l'albédo visible
influence le nombre d'étoiles-cible de la méme facon que pour les anneaux optiquement
épais. De plus, comme attendu, le nombre d'étoiles-cible croit fortement avec la surface
effective S,y de 'anneau. A 10 um, il est possible de détecter un anneau optiquement
fin de grosses particules autour d'une dizaine d'étoiles de I'échantillon dés une surface
effective S = 1 S,. Cette limite est autour de S, = 2 S, pour A, = 5 pmetde S =3 S,
pour A, = 20 um. Le tableau .3 donne la surface effective Sefr pour différents exemples
de combinaisons de la profondeur optique 7 et de I'étendue géométrique des anneaux E,.
Ainsi, le cas limite d'anneaux fins de grosses particules, pour S, = 1 S, correspond
notamment a :

(4.2)

+ des anneaux d'une profondeur optique proche de celle de 'anneau C de Saturne,
étendus jusqu'a la limite de Roche (r = 0.1et R, = 3.3 R, i.e. E, = 10 S,)

+ des anneaux tres fins et tres étendus (7 = 0.01 et E, = 100 S,) qui ont une morpho-
logie d'anneaux qui s'approche plus de celle des anneaux diffus du Systeme Solaire
comme l'anneau E de Saturne bien que sa profondeur optique soit tres inférieure
(t ~107%).

De plus, des particules microscopiques peuvent briller beaucoup plus que les grosses,
particuliérement a une longueur d'onde d'observation proche de leur taille (cf. figures
de droite }.§). Parmi ceux traités, le cas le plus remarquable est celui d'un anneau de
poussiéres de taille s = 5 um, observé a la longueur d'onde A, = 5 pm. Pour une sur-
face effective S, = 40 S,, cet anneau est détectable autour de pres de 600 étoiles de
I'échantillon (qui en compte 1336). Cela reste cependant un cas un peu extréme d'an-
neaux de poussiéres, tres étendus et assez épais (7 = 0.4 pour R, = 10 R,). Dans des
cas qui semblent plus réalistes pour des anneaux de poussiéres, i.e. pour une profondeur
optique plus faible, on note que sont accessibles plus d'une dizaine d'étoiles-cible pour
une surface effective S = 1 S, a A, = 5 et 10 um pour des tailles de particules corres-
pondantes et environ 10 a 30 étoiles pour une surface effective S.4 = 2 S, aux différentes
longueurs d'ondes d'observations.

On constate par ailleurs que le nombre d'étoiles-cible n'est pas trés différent pour
des particules de taille s = 20 um et de grosses particules. Cela montre qu'on tend
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rapidement au dela de cette taille (s = 20 ym) vers un comportement proche de celui
de grosses particules aux longueurs d'onde d'observation étudiées.

"1l 001]005]01]02]04
Er
2 002] 01 ]02]04]08
5 0.05]025]05]| 1 | 2
10 01 ] 05| 1] 2 | 4
50 05 | 25| 5 | 10 | 20
100 1 | 5 |10 20 | 40

Table 4.3

Sefr (en Sp) en fonction de la profondeur optique 7 et I'étendue E,

4.3.4 Bilan des types d'anneaux détectables

Dans le Systéme Solaire, trois types d'anneaux sont observés (cf. section [.3). Le pre-
mier type, les anneaux denses (composés de grosses particules contenues sous la limite
de Roche), correspond a une morphologie d'anneaux proches de ceux principaux de Sa-
turne. Ils peuvent étre optiquement fins ou optiquement épais. On a montré que pour une
profondeur optique assez faible, ce type d'anneaux est observable autour d'une dizaine
d'étoiles-cible a partir de 7 = 0.1, quand étendus jusqu'a la limite de Roche. Augmen-
ter la profondeur optique augmente considérablement le nombre de cibles : jusqu'a une
quarantaine pour 7 = 0.4 et R, = Rgoepe. A l'inverse, a cette profondeur optique qui
est a la limite de validité pour le modele utilisé, un anneau moins étendu (au minimum
pour R; = 1.1 R, et R, = 2 R, par exemple) reste détectable autour de quelques étoiles.
Dans le cas ou l'anneau est optiquement épais comme l'anneau B de Saturne et étendu au
maximum (jusqu'a Rg.pe)s il brille fortement en infrarouge moyen, rendant sa détection
possible autour de plus de 50 étoiles-cible. Le cas détectable le moins étendu est assez
similaire a I'anneau B de Saturne, re-dimensionné pour la super-Terre.

Le deuxiéme type d'anneaux présent dans le Systéme Solaire est celui des anneaux
diffus tres fins, composés de poussieres et pouvant étre trés étendus comme l'anneau E
de Saturne, ou les anneaux de Jupiter. Il n'est pas possible de détecter ce genre d'anneaux
avec des profondeurs optiques voisines de celles du Systéme Solaire, inférieures a 0.001,
sauf pour des étendues trés importantes (un rayon externe au dela de 30 R,). Il faut
une profondeur optique d'au moins 7 = 0.01 pour qu'un anneau diffus composé de
poussieres et étendu jusqu'a un rayon externe de 10 R, soit détectable a la longueur
d'onde optimale correspondant a la taille de ses particules, c'est a dire pour A, ~ s.

-109 -



CHAPITRE 4 - DETECTER DES EXOANNEAUX AUTOUR DE SUPER-TERRES AU MOYEN D’UN ELT

En fonction de S (grosses particules) En fonction de s
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Figure 4.8 : Nombre d'étoiles-cible en fonction de S.¢ et s

A gauche, nombre d'étoiles-cible en fonction de la surface effective des anneaux Sefr (en Sp)
pour de grosses particules. Le nombre d'étoiles-cible est en fait déterminé pour différentes
profondeurs optiques t et étendues d'anneaux E,, qui sont combinées pour obtenir la dépen-
dance a la surface effective S, = 7E,. Les différentes courbes correspondent a différentes
valeurs de l'albedo visible A,. A droite, nombre d'étoiles-cible en fonction de la taille des
particules s. Les différentes courbes sont pour différentes valeurs de la surface effective S.s.
Les résultats sont déterminés aux longueurs d'onde A, = 5, 10,20 pum, de haut en bas. Les
seuls parametres modifiés par rapport au systeme référence sont la profondeur optique 7, le
rayon externe R, et I'albedo visible A,. L'échantillon d'étoiles compte en tout 1336 étoiles.
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— 4.4 — Les étoiles-cible

Jusqu'ici la détectabilité des exoanneaux a été discutée en terme de nombre d'étoiles-
cible. On cherche maintenant a identifier et sélectionner les étoiles-cible favorables,
comme il pourrait étre nécessaire de le faire dans le cadre d'un projet d'observation avec
ELT-METIS. Elles sont rassemblées en groupes d'étoiles définis par un intervalle de tem-
pérature effective. Pour chaque groupe, on étudie ainsi les distances orbitales auxquelles
un systeme super-Terre et anneau est détectable.

4.4.1 Répartition en type spectral et distance au Soleil

Pour étudier 'influence des parametres physiques d'un anneau sur le nombre d'étoiles-
cible, 1440 cas d'anneaux optiquement fins et 360 cas optiquement épais ont été étudiés
en faisant varier la profondeur optique, le rayon externe, l'albédo visible et la taille des
particules (cf. section }.3.1). Tous ces résultats sont maintenant compilés pour étudier
les répartitions des étoiles-cible en fonction du modéle d'anneaux (optiquement fin ou
optiquement épais).

On détermine pour chaque étoile la proportion des cas pour lesquels elle est une
étoile-cible (cf. figures de gauche .9 et f.10). Cela permet de visualiser les étoiles les
plus favorables a l'observation d'anneaux autour de super-Terres avec l'instrument ELT-
METIS, c'est a dire qui permettent la détection du plus de cas d'anneaux. On constate que
ces étoiles sont plutot chaudes et proches, ce que 1'on confirme par la représentation sous
forme d'histogramme de la population moyenne d'étoiles-cible (cf. figures de droite .9
et jt.10). Pour réaliser ces histogrammes, on détermine pour chaque groupe spectral A et
chaque intervalle de distance au Soleil B le nombre d'étoiles-cible N’ (A, B) dans chaque
cas i d'anneaux traitéfl, qu'on somme puis pondére par le nombre total de cas N, :

> N (4,B)
=
H(A,B) N (4.3)
Les représentations des étoiles-cible dans les diagrammes distance au Soleil/température
effective donnent I'impression qu'il y a plus d'étoiles-cible accessibles pour des anneaux
optiquement fins que pour ceux optiquement épais, a I'opposé de ce que laisse paraitre
le nombre moyen d'étoiles-cible donné sur les histogrammes. C'est lié aux cas de petites
particules simulés uniquement pour des anneaux optiquement fins et qui peuvent, dans
certains cas extrémes comme 7 = 0.4 et S = 40, résulter en un grand nombre d'étoiles-
cible. Les informations intéressantes de ces figures sont surtout contenues dans la com-
paraison des étoiles-cibles a différentes longueurs d'onde, et dans la répartition générale
de ces étoiles en fonction de leur type spectral et leur température effective.
Comme précédemment, on observe une forte diminution du nombre d'étoiles-cible
ala longueur d'onde A, = 20 um par rapport aux autres longueurs d'onde. A 5 et 10 um,
par contre, les étoiles-cible sont quasiment les mémes. Ce point est trés intéressant

1. Les figures de droite . et .6 donnent les histogrammes pour deux cas particulier.
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car les mémes étoiles pourront donc étre étudiées a des longueurs d'onde d'observation
différentes.

La répartition des étoiles-cible est tout a fait logique : plus 1'étoile est éloignée du
Soleil plus elle doit étre chaude pour permettre la détection de super-Terres entourées
d'anneaux. Elle permet de trier les étoiles-cible en quatre groupes définis par des inter-
valles de températures effectives et qui correspondent a des intervalles de distance au
Soleil.

1. Groupe 1 : étoiles-cible froides (entre M5 et K5, i.e. sous 4100 K). Elles sont trés
proches du Soleil (d < 10 pc);

2. Groupe 2 : étoiles de type solaire (de K4 a GO, i.e. entre environ 4200 et 6000 K).
Elles sont situées majoritairement a des distances comprises entre 10 et 25 pc;

3. Groupe 3 : étoiles de type F (entre 6100 et 7400 K), situées a des distances comprises
entre 10 et 30 pc.

4. Groupe 4 : étoiles chaudes, de type A (plus de 7500 K). Peu nombreuses, elles sont
parsemées sur des distances entre 5 et 30 pc.

Le tableau .4 donne le nombre d'étoiles-cible moyen par groupe pour chaque lon-
gueur d'onde d'observation. On constate que si les étoiles de type spectral A (groupe
4) sont presque toutes des étoiles-cible (en moyenne), elles restent un petit groupe (car
seulement 7 dans I'échantillon). Par contre les étoiles froides (groupe 1), méme si elles
doivent étre observées treés proches du Soleil, constituent un groupe de 7 a plus de 20
d'étoiles-cible en moyenne (a 5 et 10 um).

