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A ma Nanou chérie






Les mondes sont infinis et comparables a
notre Terre, astre que je considere, avec
Pythagore, comme semblable a la lune,
aux planeétes et aux étoiles dont le nombre
est infini. ['ai affirmé que tous ces corps
sont des mondes innombrables, dissémi-
nés dans un espace infini, et c’est cela que
j'appelle univers. [...]. Il y a d'innom-
brables constellations, soleils et planetes.
Nous ne voyons que les soleils parce qu’ils
éclairent, les planeétes demeurent invi-
sibles car elles sont trop petites et sombres.
Il 'y a aussi d’innombrables Terres tour-
nant autour de leur soleil et qui ne sont
ni pires ni moins habitées que notre globe.

Giordano Bruno, moine
dominicain brulé sur le
bucher en 1600
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Résumé

Depuis la découverte de HD209458b, la premiere planete extrasolaire dont
le transit a été mis en évidence, des informations nouvelles sur ces objets
(les Pégasides) sont devenues accessibles. Charbonneau et al. (2002) ont par
exemple établi la premiere contrainte observationnelle sur la composition at-
mosphérique de cette Pégaside, qui semble toutefois difficile a expliquer par
les modeéles statiques d’atmosphére en équilibre radiatif. Ces planetes, trés
proches de leur étoile, sont supposées étre en rotation synchrone. Nous nous
attendons donc a de forts contrastes de température entre le jour et la nuit et
une dynamique atmosphérique intense.

C’est dans ce contexte que nous avons développé un modele radiatif pour
I'atmosphere des planétes géantes extrasolaires. Outre la modélisation sta-
tique de I’atmosphere dans laquelle le flux stellaire incident est redistribué
uniformément sur toute la surface de la planéte, nous avons introduit une ro-
tation uniforme de 'atmosphere pouvant simuler un vent zonal constant en
altitude.

Ce modeéle a été appliqué a la planete HD209458b. Nous avons déterminé
une structure thermique moyenne ainsi que sa composition atmosphérique.
En particulier, nous avons pu confirmer I'importance de 1’absorption par les
alcalins dans le bilan énergétique des Pégasides et étudier ’absorption du flux
stellaire dans leur atmosphere, probléme crucial pour les modéles d’évolution.
Lorsque 'on tient compte des vents zonaux, les différences de température
peuvent expliquer la composition contrainte par les observations de Charbon-
neau et al. (2002) relatives au limbe de la planete.

Ce modele a aussi été généralisé afin d’étudier 'influence de divers pa-
rametres tels que la distance a l'étoile et la vitesse du vent. Nous avons en
particulier pu caractériser les différences notables dans les spectres des solu-
tions statiques selon la distance et I'uniformatisation de la température quand
la vitesse du vent augmente.

Mots-clés : planétes extrasolaires — transfert radiatif — HD209458b.






Abstract

Since the discovery of HD209458b, the first planet which transits its star,
more quantitative information about these objects (the so-called Pegasides)
can be inferred. For example, Charbonneau et al. (2002) derived the first
constraint on the atmospheric composition of this Pegaside, which static at-
mospheric models have difficulties to explain. These planets, very close to
their parent star, should be in synchronous rotation, implying strong day-to-
night temperature contrasts and vigourous atmospheric dynamics.

In this framework, we developped a radiative model for the atmosphere
of extrasolar giant planets. In addition to modeling the atmosphere in which
the incoming stellar flux is averaged over the whole disk of the planet, we
introduced a uniform rotation of the atmosphere which can mimick a constant
zonal wind.

This model was applied to the planet HD209458b. We calculated a mean
thermal structure as well as the associated chemical composition. We confir-
med the importance of the absorption by alkali metals in the energetic balance
of the Pegasides and studied the flux absorption profile in their atmosphere,
which is crucial for evolutionary models. When zonal winds are introduced,
the temperature contrasts can explain the composition constrained by the ob-
servations of Charbonneau et al. (2002), pertaining to the whole limb of the
planet.

More generally, we studied the role of various parameters such as the dis-
tance to the star and the wind velocity. We could in particular characterize the
differences in the spectra with respect to the distance and the uniformization
of temperatures whith increasing wind velocity.