Ae Fin Epais
Groupe 5pum ‘ 10 um ‘ 20 um || 5 um ‘ 10 um ‘ 20 pym
Groupe 1 8.1 7.4 1.7 12.9 20.8 12.7
Groupe 2 10.1 6.3 0.9 32 28.3 9.8
Groupe 3 8.9 7.2 0.6 32.6 32.6 9
Groupe 4 2.7 2.6 0.7 6.2 6.6 3.6

Table 4.4 : Nombre d'étoiles-cible moyen par groupe

En croisant les étoiles-cible avec celles dont I'age est connu (cf. figure .19), on constate
qu'elles ont des ages assez variés, de 200 Myr a plus de 8 Myr méme en ne considérant
que les plus favorables. C'est particuliérement intéressant car 1'étude de la présence d'an-
neaux autour de super-Terres ne sera a priori pas limité a des systemes planétaires au
méme stade d'évolution.
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Figure 4.9 : Etoiles-cible pour des anneaux optiquement fins

A gauche, les étoiles de I'échantillon sont représentées en fonction de leur température et
de leur distance au Soleil. La couleur donne la proportion des cas étudiés pour lesquelles
chaque étoile est une étoile-cible. Les étoiles en gris ne sont des étoiles-cible dans aucun des
cas étudiés. Les histogrammes de droite donne la répartition moyenne des étoiles-cible en
fonction du type spectral et de la distance au Soleil.
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Figure 4.10 : Etoiles-cible pour des anneaux optiquement épais

Comme la figure .9 pour le modéle optiquement épais.
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4.4.2 Zones sondées autour des étoiles

On a identifié différents groupes d'étoiles-cible favorables a l'observation d'anneaux
autour de super-Terres. On s'intéresse maintenant a la zone orbitale autour de ces étoiles
dans lesquelles un systéme est détectable. Cette information est importante car plus la
zone est large, plus il y a de chances que des super-Terres se trouvent dedans et donc
qu'on puisse a terme les observer. Elle permet donc de définir un peu plus précisément
les planétes qui pourront étre étudiées pour la recherche d'anneaux.

Pour déterminer les zones orbitales moyennes dans lesquelles un systéme est détec-
table, on utilise le méme échantillon de systémes que précédemment (cf. section [4.3.1)).
Pour chaque groupe d'étoiles 7, on détermine le nombre d'étoiles-cible Ni,,, < 5(dav) qui
permettent la détection d'un systéme i a la distance orbitale d4y. Ce résultat est sommé
sur chacun des systemes et pondéré par le nombre total de systemesN,,; :

NCaS .
; Mtar € ](dAU)
Nstar c j(dAU) = =

N (4.4)

Plus ce nombre est grand, plus un grand nombre d'étoiles-cible du groupe permet
l'observation de systémes a la distance orbitale considérée. Ce qui nous intéresse ici ce-
pendant, ce n'est pas sa valeur absolue mais le fait qu'il soit non nul sur un intervalle de
distances orbitales, ce qui définit une zone orbitale favorable a l'observation de super-
Terres entourées d'anneaux autour des étoiles-cible du groupe considéré.

Cette zone orbitale est différente d'un groupe a l'autre ; pour le premier groupe, com-
posé d'étoiles froides et proches du Soleil, les systémes sont détectables a de courtes
distances orbitales, sous 1 AU globalement, alors que les étoiles de type spectral de K4 a
GO le sont pour des distances voisines de dyy = 1 AU. Les zones orbitales sondées sont
résumées dans le tableau 4.5 en fonction du groupe d'étoiles et du type d'anneaux.

Anneaux Fin Epais
Groupe 5pum ‘ 10 ym 5pum ‘ 10 pm
De M9 4 K5 0.09-0.5 AU | 0.2-0.7 AU || 0.08-0.3 AU | 0.2-0.6 AU
De K4 a GO 02-1AU | 04-13AU| 02-1AU | 03-2AU
De F9 a FO 03-2AU | 05-2AU || 03-2AU | 05-3 AU
De A9 a A0 02-3AU | 04-2AU || 02-4AU | 0.4-9 AU

Table 4.5 : Résumé des zones orbitales moyennes sondées

Ce résultat varie en fonction de la longueur d'onde d'observation, et illustre leur com-
plémentarité. L'intervalle de distances orbitales sondées se décale vers les grandes dis-
tances quand la longueur d'onde augmente. Ainsi, pour un anneau optiquement épais,
un systéme autour d'une étoile du premier groupe détectable a 5, 10 et 20 um peut étre
étudié sur un intervalle moyen de 0.09 a 1 AU avec les trois observations combinées alors
qu'une unique a 5 pm ne permet de sonder que les distances orbitales entre 0.09 et 0.3 AU.
Cependant, comme montré dans la section précédente, les observations a A, = 20 um
sont limitées a un faible nombre d'étoiles. Cette complémentarité est par contre tout a fait
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exploitable a 5 et 10 ym ou les étoiles-cible sont quasiment les mémes : les observations
aux longueurs d'onde 5 et 10 um permettent de sonder une plus large zone orbitale. Il
existe aussi des zones de recouvrement qui seront particulierement intéressantes pour
faire des observations a différentes longueurs d'onde d'un méme systeme.

Il est aussi intéressant de comparer la population d'étoiles-cible avec les étoiles pour
lesquelles des super-Terres sont déja connues (cf. figure .20). Trois étoiles cibles ont
effectivement déja des super-Terres détectés :

+ Gliese 876 (M4V a 4.7 pc) : une super-Terre de 6.6 Mg, orbitant a 0.020 AU, ce qui
correspond a une séparation angulaire de 4.3 mas;

« HD 20794 (G8V a 6.06 pc) : trois super-Terres de 2.7, 2.4 et 4.7 Mg, orbitant res-
pectivement a 0.12, 0.203 et 0.349 AU soit des séparations angulaires de 19, 41 et
57 mas;

« G1581(M2.5V a6.21 pc) : deux super-Terres de 5.4 et 6 Mg, orbitant respectivement
a 0.073 et 0.22 AU soit des séparations angulaires de 12 et 35 mas.

Trois de ces super-Terres (HD 20794 ¢, HD 20974 d et Gl 581 d) sont dans les zones
orbitales identifiées comme observables autour de leur étoile. Elles pourraient donc
étre des cibles pour la recherche d'exoanneaux. On notera cependant, que notre étude est
réalisée pour des super-Terres de masse 10 Mg supérieure a celles de ces trois planetes.
Cependant, et comme c'est principalement la surface effective du systéme qui importe,
il suffit de considérer des anneaux plus étendus.
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— 4.5 —— Impact de l'inclinaison des anneaux et de la position de
I'observateur —

Jusqu'ici, on a étudié la possibilité de détecter des anneaux autour de super-Terres
pour une géométrie fixe (celle du systeme référence). Cette géométrie place les anneaux
et l'observateur d'une fagon favorable, sans pour autant étre optimale. L'orientation des
anneaux est a priori totalement inconnue et peut limiter les possibilités d'observation
d'un systeme a cause des effets d'occultation entre la planéte et les anneaux mais aussi
entre les particules. Les situations les plus défavorables correspondent a des anneaux
dans le plan d'orbite de la planéte (et donc toujours éclairés par la tranche) ou des an-
neaux observés par la tranche.

Ce sont les planeétes détectées par mesure de la vitesse radiale (VR) ou astrométrie qui
seront observées par imagerie directe. La détection par VR permet de connaitre I'excen-
tricité e de la planete et son demi-grand axe a. On étudie ici, par un tirage de Monte-Carlo,
la probabilité que l'anneau et I'orbite planétaire soient inclinées favorablement pour per-
mettre la détection du systeme en fonction des deux parametres a et e, a priori connus,
de la planéete. On suppose que le systeme est détecté méme si cela n'est possible que sur
une petite portion de l'orbite, quitte a ce que plusieurs observations soient faites. C'est
envisageable car les systéemes détectables sont a priori a des distances orbitales assez
faibles, et donc a des périodes orbitales d'au plus une ou deux années terrestres. C'est la
proportion de géométries détectables dans toutes celles étudiés qui est représentée en
fonction des parameétres orbitaux de la planete.

Pour chaque valeur de l'excentricité et du demi-grand axe de la planete, 2000 géo-
métries différentes, définies par les 4 parametres géométriques ®,, 0,, i; et w, sont tirées
aléatoirement. Le tirage suit une distribution uniforme entre 0° et 360° pour chacun de
ces angles. Le choix du nombre de géométries est essentiellement imposé par le temps
de calcul. Pour chaque géométrie, on recherche si la planéte passe au cours de son orbite
par une position détectable. Si c'est le cas, la géométrie est considérée comme permettant
une détection.

Contrairement a précédemment, les résultats sont montrés dans le cas d'une étoile
donnée (température de 1'étoile et distance au Soleil fixe), pour un anneau dont les carac-
téristiques (profondeur optique, étendue, taille des particules) permettent sa détection.
On reprend les deux anneaux des figures [4.3 et k.6 (profondeur optique de 7 = 0.2 et
T = 2, étendus a Rpohe = 3.3 R,). Les étoiles pour lesquelles les résultats sont montrés

sur la figure sont :

+ une étoile de type MO proche du Soleil, a 4 pc (groupe 1);
« une étoile de type G2 proche du Soleil, a 10 pc (groupe 2 et proche groupe 3);

« une étoile de type A4 proche du Soleil, a 7.7 pc (cas similaire a 1'étoile Fomalhaut,
groupe 4).

On a choisi les deux premiéres étoiles parce qu'elles sont des étoiles-cible pour les sys-
témes dans la géométrie de référence. Ce choix n'est pas trés important, les mémes com-
mentaires généraux pouvant étre faits pour toutes les étoiles-cible. De la méme fagon, on

-N8 -



CHAPITRE 4 - DETECTER DES EXOANNEAUX AUTOUR DE SUPER-TERRES AU MOYEN D’UN ELT

ne présente que les résultats pour des observations a la longueur d'onde A, = 10 um car
les conclusions importantes de cette étude sont qualitativement identiques aux autres
longueurs d'onde. La troisieme étoile représente a peu pres 1'étoile Fomalhaut et est un
cas particulier car c'est une étoile-cible a A, = 10 pym pour une super-Terre sans anneau.

De fagon générale, la détection d'anneaux optiquement fins (7 = 0.2) est trés peu
dépendante de la facon dont ils sont éclairés et observés. C'est la conséquence de la
principale hypothése faite sur ce modele : les particules de 'anneau sont toujours éclai-
rées et vues, quels que soient les angles d'élévation. Ceci se traduit sur la figure
par de larges zones ou la proportion des géométries observables est supérieure a 80%.
En pratique, des anneaux observés ou éclairés par la tranche ne sont a priori pas dé-
tectables car les particules s'occultent ou s'éclipsent alors nécessairement. C'est une des
limitations du modeéle. S'il tenait compte de l'occultation entre les particules de facon
plus réaliste, la proportion de géométries observables devrait saturer autour de 80 ou
90% en fonction de la profondeur optique et ne pas atteindre 100% (sauf si la planéte
est détectable sans anneau). Si la géométrie n'influence pas le flux regu, la position de
I'observateur reste importante pour la détection de l'anneau car elle altere la distance
orbitale percue : certaines portions d'orbite peuvent donc devenir inaccessibles a cause
de la limite en résolution angulaire. Dans le cas d'une orbite excentrique, si ce sont les
portions ou la planéte est le plus proche de I'étoile qui sont inaccessibles, elle peut ne pas
étre détectable, ce qui se traduit sur la figure par une diminution de la proportion
de géométries observables quand l'excentricité augmente a demi-grand axe donné. En
résumé, ce n'est donc pas la géométrie qui limite 1'observation d'anneaux optiquement
fins.

Les bandesf| ot la proportion de géométries observables ne diminue pas quand l'ex-
centrité augmente (pour les étoiles de type G2 et MO, cf. les deux figures en haut a gauche
) s'expliquent par le fait que le critere géométrique dominant pour qu'un systéme
d'anneaux optiquement fins soit détectable est la distance orbitale. Il existe donc un in-
tervalle de distance orbitale optimal (la zone observable a excentricité nulle). Globale-
ment, ces bande correspondent a des combinaisons (demi-grand axe, excentricité) pour
lesquelles la planete passe le plus longtemps dans cet intervalle.

A l'inverse des anneaux fins, les anneaux optiquement épais sont trés sensibles a la
géométrie. En plus des cas ou une portion de l'orbite n'est pas accessible a cause de son
inclinaison, les effets d'ombrage et d'occultation entre les particules limitent les cas dé-
tectables. La proportion de géométries observables est plus basse mais reste de 1'ordre
de 30-40% sur des intervalles de demi-grand axe assez étendus. En résumé, la géométrie
limite les possibilités de détection des anneaux optiquement épais mais les cas détec-
tables constituent malgré tout plus de 30% des cas.

2. Notamment celle & presque 100 % de proportion qui suit le bord droit de la zone colorée.
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Figure 4.12 : Proportion de géométries détectables

Chaque image correspond a une étoile donnée et a un anneau fin (r = 0.2 a gauche) et épais
(r = 2 a droite). Elles sont discrétisées en 100x100 combinaisons (demi-grand axe, excen-
tricité). Pour chaque combinaison, 2000 géométries sont testées. La couleur correspond a la
proportion (en %) de géométries présentant une position orbitale détectable sur le nombre
total de géométries tirées. L'observation est a la longueur d'onde A, = 10 pym.
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— 4.6 — Impact des performances instrumentales

Il s'agit ici d'étudier I'importance des performances instrumentales sur le nombre
d'étoiles-cible pour voir si d'autres instruments que ELT-METIS pourraient permettre
l'étude d'exoanneaux mais aussi pour étudier les conséquences que pourraient avoir des
révisions, a la hausse comme a la baisse, des performances de cet instrument. On cherche
aussi a déterminer quel est le parameétre de performance qui influe le plus sur les résul-
tats. Pour cela, on étudie le nombre d'étoiles-cible pour le systéme référence avec deux
cas d'anneaux de profondeur optique 7 = 0.2 et 7 = 2 en faisant varier des performances
instrumentales pour des observations a la longueur d'onde A, = 10um.

Pour le contraste limite, la courbe fonction de Di, utilisée pour ELT-METIS est reprise
et adaptée a la résolution angulaire considérée. On étudie trois niveaux de dégradation
de contraste (cf. courbes P.13) : sans dégradation (bon), avec un facteur 2 de dégradation
(cas moyen, utilisé normalement), et avec un facteur 4 (cas pessimiste). Pour la résolu-
tion angulaire, trois cas sont représentés : 50 mas, 70 mas et 100 mas qui correspondent
respectivement a des télescopes de 40, 30 et 20 m de diametre (les trois projets d'ELT,
cf. section R.1)). Enfin, la sensibilité varie sur quatre valeurs, 10, 20, 40 et 50 ;7Jy pour 4
heures sur source et un rapport signal sur bruit de 8. En supposant trés simplement que
la sensibilité atteinte par un instrument est inversement proportionnelle a la surface du
collecteur, et en utilisant la sensibilité estimée de ELT-METIS a 10 um, les valeurs de 20
et 40 1y correspondent respectivement a des miroirs de 30 et 20 m de diametre environ.

Avec un miroir de prés de 40 m et une résolution angulaire minimale de 50 mas,
I'E-ELT permet a un instrument comme ELT-METIS de détecter entre 4 et 23 étoiles-
cible dans le cas d'une super-Terre entourée d'anneaux optiquement fins et entre 11 et
61 pour des anneaux optiquement épais, en fonction des performances en sensibilité et
contraste (figures en haut a gauche et t.14). Par rapport aux performances estimées
de l'instrument, améliorer son contraste semble inutile pour l'observation d'exoanneaux
en termes de nombre d'étoiles cibles. A contrario, sil'instrument n'atteint finalement pas
le contraste estimé, le nombre d'étoiles-cible sera diminué d'un facteur au moins 2 mais
une dizaine d'étoiles-cible est malgré tout conservée pour des anneaux optiquement fin
comme épais. Pour la sensibilité, la performance de I'instrument n'est a priori pas amé-
liorable : il s'agit déja d'une performance atteinte en 4 heures d'observation sur source et
avec un rapport S/B de 8. On peut par contre considérer une sensibilité limite plus haute
pour améliorer le rapport S/B et permettre la caractérisation du systeme par exemple.
Augmenter la sensibilité limite réduit le nombre d'étoiles-cible mais reste tout a fait en-
visageable puisque permet 1'étude, dans les cas illustrés ici, d'une dizaine d'étoiles-cible
pour le cas optiquement fin, et de plus de 30 pour le cas optiquement épais. Méme avec
des performances inférieures a celles estimées, 1'instrument ELT-METIS permettra de
détecter des super-Terres entourées d'anneaux autour de 10 étoiles-cible ou plus.

Pour des télescopes avec une résolution angulaire limite moins bonne que I'E-ELT, le
nombre d'étoiles-cible est beaucoup plus faible notamment dans le cas d'une super-Terre
entourée d'anneaux optiquement fins. Un instrument de 70 mas de résolution angulaire
limite (c'est a dire installé sur un télescope de 30 m comme le TMT) disposant d'une
sensibilité de 20 pfy et d'un contraste limite moyen, permettrait d'observer une super-
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Contraste : Contraste :
Pessimiste |4 Pessimiste }2 2 |2 |2
Moyen > Moyen 6 43 2
Bon > Bon 6 2 42
10 20 40 50 10 20 40 50
Sensibilite (uJy) Sensibilite (uJy)
50 mas 70 mas

Contraste :
.. 0 0 0 0
Pessimiste
2 2 1 1
Moyen
6 3 1 1

Bon—T
10 20 40 50
Sensibilite (uJy)

100 mas

— Figure 4.13 : Nombres d'étoiles-cible en fonction des performances instrumentales —

L'anneau modélisé a une profondeur optique de 7 = 0.2 et est étendu a la limite de Roche
R, = 3.31R,,. Pour rappel, les performances de ELT-METIS utilisées a 10 ym sont une sensi-
bilité de 10 p7y, la courbe de contraste moyenne et une résolution angulaire de 50 mas. La
longueur d'onde d'observation est de 10 p7y.

Terre entourée d'un anneau optiquement fin (r = 0.2) autour de 6 étoiles et pour un
anneau optiquement épais (r = 2) autour de 17 étoiles. Pour un instrument de résolution
angulaire limite 100 mas (télescope de 20 m comme le GMT), de sensibilité de 40 uFy et
de contraste limite moyen, moins de 5 étoiles-cible sont détectables. Contrairement a
ELT-METIS pour lequel ce type de systéme constitue un cas moyen f|, ces anneaux ont
des caractéristiques physiques proches des limites de ce qu'un instrument permet de
détecter avec une résolution angulaire de 70 mas ou plus. Des imageurs infrarouges
installés sur les autres ELT (TMT et GMT) permettront donc I'observation de super-
Terres entourées d'anneaux mais pour des cas d'anneaux beaucoup plus limités que
I'instrument ELT-METIS.

3. Clest a dire qu'il est possible de réduire significativement la profondeur optique et 1'étendue des
anneaux tout en conservant une dizaine d'étoiles cibles
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Contraste : Contraste :
Pessimiste Pessimiste
Moyen Moyen
Bon Bon
10 20 40 50 10 20 40 50
Sensibilite(uJy) Sensibilite(uJy)
50 mas 70 mas

Contraste :
Pessimiste G
Moyen 11 |8 5 4
Bon 5 o2 o2
10 20 40 50
Sensibilite(uJy)
100 mas

— Figure 4.14 : Nombres d'étoiles-cible en fonction des performances instrumentales —

Comme la figure pour une profondeur optique de 7 = 2.
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— 4.7 — Caractérisation des exoanneaux

On a montré que l'observation de super-Terres entourée d'anneaux est possible avec
ELT-METIS autour de nombreuses étoiles-cible pour des anneaux présentant des para-
metres physiques variés et pour différentes géométries d'observation et d'orientation des
anneaux alors qu'a priori les super-Terres sans anneau ne sont détectables que pour deux
étoiles-cible a 10 um. Si l'on détecte une super-Terre avec cet instrument, c'est donc tres
probablement qu'un élément de son environnement, comme des anneaux planétaires,
augmente 1'émission thermique percue. Pour certains cas limites, cependant, on peut
imaginer que ce surplus d'émission thermique soit associé a une planete de plus grand
rayon que celui estimé ou a un environnement planétaire autre que des exoanneaux
comme, par exemple, des satellites. On cherche donc a identifier un autre indicateur
de la présence d'anneaux. De plus, il serait intéressant de caractériser les anneaux. Par
exemple, comme discuté dans le chapitre [l, différentes profondeurs optiques ou tailles
des particules suggerent différents processus de formation.

Observer la planéte a plusieurs reprises au cours de son orbite permet de déterminer
ses parametres orbitaux -excentricité et demi-grand axe- mais aussi l'inclinaison de l'or-
bite par rapport a l'observateur (is et w;). De telles observations donneraient aussi acces
a l'évolution de I'émission thermique du systéme. Dans le cas d'une planete seule, cette
évolution peut étre causée par une orbite excentrique ou par l'observation des phases de
la planéte si celle-ci n'est pas isotherme. La présence d'anneaux introduit de nouveaux
effets de phase orbitale qui dépendent a priori de leurs caractéristiques physiques et de
leur orientation. Dans cette section, on montre que cette variation de 1'émission ther-
mique au cours de l'orbite, qu'on appelle signature orbitale des anneaux, peut permettre
de caractériser les anneaux et de les différencier du cas d'une planéte seule.

On présente donc les grandes lignes d'une méthode exploitant le modele réalisé pour
extraire des informations sur un exoanneau a partir de sa signature orbitale. Un exemple
d'observations fictives est traité pour illustrer sa mise en oeuvre et ses difficultés et limi-
tations.

Pour rappel, la sensibilité a 10 ym de l'instrument ELT-METISestde S = 10 pJya8 o
en 4 heures d'observation. On a supposé que cela permettait de détecter des variations
pic a pic de la densité de flux de l'ordre de 13% de sa valeur moyenne. Dans la suite, sauf
mention contraire, les résultats sont présentés pour des observations a A, = 10 um.

4.7.1 Influences des paramétres de 'anneau sur la signature orbitale

Entre ceux de l'étoile, ceux décrivant l'orbite et ceux pour la planéte et son anneau,
le nombre de parameétres définissant le systéme est élevé. Comme le but est d'illustrer
la méthode, on se place dans la situation de l'observation d'une étoile en particulier :
Gamma Pavonis (type spectral F9 a 9.26 pc du Soleil) en supposant qu'une planéte a été
détectée a 0.5 AU de celle-ci par la méthode des vitesses radiales et/ou par astrométrie
et que cette détection a permis de déterminer sa masse supposée autour de 10 My,. Ceci
correspond a un rayon planétaire compris entre 1.8 et 2.5 Rg, pour des compositions de
la planéte allant de 100% de H,0 a une planéte similaire a la Terre (67.5% de silicates
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et 32.5% de fer [Seager et al., 2007]). Enfin, on suppose que plusieurs observations de
la planéte et de son anneau ont pu étre réalisées par imagerie directe a plusieurs posi-
tions orbitales permettant d'obtenir la signature orbitale du systeme et de déterminer les
quatres parametres liés a son orbite, c'est a dire

« son orientation par rapport a l'observateur (i; et wy),
« son excentricité et demi-grand axe (e et asy).