Keywords : extrasolar planets — radiative transfer — HD209458b.
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INTRODUCTION






La découverte de la premiére planete extrasolaire effectuant un transit de-
vant son étoile, HD209458b par Charbonneau et al. (2000) de méme que les
progres techniques liés aux méthodes d’observation ont ouvert une nouvelle
ére dans 'étude de ces objets. En effet, le nombre de contraintes observation-
nelles que nous pouvons établir pour ces planetes s’en est trouvé considéra-
blement augmenté.

L’évolution des planétes géantes extrasolaires est fortement dépendante de
la fagon dont le flux stellaire est absorbé et réémis par leurs atmospheres. Ceci
est particuliérement vrai pour les planétes comme 51 Pegasi b et HD209458b,
dont la distance a I’étoile est faible (quelques centiémes d"unité astronomique)
et qui sont censées étre en rotation synchrone avec celle-ci. Les modeles de la
structure et de I'évolution de ces planétes ne sont plus seulement des mo-
deles théoriques mais commencent a pouvoir étre confrontés aux observa-
tions. Cette tendance va se confirmer avec le développement des prochains
projets au sol et spatiaux. C’est dans ce contexte que s’inscrit mon travail de
theése.

Durant ces trois années de these, j’ai développé un code de transfert radia-
tif pour I’atmosphere des planetes géantes extrasolaires pouvant s’appliquer
entre autres a la planéte HD209458b ainsi qu’a d’autres planétes a transit ré-
cemment découvertes. Ce code nous permet de déterminer la structure ther-
mique moyenne de la planéte et de contraindre la facon dont le flux stellaire
pénetre dans son atmosphere.

Une dépendance temporelle a pu étre introduite permettant de modéli-
ser les variations longitudinales de température en supposant une rotation
uniforme de 1’atmosphere. Nous pouvons alors étudier les effets sur la com-
position chimique de I'atmosphere et comparer ces résultats a la lumiere des
contraintes provenant des observations spectroscopiques.

Dans la premiére partie de cette these, je dresse un bilan de nos connais-
sances actuelles sur les planetes géantes extrasolaires. Dans un premier temps,
les principales méthodes d’observation des planetes géantes seront décrites,
ainsi que les contraintes majeures qu’elles apportent (Chapitres 1 et 2). En-
suite, nous aborderons les études théoriques concernant les planéetes géantes
extrasolaires et leur formation (Chapitre 3). Des travaux sur la modélisation
de leur atmosphere, leur évolution ou la dynamique atmosphérique seront
ensuite présentés (Chapitre 4).

La deuxieéme partie sera consacrée a la présentation de notre modeéle. La
méthode méme du calcul du transfert radiatif sera décrite (Chapitre 5), ainsi
que les sources de données spectroscopiques utilisées (Chapitre 6).

Dans la troisieme partie, le modele (décrit dans le Chapitre 7) sera en-
suite appliqué a la planete HD209458b pour laquelle nous avons le plus de
contraintes observationnelles. Le modéle statique nous permet de contraindre
certains parametres utiles pour les modeles d’évolution et les simulations de
la dynamique atmosphérique (Chapitre 8). Dans le Chapitre 9, en introduisant



une rotation de I'atmosphere, nous pourrons comparer les abondances chi-
miques obtenues observationnellement avec celles d"'un modele dépendant du
temps. Les résultats concernant ce modele sont résumés dans le Chapitre 10.

Une généralisation pour d’autres planétes sera présentée dans la qua-
trieme partie. Le modele général, décrit dans le Chapitre 11, a été utilisé afin
d’analyser la dépendance de la structure thermique et de la composition chi-
mique par rapport a certains parametres. En particulier, nous montrerons le
role de la distance a 1’étoile sur le profil de température moyen et les pro-
tils d’abondance des corps (Chapitre 12) et I'importance des vents zonaux sur
les variations longitudinales de température de composition chimique (Cha-
pitre 13).