Les 10 parametres inconnus et dont dépend la signature orbitale simulée sont :
+ le rayon de la planéte R,

« les parameétres physiques des anneaux :

la profondeur optique 7,

les rayons internes et externes R; et R,. Pour simplifier, R; est fixé a 1.1R,,

la taille des particules s,

l'albedo visible A, qui est fixé a 0 ainsi que |'émissivité infrarouge ¢, des an-
neaux, fixée a 1,

le facteur de rotation des particules de I'anneau f; fixé a 4.
« l'orientation des anneaux définie par les angles 6, et ,

Le modéle mis en place permet bien de calculer automatiquement la signature orbi-
tale du systéme en fonction des 14 parametres totaux. Dans ce cas, Il y a 6 parametres
libres inconnus. On ne s'intéresse ici qu'a des anneaux de grosses particules.

Influence du rayon planétaire Jusqu'ici, dans tous les résultats présentés, la super-
Terre modélisée a un rayon de 2R;,. Comme a masse et densité volumique de particules
fixes, la limite de Roche ne dépend pas du rayon de la planéte, le modifier revient uni-
quement a modifier le rapport des surfaces occupées par la planéte et les anneaux (avec
Re = Rpoche €t R; = 1.1 R) . Pour un anneau optiquement fin, cela n'affecte que trés peu
'émission thermique recue avec un écart maximal de moins de 2 pJy entre les deux cas
extrémes soit environ 6.5% de la densité de flux moyenne recue (figure [¢.15).

Dans le cas d'anneaux optiquement épais, la différence n'est significative que quand
la face non éclairée des anneaux est observée. Dans ces cas, la densité de flux recue
provient uniquement de la planéte, et est donc proportionnelle a sa surface. Comme la
planéte n'est a priori pas détectable sans anneau, les portions de 1'orbite ou le rayon de la
planete influe significativement sur la signature orbitale ne sont pas observables. Dans
le cas présenté ici, il se trouve qu'une planéte de 2.5 rayons terrestres est détectable sans
anneau mais de facon générale, on suppose que ce n'est pas le cas.

La signature orbitale du systéme ne permet donc a priori pas de contraindre le
rayon de la planéte.
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Figure 4.15 : Influence du rayon de la planéte sur la densité de flux observée
Les anneaux sont étendus de R; = 1.1 R, & R, = Rpoche = 6.5 Rgp. Le rayon de la planéte
varie entre les deux valeurs déterminées par Seager et al| [2007] pour une planéte de méme
composition que la Terre (R, = 1.8 Rg) et une composition de 100% d'H,O (R, = 2.5 Rg).

Influence des paramétres physiques des anneaux Comme discuté dans la section }.3,
les parameétres physiques qui influent sur I'émission des anneaux sont la surface effective
Sefr = T7r(R2 — R?) pour des anneaux optiquement fins, et 'étendue E, = 7(R2 — R?) dans
le cas d'anneaux optiquement épais. La figure gauche confirme (cf. section [£.3) qu'a
surface effective fixe (ici S, = 2 S,) la signature orbitale d'anneaux fins change peu,

alors qu'a contrario, sa valeur moyenne croit rapidement quand la surface effective S,
augmente (cf. figure de droite §£.16).

Le profil de la signature orbitale change par contre treés peu pour les différentes pro-
fondeurs optiques. En proportion, I'amplitude de la signature est d'environ 13 a 15% et
en absolue entre 2 uJy (pour r = 0.1) et 7 pJy (pour 7 = 0.4). C'est donc une signature
assez faible : en supposant que l'instrument ELT-METIS soit suffisamment sensible pour
permettre de distinguer une variation de 13% pic a pic, elle serait tout juste discernable
méme si son maximum et son minimum sont observés. La surface effective d'anneaux
optiquement fins est donc directement liée a 'amplitude de la signature orbitale mais
influe peu sur son profil.

Le cas optiquement épais a une signature orbitale beaucoup plus marqué a cause du
changement de face observée (face éclairée/face non éclairée) et des effets d'ombrage
et d'occultation entre les particules (figure .17). La profondeur optique a une influence
réduite sur la signature contrairement au rayon externe qui modifie considérablement
son amplitude pic a pic (de 5 pfy pour R, = 1 R, a 115mujy pour R, = 4 R,). La portion
de l'orbite ou la face non éclairée est observée n'est que faiblement affectée puisque la
densité de flux recue provient essentiellement de la planéte. Les anneaux épais ont donc
a priori une signature trés marquée et essentiellement dépendante de leur étendue a
orientation fixée.
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Figure 4.16 : Influence de la profondeur optique pour des anneaux fins

A gauche, la surface effective Sy = 7(RZ — R?)S, est constante entre les différents cas et

vaut 2. Chaque cas correspond a une combinaison différente de profondeur optique 7 et
rayon externe des anneaux R,. A droite, le rayon externe des anneaux est fixe (R, = 3.3 Rp)
et la surface effective varie avec la profondeur optique (S, = 1, 2, 3 et 4 pour respectivement
7=20.1,0.2, 0.3 et 0.4).

YYIYTYTYY[YTYYYYIYT[YIYTYYYYT[TYYYY YYIYTYTYY[YTYYYYIYT[YIYTYYYYT[TYYYY
—1=1 —R.=1R],
100 1=24 100 | R.=2 R[5
r —I=31 o —R.=3R|]
= 3 =4 12 3 1
5 r 13 r R, = 4R}
=5 =
2 L =2 L i
— =
L - 4L - i
x x
=2 =
= L 12 L 1
() ()
© =
0 ) D
= =
o 10F----=-=-94-=-=--=---------%\--=-=----4 o 10F-----=-9/=-—>—~"---">~g-~"F------+1
c C 1< C ]
[ L 19 C ]
e 4 N—F ——~ NS
11111111111111111111111111111111111 11111111111111111111111111111111111

0 100 200 300 0 100 200 300
¢, () @, ()

(a) 7 variable (b) R, variable

Figure 4.17 : Influence de la profondeur optique pour des anneaux épais

A gauche, la profondeur optique 7 varie pour un rayon externe fixe & R, = 3.3 R,. A droite,
le rayon externe varie pour une profondeur fixe de r = 2.

Influence de l'orientation des anneaux Le dernier parametre des anneaux affectant la
signature orbitale est leur orientation, définie par les angles 6, et ®,. Dans le cas d'une
orbite circulaire, I'angle @, déphase simplement la signature par rapport a la position
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orbitale ®,. L'inclinaison des anneaux par rapport au plan d'orbite 6, peut par contre
avoir une influence importante ; peu inclinés, les ombres de la planéte sur les anneaux
et des anneaux sur la planéte sont presque toujours maximales et varient peu et 1'élé-
vation solaire B, reste toujours tres faible le long de 'orbite. Dans le cas d'anneaux fins
(figure }1.18), seuls les effets d'ombrage planéte/anneaux interviennent : 'amplitude pic a
pic de la signature augmente jusqu'a atteindre son maximum pour des anneaux inclinés
a 0, = 45°. Au dela, I'amplitude maximale de la signature diminue car du point de vue
de l'observateur une partie de la planéte est cachée par les anneaux. Comme les anneaux
optiquement fins sont supposés monocouches, le méme comportement se reproduit pour
une inclinaison des anneaux 6, entre 0 et 90° ou entre 90 et 180°. Ces variations du profil
de la signature ou de son amplitude sont cependant faibles par rapport a celles induites
par la surface effective.

Dans le cas d'anneaux optiquement épais, c'est surtout la variation de la valeur maxi-
male atteinte par |'élévation solaire B, et de l'inclinaison des anneaux vis a vis de l'obser-
vateur qui modifient le profil de la signature, sauf quand la face non éclairée est observée ;
pour cette situation, I'émission thermique varie d'un cas a l'autre car la planéte est plus
ou moins éclipsée ou occultée par les anneaux. On constate que les cas symétriques par
rapport a une inclinaison de 45° seront probablement assez difficiles a discerner ; en ef-
fet, quand l'anneau est trés peu incliné (6, = 10°), il est plus froid que pour un anneau
tres incliné (6, = 75°) car les particules s'ombrent beaucoup entre elles (y, est faible).
Cette différence de température est cependant partiellement compensée par le fait que
I'observateur voit les anneaux presque de face pour l'inclinaison 6, = 10° alors que pour
0, = 75°, les particules s'occultent fortement entre elles du point de vue de 1'observateur
(u est faible). Enfin, comme I'émission thermique des anneaux épais est proportionnelle
a urm(R: — R?), ces signatures orbitales ne suffissent a priori pas a déterminer distincte-
ment l'inclinaison des anneaux et leur étendue bien qu'il serait possible de donner une
valeur minimale du rayon externe R, en supposant que 6, = 45°.
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— Figure 4.18 : Influence de l'inclinaison des anneaux dans un cas optiquement fin —

Les différentes courbes sont réalisées pour différentes inclinaisons 6, des anneaux pour une
profondeur optique de 7 = 0.3 et un rayon externe de R, = 3.3 R,. Les représentations
du systéme donnent le point de vue de 1'étoile (premiére ligne de chaque cas) et celui de
l'observateur (seconde ligne de chaque cas). L'observateur voit toujours l'orbite du dessus.
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— Figure 4.19 : Influence de I'inclinaison des anneaux dans un cas optiquement épais —

Identique a la figure pour une profondeur optique de 7 = 2.
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Bilan : quels paramétres peuvent étre déterminés ?  Ainsi, dans ce cas d'orbites circu-
laires observées par le dessus, moyennant une mesure de la densité de flux sur l'orbite
complete et une signature orbitale suffisamment marquée (amplitude pic a pic supérieure
a 13% de 1'émission moyenne), il est possible de déterminer :

« dans tous les cas :

- la position de I'équinoxe de la planéte : autour du minimum des signatures

- sil'anneau présente deux faces a des températures tres différentes, c'est a dire
s'il est optiquement épais ou optiquement fin grace au profil et a 'amplitude
de la signature

« dans le cas d'un anneau optiquement fin :

— la surface efficace des anneaux a partir de la moyenne d'émission recue

— peu d'informations sur l'inclinaison des anneaux, qui ne modifie que faible-
ment la signature

« dans le cas d'un anneau optiquement épais :

- une valeur minimale d'étendue des anneaux a partir de I'amplitude pic a pic,
en supposant une inclinaison des anneaux favorables (ici 8, = 45°)

- peu d'informations sur la profondeur optique qui influe peu sur la signature
orbitale photométrique

4.7.2 Quelles signatures photométriques observées ?

En pratique, plusieurs facteurs compliquent l'interprétation des signatures orbitales.
Tout d'abord, et méme s'ils sont connus, les parametres géométriques modifient for-
tement leur forme. Comme l'orientation des anneaux est inconnue, il n'est pas tou-
jours facile de distinguer leurs effets de ceux des parameétres recherchés. L'excentri-
cité, par exemple, masque fortement la signature d'anneaux optiquement fins (figure de
gauche [£.20) rendant difficile la lecture des signatures. Son influence est moindre dans
le cas d'anneaux épais (figure de droite [4.20) .