Premieére partie

A la découverte de nouveaux
mondes






Chapitre 1

L’observation des planetes
extrasolaires

Sommaire
1.1 Introduction ... ... ... ...... ... .0iiee... 7
1.2 Vélocimétrie radiale : la méthode incontournable . . . . . . 8
121 Principe .. ... ... ... .. .. 8
1.2.2 Détectabilité desEGPs . . . .. ... ... ....... 9
123 Conclusion . ... ... .. ... ... ... ... 10
1.3 Laphotométriedestransits . . . ... ............. 10
1.3.1 Descriptiondelaméthode . . . . . .. ... ... ... 10
1.3.2 HD209458b : une planete atypique . . . . .. ... .. 11

1.3.3 Les planetes OGLE : une nouvelle classe de planetes 15
1.3.4 Les autres programmes de suivis photométriques . . 17

1.4 Relation masse-rayon des planétes a transit : HD209458b la
mystérieuse . . .. ... ... o e e 19

1.1 Introduction

La plupart des planetes extrasolaires ont été détectées par vélocimétrie ra-
diale. Cette technique que nous étudierons dans la section 1.2 nous fournit des
renseignements utiles mais limités. Mais la découverte de HD209458b, la pre-
miere planete possédant un transit, a ouvert une nouvelle ere. En effet, avec
une orbite qui passe devant le disque stellaire, ces planétes nous offrent la
possibilité d’en apprendre beaucoup plus sur elles. En étudiant la courbe de
lumiere du systeme (méthode photométrique, voir la section 1.3) nous pou-
vons déterminer le rayon de la planéte, la latitude du transit et I'inclinaison
de I'orbite. Bien que HD209458b fut longtemps la seule planéte connue a ef-
fectuer un transit, plusieurs autres planetes a transit ont été découvertes (pa-
ragraphe 1.3.3), nous permettant d’effectuer des études comparatives et de



caractériser avec des statistiques plus fiables les systemes extrasolaires (sec-
tion 1.4). En étudiant le spectre de I'étoile lors du transit (méthode spectro-
scopique, voir la section 2.1) nous pouvons contraindre les caractéristiques de
I'atmosphere de la planete.

Enfin, nous passerons en revue les divers autres moyens d’étude des pla-
neétes extrasolaires, qui peuvent nous donner acces a d’autres parametres phy-
siques (section 2.2).

1.2 Vélocimétrie radiale : la méthode incontour-
nable

Lorsqu'une étoile est en mouvement, la lumiere qu’elle émet est décalée
vers le bleu (resp. vers le rouge) quand elle s’approche (resp. s’éloigne) de
I'observateur. C’est 1'effet Doppler-Fizeau. La spectroscopie nous permet de
mesurer ce décalage en longueur d’onde des raies spectrales, on a alors acces
aux mouvements de I’étoile le long de la ligne de visée. Cet effet peut étre mis
a profit pour rechercher des planétes extrasolaires via le mouvement qu’elles
induisent sur leur étoile.

En 1995, les longues campagnes de mesures de la vitesse radiale de
quelques centaines d’étoiles portent enfin leurs fruits. En effet, Mayor & Que-
loz (1995) annoncent la découverte de la premieére planete extrasolaire autour
de I’étoile 51 Pegasi. Cette découverte fut pour le moins surprenante car on ne
s’attendait pas a trouver un analogue de Jupiter a 0.05 UA. La si faible distance
de la planete a son étoile a valu a ce type de planéte le nom de Jupiter chaud.
Le nom de Pégaside pourra aussi étre employé. Nous pourrons aussi trouver
le terme Extrasolar Giant Planet (EGP).

A T'heure actuelle plus de 130 planétes extrasolaires ont été découvertes!,
la plupart par vélocimétrie radiale.

1.2.1 Principe

Les mesures de vitesses radiales (voir figures 1.1 pour le principe et 1.4
pour un exemple de données) fournissent 'amplitude observée de vitesse de
I'étoile K, I'excentricité e et la période P.

Ces grandeurs permettent d’évaluer la fonction de masse :

F(M,, M,) = %Kﬁ (1 - e2> : (1.1)

D’autre part, cette fonction de masse s’écrit aussi en fonction des grandeurs

Voir le site de I'Encyclopédie des Planétes Extrasolaires (Schneider, 2004) pour un
catalogue régulierement mis a jour des planetes découvertes a l’adresse suivante :
http ://www.obspm.fr/encycl/encycl.html



que I’on recherche :
(M, sini)®
(M +M,)°

ou M, et Mx sont les masses respectives de la planéte et de 1’étoile, i 1'incli-
naison de l’orbite.

f(M, Mp) = (1.2)

Radial Velocity Method

30 M, Sin |
TTNETS

m's

FIG. 1.1: Principe de la mesure de vitesse radiale. Crédits : équipe de Geneve.

Si l’on fait I'hypothése M, > M), alors on obtient la valeur minimale de
la masse de la planete :

1

. P \3 2 5\ 2
M, sini ~ <ﬁ> K, M3 (1 —e > (1.3)

et d’apres la troisieme loi de Kepler, le demi-grand axe de son orbite :

1
GM* 3 2
~ P3 . 14
a ( W) (1.4)

Les membres de droite des équations (1.3) et (1.4) (a savoir P, Ky, €) nous
sont fournis par les mesures de vitesses radiales, a I’exception de M,, qui doit
étre estimée d’apres les valeurs observées de la luminosité, de la couleur, de
la température et de 1'age de I'étoile. Les mesures de vitesses radiales nous
fournissent donc le demi-grand axe de 'orbite de la planete a ainsi qu'une
limite inférieure de sa masse M, sin .

1.2.2 Détectabilité des EGPs

On peut atteindre une précision Doppler a long terme de o ~ 3 m s~ 1, due
a la stabilité intriseque de la phototosphere stellaire (une discussion de cette



stabilité est faite dans Saar & Donahue, 1997). Toutefois, une nouvelle straté-
gie de mesure qui consiste a moyenner l'activité sismique de 1’étoile permet
d’abaisser cette limite (Santos et al., 2004).

La détectabilité dépend du nombre de cycles orbitaux observés et d’ob-
servations par cycle effectuées. Si la période orbitale est de 'ordre de la du-
rée des observations, I'expérience montre qu'une planete peut étre détectée si
K>40~12ms™! (Marcy & Butler, 1998), alors la masse minimum est telle
que:

3 3
My sini ~ 0.42Mjyp (11;1) (ﬁé) V1—e2 . (1.5)
Pour une planete d’excentricité nulle dont la période orbitale est de 4 jours
autour d’une étoile de type solaire, la détection sera possible uniquement si la
masse minimum est plus grande que M) sini = 0.09 Mjyp.

Pour des changements de vitesse radiale de 1'ordre de la dizaine dem s~!,
le décalage Doppler est tres petit (~ 10~% A). Pour mettre en évidence les
perturbations planétaires, il est donc nécessaire de combiner une grande réso-
lution spectrale, des spectres a haut rapport signal sur bruit et une approche
multi-raies pour déterminer le décalage Doppler (par corrélation croisée ou
ajustement de spectres).

1.2.3 Conclusion

Cette méthode est a 'origine de la découverte de la plupart des planétes
extrasolaires.
I1 convient de noter quelques limites a cette technique :

- I'analyse de la courbe de vitesse radiale ne permet d’obtenir qu'une limite
inférieure a la masse de la planete : M, sini;

- la précision obtenue ne permet pas de détecter des planétes moins massives
que quelques dizaines de masses de terrestres;

- le petit nombre de raies et la grande vitesse de rotation des étoiles chaudes
limitent cette méthode aux étoiles plus froides que F8.

1.3 La photométrie des transits

1.3.1 Description de la méthode

Nous avons affaire a un transit lorsque la planéte passe devant son étoile.
Le flux que 1'on mesure de celle-ci diminue alors de quelques %.