Ensuite, les performances instrumentales ne permettent pas toujours de mesurer la
densité de flux du systéme sur tout l'orbite. Dans le cas d'anneaux optiquement fins, pour
une orbite circulaire, ce ne sont a priori ni la sensibilité ni la limite de contraste instru-
mentale qui limitent I'observation de certaines portions de la signature. L'amplitude pic
a pic de la signature est en effet relativement faible : dans la majorité des cas si le systéme
est détectable suivant ces deux critéres, il I'est sur toute 1'orbite. Par contre, la résolution
angulaire limite la portion d'orbite observable dans de nombreuses situations, comme
l'illustre la figure grace a quelques exemples. Les situations ou les parametres géo-
métriques rendent la détection impossible sur toute l'orbite sont cependant rares pour
des anneaux optiquement fins (cf. section [£.5).

Dans le cas d'anneaux épais, toute la portion de l'orbite ou la face non éclairée est ob-
servée est a priori non détectable soit environ 50%. Si en plus l'orbite est excentrique et
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Figure 4.20 : Influence de l'excentricité

Les courbes bleues sont pour ®, = 0°, celles en jaune pour ®, = 60°. Les différentes

courbes d'une méme couleur sont pour différentes excentricités : e = 0 (trait plein), e = 0.1
(pointillés) et e = 0.2 (tirets). Les anneaux sont inclinés de 6, = 45° et étendus jusqu'a
Rroche = 3.31Rp.

que la résolution angulaire restreint aussi la portion d'orbite observable, la signature or-
bitale observée se réduit assez rapidement a quelques positions orbitales (cf. figure t.27).
Ces anneaux étant tres influencés par les parametres géométriques, la portion d'orbite
observable sera le plus souvent tres limitée.
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Figure 4.21 : Signatures observées dans trois cas d'anneaux fins

De haut en bas : densité de flux, contraste et séparation angulaire observés en fonction
de la position orbitale. Les courbes en tirets donnent les performances instrumentales de
ELT-METIS a la distance angulaire correspondante et celles en cercles, losanges ou carrés le
résultat pour 3 cas particuliers. Les parties colorées des courbes correspondent aux portions
observables de l'orbite avec l'instrument. La signature orbitale observable correspond donc
aux parties colorées de la densité de flux (en haut). L'anneau modélisé a une profondeur
optique de 0.3 (cas 1 en cercles et cas 3 en losanges) et 0.1 (cas 2 en carrés) et est étendu a
R, = 3.3 R,. Les cas 2 et 3 ont une orbite excentrique de e = 0.3.
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Figure 4.22 : Signatures observées dans deux cas d'anneaux épais

Comme précédemment pour un anneau épais a 7 = 2. Le premier cas (carré) est le cas
référence, et le second cas (losange) correspond a un systéme en orbite excentrique avec
e = 0.1 et un anneau incliné a 8, = 135.
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4.7.3 Un exemple d’application de la méthode

On suppose que des observations en imagerie directe ont été faites autour de I'étoile
Gamma Pavonis et ont permis d'obtenir la signature orbitale représentée figure §.23. Les
paramétres supposés du systéme sont donnés dans le tableau f.6.

Parameétre \ Description \ Valeur
Etoile : Gamma Pavonis
D Distance au Soleil 9.26 pc
T, Température effective de 1'étoile Simulée : 6140 K (F9)
Mesurée : 6120 K (F9) [Jehin et al., 1999]
R, Rayon de 1'étoile Calculé (équation R.7) : 1.19 R,

Mesuré : 1.15 £ 0.04 R, [Bruntt et al;, 2010]

Super terre

M, Masse de la planete 10 Mg

R, Rayon de planete entre 1.8 et 2.5 R,
dau Demi-grand axe 0.5 AU

e Excentricité 0.01

Période orbitale environ 120 jours
Observation

i Inclinaison de 1'orbite 30°

;s Longitude de l'observateur 130°

Ae Longueur d'onde centrale d'observation | 10 um

Table 4.6 : Parametres supposés de I'exemple

L'amplitude pic & pic de cette portion de signature, de plus de 20 p7Fy soit 64% de
la densité de flux observée en moyenne, est supérieure a d'éventuelles incertitudes de
mesure, ce qui ne laisse pas de doutes sur son profil global : 'émission thermique de la
planete atteint un maximum pres du périapse de l'orbite a ®, = 0° et décroit ensuite tres
rapidement alors que l'orbite est trés peu excentrique. La résolution angulaire permet de
sonder les zones orbitales entre environ 0° — 80° et 80° — 180° mais aucune détection
n'a été réalisée dans la seconde zone, ce qui suppose que l'objet observé est soit trop
peu brillant soit que son contraste avec I'étoile n'est pas résolu par l'instrument. Cela
définit donc des limites supérieures de sensibilité ou contraste : les systémes modélisés
pour reproduire la signature observée ne doivent pas présenter une densité de flux et un
contraste qui dépassent les deux seuils de l'instrument sur la zone orbitale 80° — 180°.
Ces constatations permettent de procéder par élimination (cf. figure §.24).

+ Une planéte sans anneau ...

— ... et isotherme ? Cette hypothése est impossible car, en I'absence d'excen-
tricité prononcée, la planéte serait détectable sur toutes les zones orbitales
permises par la résolution angulaire et la densité de flux ne varierait que tres
peu. De plus, il faut une planete de plus de 4Ry pour reproduire l'amplitude
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Figure 4.23 : Exemple 1 : signature observée

Seules les parties de courbes représentées correspondent a des détections. Les seuils de dé-
tection sont représentés en tirets. Les parties noires de ces courbes correspondantes aux
zones ou les contraintes en sensibilité et contraste de l'instrument n'apportent pas d'informa-
tions supplémentaires alors que les zones en tirets rouges indiquent les portions de l'orbite
ou une de ces contraintes est une limite haute, c'est a dire que le systéme n'est pas détectable
soit a cause d'un contraste trop important soit a cause d'une densité de flux trop basse. La
courbe de séparation angulaire (en bas) se détermine entierement a partir des parameétres
connus du systeme, c'est pourquoi elle est représentée en entier.

maximale observée, soit une densité volumique moyenne inférieure a celle
de Saturne.

— ... avec des phases trés prononcées, c'est a dire une face chauffée et une
face a 0K ? Cela permet de reproduire a peu pres la forme de la signature sur
la premiére zone angulairement observable (entre 0° — 80°) mais nécessite
comme dans le cas précédent une planéte avec un rayon tres important. De
plus, la simulation montre que la planéte devrait étre aussi détectable entre
80° — 180°.

« Un anneau fin autour d'une super-Terre ? Comme pour une planéte isotherme, en
I'absence d'excentricité, la signature d'un anneau fin n'est pas assez prononcée pour
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reproduire celle observée. De plus, la signature d'un anneau fin est périodique, de
telle facon qu'il ne pourrait pas étre détecté dans la premiére zone observable sans
l'étre dans la seconde.
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Figure 4.24 : Exemple : ni une planéte seule ni une planéte avec anneau fin

La courbe en losanges bleus correspondant a la signature observée. Les parties en couleur
des trois autres courbes correspondent aux signatures observées dans deux cas de planetes
sans anneau et un cas de super-Terre entourée d'un anneau optiquement fin. En cercles, il
s'agit de la densité de flux émise par une planete isotherme de rayon 4.3 Rg, et en losanges de
celle d'une planete avec un facteur de rotation de 2 (un hémisphere chauffé, et un hémisphére
a 0 K) pour un rayon de 4 Rg. La courbe en triangle est la densité de flux émise pour une
super-Terre entourée d'un anneau optiquement fin de profondeur optique r = 0.3 et étendu
jusqu'a R, = 2.7 Ry,

Par élimination, la signature observée est donc celle d'un anneau épais. Il pourrait
bien entendu y avoir des solutions en dehors des cas planétes sans anneau/planétes avec
anneau comme une planéte entourée d'un gros satellite ou encore un nuage de poussieres
autour de la planete (comme suggéré pour Fomalhaut b). Cependant la présence d'un
unique maximum détectable sur une orbite circulaire suggere fortement une structure
plane, comme un anneau, avec un changement de la face observée, ce qui semble éliminer
une structure sphérique comme un nuage de poussieres. Le cas d'un gros satellite semble
aussi peu probable car s'il faut une planete de 4 Ry, pour reproduire le flux observé, il faut
que la surface cumulée du satellite et de la planéte atteigne une surface équivalente, ce
qui nécessite une planéte d'environ R, = 3.8 R, dans le cas d'un ratio rayon du satellite
sur rayon de la planete de 0.3, ce qui reste encore trés large par rapport au rayon attendu
(entre 1.8 et 2.5 Ry).

En supposant qu'il s'agit donc bien d'un anneau épais, d'autres informations peuvent
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étre extraites de la signature. Comme la position orbitale ®, = 10° semble étre un maxi-
mum, on peut dire que I'équinoxe est autour de ®, = 100°. Cela donne aussi acces a des
informations sur les angles définissant 1'orientation des anneaux : ®, est proche de 10°
et 0, est entre 90° et 180°. A ce stade, il reste 5 parameétres a déterminer :

le rayon de la planéte R,, compris entre théorie entre 1.8 et 2.5 Ry, ;

la profondeur optique des anneaux 7, supérieure a 1;

I'étendue des anneaux, qu'on teste en faisant varier leur rayon externe R, ;

l'albedo visible A, qu'on fixe a 0 : cela donne une température maximale ;

l'inclinaison des anneaux 8, comprise entre 90° et 180°.

Le rayon de la planéte et la profondeur optique des anneaux influencent peu la si-
gnature d'anneaux optiquement épais. On les fixe donc a R, = 2 Ry, et 7 = 2. On cherche
a déterminer le rayon externe et l'inclinaison des anneaux. La figure montre 6 cas
de combinaisons de ces deux parameétres. On constate qu'il n'est pas possible d'encadrer
la valeur du rayon externe, mais simplement d'en donner une valeur minimale. La figure
montre qu'il est au moins supérieur a 2 R, car la densité de flux émise par un tel sys-
téeme atteint son maximum pour une inclinaison de 6, = 135° mais reste inférieure a la
signature observée. On peut affiner ce résultat jusqu'a une valeur minimale : R, > 2.3 R,
pour la profondeur optique et 1'albédo visible considéré (r = 2 et A, = 0). Méme avec
une profondeur optique plus élevée (7 = 5), les anneaux ne peuvent pas avoir un rayon
externe inférieur a R, = 2.1 R,. En testant différentes combinaisons, on peut aussi ob-
server que pour un rayon externe supérieur a environ 3 R,, I'anneau est forcément peu
incliné (6, > 135°). Si on suppose que les anneaux sont au plus étendus a la limite de
Roche, on peut donner une valeur maximale de l'inclinaison des anneaux 6, < 165°.

Il est aussi possible de déterminer une valeur maximale du rayon de la planéte grace
a la zone orbitale de non détection entre 90° et 180°. L'émission du systeme quand la
face non éclairée est observée est un peu pres égale a celle de la planéte. L'absence de
détection donne donc une indication sur son rayon maximum (en supposant que son
albédo visible vaut 0.3). On suppose que la planéte est ombrée et occultée au maximum
par les anneaux (soit 30 % de surface ombrée et 30 % de surface occultée, cf section B.3.1)).
La planete ainsi modélisée ne doit pas étre détectable entre ®, = 90° et 180°. Cela nous
donne un rayon maximal de R, < 3.8 Rg pour une planéte isotherme. Les observations
ne permettent donc pas de bien contraindre le rayon de la planete.

Bilan Avec la seule signature orbitale a A, = 10 um, il n'est a priori pas possible d'en
dire plus sur les anneaux. L'ensemble des informations collectées sur le systéme est rap-
pelé dans le tableau .7 et comparé aux valeurs utilisées pour la simulation. On a pu
déterminer que :

» la planéte est entourée d'anneaux optiquement épais (r > 1) grace a 'amplitude
de la variation de densité de flux et aux non-détections entre ®, = 90° et 180°;
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Figure 4.25 : Exemple : Recherche du rayon externe et de l'inclinaison
Les systemes modélisés sont pour des rayons externes et inclinaisons d'anneaux de R, = 2 R,,
et 0, = 100° (bleu), R, = 2 R, et 6, = 135° (orange), R, = 2R, et §, = 160° (rouge), R, = 4R,
et 0, = 135°) (cyan) et R, = 4 Ry, et 6, = 175° (vert). La signature observée est représentée
en trait plein noir.

» les anneaux sont étendus au moins entre 1.1 et 2.1 R, pour R, = 2 Ry, grace au
maximum de la densité de flux recue;

» les anneaux sont orientés tel que ®, ~ 10° grace a la position orbitale du maximum
d'émission et sa valeur a permis de contraindre l'inclinaison des anneaux 6,.

’ Parameétres H Valeurs déduites \ Valeurs du modele ‘
Rayon de la planete R, < 3.8 R, (< 2.5 R, en théorie) 1.9R,
Profondeur optique ¢ > 1 2.1
Etendue R.>2.1R,avecR, =2 Rg R. = 28R,
Orientation des anneaux || 6, € [90°,180°] (€ [135°,165°]) 0, = 155°

d, ~ 10° o, = 11°
Table 4.7

Comparaison des informations du systéme avec celles déterminés grace a la signature orbi-

tale.

Pour obtenir ces informations, il suffit donc de connaitre la position orbitale @ et
la valeur du maximum de la signature orbitale et d'avoir constaté des non détections a

la position orbitale diamétralement opposée @, =
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si on suppose qu'il faut au moins une observation de part et d'autre du maximum pour
l'identifier. Tous les parameétres orbitaux du systéme sont supposés connus et donc la
zone orbitale accessible par la résolution angulaire peut étre déterminée. Comme elle est
relativement limitée dans cet exemple, on peut imaginer qu'il soit possible d'approcher
de ce nombre d'observations minimum et donc de faire les déductions précédentes sur
le systeme a partir de 4 ou 5 observations.

Le cas d'un anneau optiquement fin serait tres différent. La signature de ces anneaux
est bien moins prononcée et en dehors du surplus d'émission qu'ils engendrent, ils sont a
priori plus difficilement identifiables, notamment dans le cas d'une orbite excentrique.
L'absence de fortes variations de la densité de flux émise par le systéme est cependant in-
hérente au modéle d'anneaux optiquement fins choisi. Dans un cas réel, on peut imaginer
que la température des particules diminue significativement quand 1'élévation stellaire
décroit (a l'approche de 1'équinoxe), et que 1'émission du systéme diminue donc de fagon
prononcée. Cet effet d'ombrage entrainerait donc deux variations trées localisées autour
des équinoxes de la densité de flux recue du systéme, ce qui supposerait de faire de nom-
breuses observations pour les détecter.

Une autre possibilité, non étudiée dans ce manuscrit, pour caractériser les anneaux
consisterait simplement a des observations spectroscopiques. Cela pourrait notamment
permettre de déterminer la taille des particules, dont I'émission thermique est maximale
pour des longueurs d'onde proche de leur taille (cf section B.2.9).
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— 5.1 — Conclusions

Dans cette these, nous avons développé un modéle permettant de simuler 1'émission
thermique d'une planete et de ses anneaux quelques soient l'inclinaison des anneaux, la
position de la planete sur son orbite et le point de vue de l'observateur. Il nous a permis
de montrer qu'il sera possible de détecter et de caractériser des anneaux autour de super-
Terres. Dans l'optique d'une campagne d'observations futures, nous avons montré que :

» L'instrument ELT-METIS disposera des performances requises.

L'observation en imagerie directe infrarouge d'anneaux autour de planeétes irra-
diées comme les super-Terres requiert la combinaison d'une haute résolution an-
gulaire et d'un haut contraste accessible uniquement par des instruments instal-
lés sur des ELT (pour les télescopes monopupille). Par exemple, MIRI, 1'imageur
infrarouge sur le JWST n'aura pas une résolution angulaire suffisante pour obser-
ver ces objets. L'instrument ELT-METIS, par contre, disposera de ces pré-requis
et donnera acces a au moins une dizaine d'étoiles-cible dans le cas référence pour
des anneaux optiquement fins (7 = 0.2) comme épais (7 = 2) et ceux méme si ses
performances finales sont moins bonnes que celles estimées ici. Adapté au GMT
ou au TMT, cet instrument serait limité a moins de 10 étoiles-cible. L'observation
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en infrarouge thermique d'anneaux autour de super-Terres entre 0.5 et quelques
unités astronomiques est donc une niche observationnelle pour ELT-METIS.

» Il sera possible d'observer ..

. les étoiles chaudes et proches du Soleil

Toutes les super-Terres autour des étoiles du voisinage solaire n'ayant pas
encore été découvertes, il n'est pas possible de lister véritablement les étoiles
a cibler. Nous avons cependant montré que les étoiles les plus favorables aux
observations avaient un haut rapport température sur distance au Soleil et
nous les avons séparées en quatre groupes. Les étoiles les plus froides (M5
a K5) constituent le premier groupe de dix a vingt étoiles-cible. Situées a
moins de 10 pc du Soleil, elles permettent d'observer des super-Terres entou-
rées d'anneaux dans une zone orbitale proche (sous 0.7 AU). Les deux groupes
suivants sont composés respectivement de 10 a 30 étoiles-cible de type spec-
tral entre K4 et GO situées entre 10 et 25 pc du Soleil et de 8 a 32 étoiles-cible
de type spectral F situées entre 10 et 30 pc du Soleil. Enfin, le dernier groupe,
les étoiles-cible de type spectral A, sont parsemés sur les 30 pc étudiées. Les
plus proches peuvent permettre 1'étude d'exoanneaux dans des zones orbi-
tales tres larges (jusqu'a 5 ou 6 AU). Toutes ces étoiles constituent plusieurs
dizaines d'étoiles-cible pour des anneaux denses (i.e. 7 > 0.1) étendus jusqu'a
la limite de Roche de la planete. En outre, les étoiles binaires, toutes retirées
de I'échantillon, pourraient constituer des cibles supplémentaires.

. avec une super-Terre en orbite de durée moyenne (< 1 an).

La zone orbitale dans laquelle un tel systéme d'anneaux est détectable va-
rie d'une étoile a l'autre, mais correspond globalement a des périodes orbi-
tales entre 30-50 jours pour les plus courtes a 2 ou 3 années pour les plus
longues. Les observations autour des longueurs d'onde de 5 ym et 10 um se
compleétent et permettent d'observer respectivement les zones proches et les
zones plus éloignées autour de I'étoile. Les observations a 20 ym pourraient
aussi permettre d'étendre la zone orbitale observable mais sont limitées a
l'étude de moins d'une dizaine d'étoiles-cible pour des anneaux optiquement
épais (r > 1), étendus au moins jusqu'a la limite de Roche de la planéte. Le
recoupement des étoiles-cibles et des super-Terres connues permet d'identi-
fier d'ores et déja trois super-Terres situées dans la zone observable d'étoiles
cibles : HD20974 ¢ (2.4 M), HD20974 d (4.7 M) et G1 581 d (6 Ma).

» De telles observations permettraient de détecter ...

. des anneaux denses (7 > 0.1) similaires aux anneaux principaux de Saturne.

Il s'agit non seulement de détecter le systéme planete et anneaux mais aussi
d'étre capable de le discerner d'une planéte plus grosse sans anneau. Ce se-
cond point n'est pas facilement discutable car il dépend des observations réa-
lisées. Cependant, nous avons montré que les super-Terres ne sont pas dé-
tectables dans la plupart des cas sans anneau alors qu'elles peuvent 'étre
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avec, ce qui permet une forme simple de discrimination. Nous avons dé-
coupé le groupe des anneaux denses en deux sous-groupes : optiquement
fins (0.1 < 7 < 0.4) et optiquement épais (r > 1). Etendus jusqu'a la li-
mite de Roche, les anneaux optiquement fins sont détectables autour d'une
dizaine d'étoile-cibles dés une profondeur optique de 0.1. Il est difficile de
discerner ce genre d'anneaux pour des étendues ou des profondeurs optiques
inférieures. S'ils sont faits de poussiéres, les meilleures longueurs d'onde d'ob-
servation sont celles avoisinant la taille des particules. Dans cette situation,
les anneaux peuvent étre beaucoup plus brillants que pour de grosses parti-
cules. L'émission des anneaux optiquement fins dépend peu des géométries
d'éclairage et d'observation : si une super-Terre présente un anneau optique-
ment fin détectable par ces caractéristiques physiques et sa température, il y a
de fortes chances (> 80%) qu'elle passe par une position observable pendant
son orbite. Les anneaux optiquement épais sont détectables des une étendue
proche de ceux de 'anneau B de Saturne (mis a 1'échelle). Le changement de
face éclairée/non éclairée fait qu'ils ont une signature orbitale prononcée et
pouvant étre observée par ELT-METIS, ce qui permet de les distinguer du
cas d'une planéte sans anneau mais restreint aussi la zone orbitale ou ils sont
détectables. En effet, 'émission recue de ces anneaux dépend fortement des
géométries d'éclairage et d'observation, environ 30% des géométries sont ob-
servables.

. des anneaux diffus optiquement plus épais que ceux du Systéme Solaire
(z > 0.01).
Dans le systéme Solaire, les anneaux diffus ont une profondeur optique tres
faible (r < 10°) mais sont trés difficiles a détecter. C'est évidemment aussi le
cas pour les exoanneaux de ce type. Il faut une profondeur optique au moins
de 7 = 0.01 et des anneaux étendus jusqu'a 10 R, pour qu'ils modifient si-
gnificativement I'émission de la planéte. Comme |'émission des anneaux op-
tiquement fins dépend principalement de leur surface effective S.4 = 7E,, ils
seront de plus difficilement discernable de cas d'anneaux denses optiquement

fins.
» Plusieurs observations du systéme peuvent permettre de caractériser ...

. les anneaux

Le suivi du systeme grace a plusieurs observations le long de l'orbite peut
permettre d'obtenir des informations sur les anneaux. Les anneaux optique-
ment épais présentent les signatures orbitales les plus prononcées avec des
amplitudes pic a pic de plusieurs dizaines de microjanskys. Si les parametres
orbitaux sont connus, 4 ou 5 observations dont 2 séparées de 180° sur l'orbite
peuvent suffire a discriminer une planéte entourée d'un anneaux optique-
ment épais d'une planéte seule ou avec un anneau optiquement fin et per-
mettre de déterminer une valeur minimale de 1'étendue des anneaux ainsi
que des contraintes sur leur orientation. Dans le cas optiquement fin, la si-
gnature orbitale est nettement moins prononcée (amplitude autour de 12 %
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de la valeur moyenne). Cela les rend difficilement discernable d'une planete
seule dans les cas d'anneaux les moins étendus ou d'autres environnements
planétaires dans les autres cas. Il est donc au mieux possible d'estimer leur
étendue.