Cependant un tel phénomene ne se produit que sous des conditions bien
précises. En particulier, le plan de 'orbite doit étre suffisamment incliné. Cette
inclinaison 6 entre le plan de l'orbite de la planete et le plan du ciel (c.f. Fi-
gure 1.2 pour la géométrie du transit) doit vérifier :

acosd < R, + Rp , (1.6)



0 est donc la colatitude du plan orbital. Son cosinus peut donc prendre
n’importe quelle valeur entre 0 et 1. La probabilité que 1'inclinaison satisfasse
le critére géométrique est donc :

fO(R*JrRP)/a d(coss) _R.+R,
J3 d(cos 6) a

Le principe de cette méthode consiste a mesurer la variation de luminosité
de I'étoile lorsque la planete passe devant le disque de celle-ci (Figure 1.3). La
profondeur de ce saut de luminosité, AL, est reliée a la luminosité de I'étoile
et aux rayons de la planete et de 1’étoile. Si 1'on suppose que la luminosité de
l'étoile est uniforme :

(1.7)

2
Ly R, ’
La durée du transit est donnée par :
Ty [ Recos(é) +R
m:—ﬂ<* ) ﬂ) (1.9)
7T Ilpl

ou 6 est la colatitude du transit par rapport a I'étoile, a,; est le demi-grand axe
de l'orbite de la planete et T est la période de l'orbite de la planete. T}, peut
étre déterminée par 1'observation de plusieurs transits, espacés en temps de
Tp;. Sil’on connait Ry, alors R, est connu par I'équation (1.8). L'équation (1.9)
nous donne alors la latitude 6 du transit, ce qui nous donne acces a l'inclinai-
son i de l'orbite :

R, sin é

llpl

Ccosi = (1.10)

1.3.2 HD209458b : une planete atypique
La découverte

Cette planéte a été découverte par vélocimétrie radiale (section 1.2) par
deux groupes concurrents : un groupe majoritairement suisse dirigé par
Michel Mayor (Mazeh et al., 2000) en aotGt 1999 et un groupe américain
(Henry et al., 2000) en novembre 1999. Parallellement, suite aux indications
du "groupe suisse", les mesures photométriques par Charbonneau et al. (2000)
en septembre 1999 permirent d’identifier pour la premiere fois un transit de
planete extrasolaire.

Mazeh et al. (2000) ont utilisé le spectrometre HIRES du Keck I avec une cel-
lule a absorption a iode pour assurer la calibration en longueur d’onde, ainsi
que les spectrometres échelle ELODIE a 1'Observatoire de Haute-Provence et
CORALIE a La Silla afin d’étudier la courbe de vitesse radiale de HD209458.
150 mesures ont été totalisées (11 avec HIRES, 31 avec ELODIE et 108 avec
CORALIE). La figure 1.4 représente la courbe de vitesse radiale en fonction de
la phase orbitale.
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FIG. 1.2: Géométrie du transit vue de coté (a) et du point de vue de I'observateur (b). a
est le demi-grand axe de I'orbite de la planéte, 6 la colatitude du transit et R, le rayon
de I’étoile.
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FIG. 1.3: Illustration d’une courbe de lumiere d’un transit. Deux courbes de lumiére
lors du transit sont représentées en bas (traits plein et pointillés) ainsi que la géométrie
correspondante de I’étoile et de la planete (en haut). Les observables sont notées sur la
courbe en trait plein : la profondeur du transit, AF; la durée totale, t; et la durée entre
entrée et sortie tr. Sont aussi définis R,, R, et le parametre d’impact b correspondant
a I'inclinaison i. Des paramétres d’impact différents (ou des inclinaisons différentes)
conduiront a des formes différentes de la courbe de lumiére illustrées par les deux
courbes (trait plein et traits pointillés). D’aprés Seager & Mallén-Ornelas (2003).

Henry et al. (2000) ont aussi utilisé le spectromeétre échelle HIRES. Leur ré-
solution était de R ~ 80000 et leur gamme spectrale s’étendait de 3900 a 6200
A. Leurs mesures de vitesses radiales atteignerent une précision d’environ 3
ms~ L.