. la planéte

Avec plusieurs observations sur l'orbite de la planete, il est possible de dis-
criminer les anneaux denses (r > 0.1) optiquement fins des anneaux opti-
quement épais. Leur présence indique que la planete a probablement subi un
cataclysme conduisant a leur formation. La présence d'anneaux optiquement
épais et l'observation de leur signature orbitale permet aussi de restreindre
l'inclinaison des anneaux et donc l'obliquité de la planéte.

— 5.2 — Discussions et perspectives

Le travail réalisé a permis d'ouvrir la discussion sur 1'étude des anneaux autour de
super-Terres en montrant la faisabilité de telles observations en imagerie directe infra-
rouge. Cependant, de nombreux ajouts peuvent étre apportées au modele numérique mis
en place. Il serait possible de le compléter en traitant les cas intermédiaires de profon-
deurs optiques (pour 7 entre 0.4 et 1) mais aussi en permettant de simuler des systémes
d'anneaux de différentes profondeurs optiques autour d'une méme planete pour étudier
comment cela influe sur les signatures orbitales. De plus, le travail des signatures orbi-
tales peut étre approfondie en étudiant la complémentarité d'observations a différentes
longueurs d'onde en infrarouge moyen. Dans l'optique de son application a des obser-
vations, il serait nécessaire d'avoir un simulateur numérique capable de rechercher au-
tomatiquement les parametres des anneaux et de la planete du systeme dont 1'émission
thermique reproduit le mieux les observations.

> Des anneaux autour des géantes gazeuses extrasolaires

Une autre extension possible du modéle serait de 1'adapter aux géantes gazeuses.
Les premieres détections d'exoanneaux seront probablement réalisées sur ces pla-
nétes (si ce n'est pas déja fait avec Fomalhaut b), autour desquelles on s'attend
naturellement a en trouver. La difficulté de ces planétes est plus de discerner le
cas d'une planéte sans anneau de celui d'une planete avec anneaux que de détecter
le systeme. De plus, en fonction de la proximité a 1'étoile et de son age, 1'impor-
tance des contributions du bilan thermique des particules de I'anneau change. Par
exemple, pour une géante gazeuse jeune et loin de son étoile, le principal contri-
buteur au chauffage de 'anneau est la planéte. La différence de température entre
les deux faces de I'anneau est alors quasi nulle et étendre les anneaux augmente
peu leur émission en infrarouge moyen puisque seule la partie proche de la pla-
néte est chauffée. Dans ces cas, il pourrait étre intéressants de les observer avec
des instruments comme SPICA-SAFARI ou SPICA-MIRACLE en infrarouge plus
lointain (A, ~ 30 — 50um) ou les anneaux émettent le plus comme pour le cas de
Fomalhaut b (cf annexe [4)).
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> Sur les possibilités a d'autres longueurs d'onde ou avec d'autres méthodes

D'autres bandes spectrales et d'autres méthodes d'observation seraient intéres-
santes a explorer, notamment l'étude de la lumiére diffusée par le systéeme (po-
tentiellement permise par des instruments comme VLT/SPHERE ou ELT-EPICS
a plus long terme) pourrait fournir des informations complémentaires. Comme
I'ont montré Arnold and Schneider [2004], la structure plane des anneaux conduit
a de nombreuses signatures orbitales en photométrie visible. Ainsi, alors que les
anneaux optiquement fins peu étendus sont difficiles a discerner en infrarouge
thermique a cause de l'absence de différences de température entre la face éclairée
et la face non éclairée, ils présentent une signature marquée en visible causée par
le changement de face.

L'observation en transit d'un systéme planete et anneaux présente aussi de nom-
breux intéréts. En supposant une grande précision de la courbe de transit, il pour-
rait étre possible de déterminer 1'étendue des anneaux grace a la durée du transit
et méme les variations radiales de leur profondeur optique en étudiant les varia-
tions de la pente de la courbe. Le modéle réalisé, notamment la partie simulant
une représentation géométrique du systéme, pourrait étre repris pour modéliser
des transits primaires. Il pourrait aussi étre exploité dans sa quasi-totalité pour la
simulation de transits secondaires en infrarouge.

Dans les prochaines années, les observations en imagerie directe et en transit nous
révéleront siles anneaux planétaires sont monnaie courante autour des géantes gazeuses
et notamment si les Jupiter chaudes peuvent en avoir. Ces informations, dans le cas de
détections, soutiendront l'existence et la persistance d'anneaux composés de roches et
donneront un relief nouveau au travail réalisé dans ce manuscrit, a moins bien stir, que
d'ici 14, l'observation fortuite d'une super-Terre beaucoup trop brillante s'en charge ...
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L'observation débattue de Fomalhaut b pourrait représenter la premiére détection
d'exoanneaux. Elle a été observée de nombreuses fois, permettant de définir I'émission
du systeme a trois longueurs d'onde différentes et de la contraindre avec plusieurs limites
supérieures a d'autres longueurs d'onde. Dans cette annexe, on propose une adaptation
et une application du modele thermique présenté dans ce manuscrit pour une géante
gazeuse et on le compléte par une modélisation simple de 1'émission d'anneaux en vi-
sible afin de pouvoir déterminer le spectre d'une planéte entourée de ses anneaux en
lumiere diffusée comme en émission thermique. Cela nous permet de discuter de la vrai-
semblance de I'hypothése d'anneaux autour de la planéte et d'idées pour la confirmer.

A.1 — Historique

L'étoile Fomalhaut est une étoile chaude de type spectral A3V et d'age estimé entre
100 et 400 Myr [Barrado y Navascues, 1998, Mamajek, 2012] située a 7.69 pc du Soleil. Elle
est entourée d'un disque de débris étendu de 133 AU a 158 AU de I'étoile. En 2005, Kalas
et al) [2005] estiment que ses bords internes abruptes ainsi que le décalage de son centre
géométrique par rapport a l'étoile pourraient étre causés par la présence d'une planeéte
en orbite pres du bord interne du disque. En 2008, deux observations consécutives dune
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source ponctuelle prés de celui-ci semblent valider cette hypothese. Elles ont donc été
interprétées comme l'image directe d'une planete, baptisée Fomalhaut b [Kalas et al.,
2008] (cf figure [A.1)). Cette planéte orbite & 119 AU de son étoile et a 18 AU du bord
interne du disque de débris. C'est a priori une géante gazeuse, de masse inférieure a 3
fois celle de Jupiter [Kalas et all, 2008].

Figure A.1

Observations de Fomalhaut et de sa planéte prises en 2004 et 2006 par le HST [Kalas et all,
2008].

Son existence est cependant tres discutée : alors qu'elle est bien plus brillante en
visible qu'est supposée 1'étre une planéte gazeuse de cette masse et age, elle n'a jamais
été détectée en proche infrarouge dans les bandes H et L,, ou son émission est pourtant
supposée étre maximale [Kalas et all, 2008, Marengo et al), 2009, Janson et al), 2012] (cf.
le tableau [A.1] qui récapitule les détections et les non-détections).

Plusieurs propositions ont été faites pour expliquer ces observations. Kalas et al.
[2008] proposent I'hypothese d'un anneau planétaire trés étendu entourant la planete
(rayon externe entre 16 et 35 R,). Le cas d'un nuage de poussiére autour de la planeéte
est aussi suggéré, et soutenu quelques années plus tard par Janson et al| [2012]. Ce sont
les deux principales solutions proposées mais d'autres existent comme la présence d'une
nuée de satellites autour d'une planéte de 2 a 100 masses terrestres [Kennedy and Wyatt,
2011].

A.2 — Problématique

La planéte Fomalhaut b est donc peut-étre la premiere exoplanete autour de laquelle
des anneaux planétaires ont été détectés. Elle illustre cette situation, présentée dans ce
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’ Instruments Longueur d'onde Densité de flux Références ‘
HST Filtre F435W  0.435 um 0.36 ufy
(< 0.87 uFy) -
HST Filtre F606W  0.606 pm 0.63 uJy Galicher et al; [2013]
(0.61 p7y)
0.43 pfy
Kalas et al| [2008
029 uJy) ( [2008)
HST Filtre F814W  0.814 um 0.36 ufy
(0.37 py)
Spitzer/IRAC 3.6 um < 0.5 miy
4.5 uym < 0.7 mjy
5.8 juim < 2.05 mJy Marengo et al, [2009]
8.0 um < 1.39 mjy
4.5 uym <38.8 ufy Janson et al. [2012]
Keck/Gemini 1.633 um < 0.68 ufy
3.78 um <56.7 1y Kalas et al| [2008]

Table A.1: Détections et non détections de la planéte Fomalhaut b
Les données du télescope spatial HST ont été interprétées une premiere fois par Ka-
las et al. [2008] (valeurs entre parentheses) puis revues par Galicher et al. [2013]. Ce
sont ces dernieres valeurs qu'on utilise dans la suite.

manuscrit comme une possible indication de la présence d'anneaux, o une planéte est
bien plus brillante que ce qui est attendu par rapport a sa masse.

Ce cas différe cependant par de nombreux points des situations d'observation sug-
gérées pour les anneaux autour de super-Terres. D'abord, 1'existence de la planéte Fo-
malhaut b n'a été confirmée par aucune autre méthode de détection. Il s'agirait de plus
d'une géante gazeuse jeune et orbitant tres loin de son étoile ; sa température effective est
donc liée a son énergie interne et non au chauffage par son étoile. Enfin, aucun surplus
d'émission n'est observé en infrarouge ou la planete reste pour l'instant indétectable :
c'est en lumiere diffusée que la planete brille au dela des prévisions des modéles.

Malgré ces différences, c'est I'opportunité de mettre une premiere fois en application
le modeéle mis en place sur des observations, prés de 10 ans avant la mise en service
des ELT et les potentielles premieres observations d'anneaux autour de super-Terres par
imagerie directe infrarouge.

A.3 — Adapter le modéle a Fomalhaut et modélisation en visible —

Pour modéliser 1'émission thermique de la planete, on utilise les spectres proposés
par Burrows et all [2003] pour une planéte isolée fl de masse 1M; et 400 Myr : une planéte
plus massive ou plus jeune aurait a priori déja été détectée avec les observations de

1. Aucun chauffage par I'étoile n'est considéré.
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Spitzer/IRAC a 4.5 um (cf. figures [A.7). Pour modéliser I'émission thermique des anneaux,
on utilise le modéle présenté dans le chapitre . Comme la planéte est trés loin de son
étoile, cependant, il est important de conserver le chauffage des particules par la planéte,
qui est ici un des principaux contributeurs.
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E v
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— Figure A.2 : Emission thermique de géantes gazeuses de différents Ages et masses. —

Densité de flux d'une géante gazeuse en fonction de la longueur d'onde. Les ronds
vert marquent les détections, les triangles rouges les limites supérieures de densité
de flux imposées par les non-détections (cf. tableau [A.1). Les traits pleins repré-
sentent I'émission thermique modélisée pour différentes géantes gazeuses [Burrows
et al), 2003]. Les trois cas sont pour des géantes gazeuses avec des atmospheres avec
nuages, d'une masse de Jupiter et d'un age de 100 Myr (en haut a gauche), deux
masses de Jupiter et 400 Myr (en haut a droite) et une masse de Jupiter et 400 Myr
(en bas). Seul ce dernier cas a une émission thermique sous les seuils de détection
tout en ayant des caractéristiques (masse et ge) possibles pour Fomalhaut b sauf
pour la limite supérieure déterminée par Janson et al. [2012] a 4.5 pm. Un modele de
planete légerement plus froide suffirait a I'expliquer.

En lumiere diffusée, on suppose que la contribution de la planéte a 1'émission du sys-
téme est négligeable (la densité de flux réfléchie par la planéte est inférieure a 0.01 p7y)
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et que les anneaux, composés de grosses particules, sont observés en réflexion et non
en transmission. Pour modéliser la densité de flux réfléchie par des anneaux de grosses
particules, on utilise les équations de Chandrasekhar [1960] et Dones et al. [1993] en
supposant qu'il n'y a pas de diffusion multiple. En lumiere diffusée, la densité de flux re-
cue ala distance D et a la longueur d'onde A d'anneaux de profondeur optique 7, d'albédo
visible A,, et étendus entre R; et R, est de :

A, PSR — R)p
F(2) = L(4,d) S

; A Py (1 — et/
T+ T @ )

(A1)

ou:

L, estla densité de flux de I'étoile recue a la distance d et vaut L, (A, d) = B;(T,) (R—d*) ? .

* i, et u sont les sinus des angles d'élévation respectivement de la lumiére stellaire
et la direction d'observation sur les anneaux ;

« S/ est la fraction de surface des anneaux vue et éclairée (cf. section B.4.1);
« P(a) est la fonction de phase et a I'angle Terre-Etoile-Planéte ;
La fonction de phase P(«) utilisée s'écrit [Dones et al., 1993]
Pla) = c,(m — )" (A.2)
ou les parametres ¢, et n valent :
« pour l'anneau C de Saturne (r ~ 0.1) : ¢, = 0.153 et n = 3.092 [Dones et al}, 1993]
+ pour l'anneau A de Saturne (7 ~ 0.5) : ¢, = 0.218 et n = 2.624 [Porco et al, 2008]

Dans la suite, on prendra les valeurs de I'anneau C pour des anneaux de profondeur
optique inférieure a 7 = 0.2 et celles de I'anneau A pour les profondeurs optiques supé-
rieures.

A.4 — Résultats

Le tableau [A.4 résume les parameétres connus ou supposés de Fomalhaut et de sa
planete. On a choisi une masse de M, = 1 M; et un rayon R, = 1 Ry pour la planete.
Les parameétres inconnus concernent essentiellement les anneaux : profondeur optique
7, rayon externe R, (R; est fixé a 1.1 Rp), albédo visible A, (I'émissivité ¢, est fixé a 1) et
orientation des anneaux décrite par les angles 0, et ®,.

L'émission du systéme pour quatre cas d'anneaux est présentée dans la figure [A.3.
L'orientation des anneaux (6, = 10° et &, = 0°) a été choisie de sorte a avoir une émis-
sion en lumiere diffusée presque maximale. Avec ce choix, des anneaux de profondeur
optique 7 = 0.2 ou 7 = 2 étendus respectivement a 13 et 12 rayons planétaires (cas 1
et 2 respectivement) émettent suffisamment en lumiére diffusée pour permettre les dé-
tections sans pour autant que leur émission thermique additionnée a celle de la planéte
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Type spectral A3-A4V
" Température effective T, 8760 K
Etoile : Fomalhaut Distance au Soleil D 7.69 pc
Age 100-400 Myr!
. Distance orbitale d 115 AU
Planeéte : Fomalhaut b Masse M, <3 M,
Angle Terre-Planéte-Etoile a 54°
C Inclinaison de 1'orbite i 66° 2
Géomeétrie L. o3

Argument du périapse /2 — w; 2
Phase orbitale (ou anomalie vraie) @, 382

Table A.2

Parameétres supposés pour l'étoile Fomalhaut et sa planéte [Kalas et all, 2008]

dépasse les limites supérieures imposées par les non-détections. D'autres orientations
d'anneaux trés différentes donnent des résultats assez similaires (cf. le tableau [A.3).

Comme la principale source externe de chauffage des anneaux est la planete, 1'émis-
sion thermique recue des anneaux ne dépend pas de l'orientation sous laquelle ils sont
éclairés, mais essentiellement de celle sous laquelle ils sont observés. De plus, la pla-
néte chauffe efficacement exclusivement les particules des anneaux proches de sa sur-
face. Au dela d'une distance a la planete de 3 rayons planétaires environ, les particules
ne contribuent presque plus a 1'émission du systéeme. L'émission thermique d'anneaux
trés étendus autour de géantes gazeuses loin de leur étoile dépend donc faiblement de
leur rayon externe. La comparaison de I'émission thermique entre les cas 2 et 4 de la
figure [A.3 en est un bon exemple ; seul le rayon externe est modifié de sorte que la sur-
face effective des anneaux soit a peu pres divisée par 4 d'un cas a l'autre. Leur émission
thermique, directement proportionnelle a cette surface quand le chauffage principal est
celui de l'étoile, change de moins de 10% ici. A contrario, la densité de flux en lumiére
diffusée est bien proportionnelle a I'étendue des anneaux. Cela a une conséquence im-
portante : il est possible d'étendre les anneaux pour obtenir un systéme dont 1'émission
en lumiere diffusée correspond a celles observées sans pour autant dépasser les limites
hautes imposées par les non-détections en infrarouge proche et moyen.

La profondeur optique, par contre, modifie significativement 1'émission thermique
des anneaux. Dans des anneaux optiquement épais, les particules s'ombrent fortement
entre elles, limitant le chauffage par la planéte, contrairement aux particules des anneaux
optiquement fins, qui recoivent sans ombrage le chauffage planétaire. Les particules res-
tent cependant relativement froides (entre 250 K et 90 K pour celles du cas 1 et entre
165 K et 35 K pour celles du cas 2) : leur pic d'émission est autour de longueurs d'onde de
20 a 30 um. Comme la densité de flux émis par la planéte décroit a partir de ces longueurs
d'onde, I'émission du systeme y diftfere fortement de celle de la planete seule : il pourrait

1. Barrado y Navascueg [[1998], Mamajek [2012]
2. Les paramétres orbitaux sont ceux proposés par Kalas et al| [2008] et [Galicher et all, 2013].
3. Déterminé de sorte que o = 54°.
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Figure A.3 : Densité de flux de Fomalhaut b entourée de différents anneaux ——

Les différentes courbes correspondent a 1'émission thermique de Fomalhaut b seule
(en noir, cf figures [A.2), a 'émission thermique de la planéte entourée d'anneaux
de différentes profondeurs optiques et rayons externes (bleu) et a I'émission en lu-
miere diffusée du systeme (cyan). Les points verts représentent les détections et les
triangles rouges les limites hautes. Les parameétres des anneaux sont écrits au dessus
des figures.

étre intéressant d'observer a ces longueurs d'onde pour appuyer 'hypothése d'anneaux.

Conclusions et discussions On a montré que des anneaux étendus a une dizaine de
rayons planétaires peuvent expliquer les observations de Fomalhaut b. C'est une étendue
d'anneaux inférieure aux prévisions de Kalas et al) [2008] qui estiment par des calculs
photométriques que des anneaux étendus de 16 a 25 R, sont nécessaires pour obtenir
I'émission en lumiére diffusée observée. Ces résultats montrent aussi que de tels anneaux
ne contribuent pas suffisamment a I'émission thermique du systéme entre 2 et 8 ym pour
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.= 10°et ®, = 0° 0,=70°et ®, = —50° || 6, = 40° et &, = 0°
T = T=02|7t=005| r=2 7=0.2 T=2 7=20.2
A, =0.1 23 28 43 23 24 38 45
A, =0.5 12 13 19 11 11 17 21
A, =09 9 10 14 8 8 13 16
Table A.3

Rayon externe des anneaux (en R,) nécessaire pour obtenir une émission visible corres-
pondant aux observations pour différents albédos visibles (A,), profondeurs optiques (7) et
orientations des anneaux.

qu'elle dépasse les seuils imposés par les non-détections. De tels anneaux pourraient étre
des anneaux protosatellitaires : des restes de la nébuleuse planétaire qui finissent par
former des satellites. Leur existence reste cependant problématique si la planéte passe
au travers du disque de débris pendant son orbite.

Etant donné la grande distance a son étoile de Fomalhaut b, il n'est pas envisageable
d'étudier sa signature orbitale : les différentes observations, méme séparées d'une di-
zaine d'années correspondraient a de tres faibles déplacements orbitaux de la planéte.
Par contre, des observations entre 30 et 60 ym pourraient permettre de soutenir ou de
démentir I'hypothése anneaux autour de la planéte.
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Notations

Unités

Million d'années
Milliard d'années
Seconde d'arc
Milli-seconde d'arc
Unité astronomique

Parameétres et variables
Demi-grand axe de l'orbite de la planete
Albédo de Bond visible de la planéte
Albédo de Bond visible des particules de l'anneau
Angle entre la direction d'observation et le plan des anneaux
Elévation du chauffage planétaire sur les anneaux
Elévation de la lumiére stellaire sur les anneaux
Intensité spécifique du corps noir a la température T
Contraste instrumental limite
Constante stellaire a 1 AU
Fraction éclairée de la surface des particules
Fraction chauffée par la planeéte de la surface des particules
Fraction éclairée de la surface des particules
Distance orbitale en km et en AU
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Distance étoile-Soleil

Diametre du télescope

Excentricité de l'orbite

Etendue géométrique des anneaux E, = n(R: — R?)
Emissivité infrarouge de la planéte

Emissivité infrarouge des particules de 'anneau
Facteur de rotation des particules de 'anneau

Densité de flux recue de la planéte par 1'observateur
Densité de flux recue des anneaux par 1'observateur
Densité de flux regue du systeme par l'observateur
Inclinaison du plan d'orbite par rapport au plan référence
Longueur d'onde

Longueur d'onde centrale d'observation

Masse de la Terre (6 371 km)

Masse de la planéte

=sin B

= sin B,

=sin B

Longitude de la perpendiculaire au plan des anneaux
Phase orbitale

Coeflicient d'absorption des particules de 1'anneau
Rayon de la Terre (5.972E24 kg)

Rayon du Soleil (149.4E6 km)

Rayon de 1'étoile

Rayon externe des anneaux

Rayon interne des anneaux

Rayon de Jupiter (69 911 km)

Distance de la particule au centre de la planeéte

Rayon de la planeéte

Rayon de Roche de planete

Densité volumique moyenne de la Terre (5.515E3kg.m®)
Densité volumique moyenne de la planéte

Densité volumique moyenne des particules d'un anneau
Sensibilité de 'instrument

Fraction de surface de la planéte occultée par les anneaux
Fraction de surface de la planéte ombrée par les anneaux
Fraction de surface des anneaux vue par l'observateur
Fraction de surface éclairée et observée des anneaux
Taille des particules de 1'anneau

Surface effective de l'anneau (optiquement fin) S, = E, 7
Surface du disque planéte 7R;

Constante de Stefan-Boltzmann (5.6704E-8 W.m 2. K~ *)
Température effective de 1'étoile

Température de la planete
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Température des particules de I'anneau

Profondeur optique (photométrique) des anneaux
Profondeur optique dynamique des anneaux
Résolution angulaire limite d'un instrument
Inclinaison des anneaux/obliquité de la planete
Longitude de 1'observateur dans le repére lié¢ a 1'étoile
= 2Q ou Q est la longitude du noeud ascendant.
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