Les mesures photométriques du transit par Charbonneau et al. (2000)
furent menées en septembre 1999 avec le télescope STARE dédié a 1’étude pho-
tométrique des transits d’exoplanétes. Indépendamment, Henry et al. (2000)
en firent de méme en novembre 1999 avec 1’ATP, un télescope de 0.80 m en
Arizona utilisé en général pour les mesures photométriques a long terme des
cycles stellaires. La courbe de lumiere de Charbonneau et al. (2000) est repré-
sentée sur la figure 1.5.

Caractéristiques de 1’étoile et de la planete

Le tableau 1.1 résume les principales caractéristiques de la planete
HD209458b ainsi que son étoile.

L’étoile HD209458 ressemble au Soleil. Elle est une sous-géante de type GO,
légerement plus évoluée que le Soleil. Sa masse est M, = 1.06 M, son rayon
Ry = 1.18Rg et son age t, = 5.2 Gyr avec une incertitude de 10% voire plus
(Cody & Sasselov, 2002).
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FIG. 1.4: Vitesse radiale de HD209458 en fonction de la phase orbitale. Les mesures
des trois programmes HIRES, CORALIE et ELODIE sont représentées selon ditférents
symboles. D’apres Mazeh et al. (2000).
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FIG. 1.5: Courbe de lumiere de HD209458 d’aprés Charbonneau et al. (2000). La
courbe en trait plein est I'ajustement pour Rp = 1.27Ryy,, tandis que les courbes en-
pointillés correspondent a un rayon 10% plus grand (en dessous) ou 10 % plus petit
(au dessus).



La planete orbite autour de son étoile en 3.524739 jours (Robichon & Are-
nou, 2000), a une distance d’environ 0.045 UA. Les modeles pour 1’étoile im-
pliquent un rayon estimé lors du transit R = 92200-109 000 km (environ 40%
plus grand que pour Jupiter) pour une masse M = 0.69 £ 0.02 Mj (Brown
et al., 2001; Cody & Sasselov, 2002).

Ce rayon relativement important semble difficile a expliquer a partir des
modeles standards d’évolution (Bodenheimer et al., 2001, 2003; Guillot &
Showman, 2002; Baraffe et al., 2003) que nous étudierons dans la section 4.2.

Il reste cependant possible que subsistent des erreurs a la fois dans la dé-
termination du rayon stellaire et des propriétés de la planete (Burrows et al.,
2003). HD209458b semble ouvrir la voie a un nouveau type de planéte avec
un rayon plus grand que prévu par les modeles d’évolution.

Parametre Valeur
Période orbitale (jours)........... 3.5
T(HID) .o 2,451,430.8238 + 0.0029
Excentricité [Fixée par les auteurs] 0
Inclinaison (°) ..o 86.1+1.6
Masse de I’étoile Mg)............ ~ 1.1
Rayon de l'étoile (Re) ............ ~ 1.2
M.sini(Mj)..............oo 0.69 £+ 0.05
Rayon (Ry) ................oooon. 1.40+0.17
Densité (gcm™3)................. 0.31 4 0.07
Demi grand axe (UA) ............ 0.047
Age (années)..................... ~ 4.5 x 10°
Durée du transit (heures)......... ~3

TAB. 1.1: Paramétres de HD209458b d’aprés Mazeh et al. (2000).

1.3.3 Les planetes OGLE : une nouvelle classe de planetes

Le nombre de planetes dont nous pouvons étudier le transit est actuelle-
ment limité. Pourtant statistiquement, avec les différents projets mis en ceuvre,
il devrait significativement augmenter.

Quelques planetes ont été découvertes en recherchant directement des tran-
sits. Ceci a été réalisé en mettant a profit le programme OGLE de recherche
d’événements de microlentilles gravitationnelles (voir la section 2.2.3 pour
une application de ce phénomene a la recherche de planetes extrasolaires).
Ce programme a le mérite de nous fournir une masse de données photomé-
triques importante.



Le programme OGLE III

OGLE Optical Gravitational Lensing Experiment est un intensif programme
de suivi photométrique depuis le sol initialement destiné a la recherche de ma-
tiére noire par effet de microlentille gravitationnelle (voir le 2.2.3). La troisiéme
phase de ce programme, OGLE III a démarré le 12 juin 2001. Les régions en
direction du centre galactique étaient suivies de fagon resserrée dans le temps.
Cette stratégie est idéale pour étudier les variations stellaires a courte échelle
temporelle. Ces données sont donc parfaites pour rechercher des transits pla-
nétaires, ce qui a représenté un des volets du programme. Une session test
afin de savoir s'il était utile de continuer ce volet a la prochaine campagne fut
décidée.

La précision atteinte fut de 1’ordre de la millimagnitude. Des millions
d’étoiles furent observées. Un grand nombre de candidats a été dénombré.
Cette saison a donc montré 1'utilité de continuer dans cette voie, éventuelle-
ment dans d’autres directions.

Pour sa deuxiéme saison d’observations (de février a mai 2002), OGLE III
a recherché des transits de planetes et d’objets de faibles masses, dans trois
champs en direction de Carina.

De nombreux candidats ont été annoncés. Leur confirmation reléeve d'un
suivi de mesures de vitesses radiales afin d’éliminer les autres causes de dé-
tection.

Les nouvelles détections de Jupiters chauds n’ont pas été aussi rapides que
prévues. Par contre une nouvelle classe d’objets a fait son apparition : les Ju-
piters treés chauds.

Les nouvelles planetes a transit

OGLE-TR-56b est la premiére planéte extrasolaire découverte par la mé-
thode des transits et confirmée par la méthode des vitesses radiales. L’annonce
de cette deuxiéme planete extrasolaire a été faite le 6 janvier 2003 a la confé-
rence de I’AAS. OGLE-TR-56 est bien plus éloignée de nous que HD209458
(1500 pc contre 47). Son étoile ressemble aussi beaucoup au Soleil (type G;
M, ~ Mp). Le fait surprenant est que cette planete est trés proche de son
étoile (¢ = 0.023 UA) et orbite en seulement 29h. Les caractéristiques du sys-
téme sont résumées dans le tableau 1.2.

Deux autres découvertes de Jupiters tres chauds ont suivi (OGLE-TR-
113 et OGLE-TR-132). Alors que l'on s’attendait a trouver un analogue de
HD209458Db, il faudra attendre OGLE-TR-111b.

Les détections de transit de Jupiters chauds sont moins nombreuses que
prévues. Cela peut étre di au fait que les planetes ont un rayon plus faible
que celui de HD209458b, comme ’a montré la découverte de OGLE-TR-111b
(R111p ~ Rjyp alors que Rypag9 ~ 1.4Rjp,,). Elles seraient donc plus diffi-
ciles a observer que ce qu’on aurait cru en langant les programmes de re-
cherche d’exoplanetes puisque la profondeur du transit varie comme le carré
du rayon.



Une autre raison est que les programmes depuis le sol privilégient la dé-
tection de transit dont la période est un nombre entier de jours (Pont et al.,
2004 ; Bouchy, 2004, private comm.). Au total, nous en sommes a six planetes
possédant un transit (voir le tableau 1.2).

1.3.4 Les autres programmes de suivis photométriques

De nombreux programmes dédiés a la recherche de transits ont vu le jour.
En voici une liste non exhaustive :

Recherche en direction des étoiles brillantes

Ces programmes utilisent des petits télescopes (~ 10 cm-1 m), mais a
grand champ, ce qui leur permet de suivre un grand nombre d’étoiles.

STARE : (STellar Astrophyics and Research on Exoplanets) est un télescope qui
suit 24 000 étoiles dans la constellation du Cocher. 1l est situé a Ténérife
dans les iles Canaries. Son champ est de 5.7° x5.7°.

PSST : (Planet Search Survey Telescope) est situé a I’observatoire Lowell en Ari-
zona. Son champ est de 5.7° x5.7°.

Sleuth : le plus petit télescope du Mont Palomar en Californie a été développé
par David Charbonneau. Chaque nuit, environ 10 000 étoiles sont suivies
dans un champ de 6 degrés?.

Ces trois télescopes de 10 cm font partie du réseau TrES (Trans-Atlantic Exo-
planet Survey), un réseau de petits télescopes dont les principaux acteurs sont
David Charbonneau (CfA/Caltech), Timothy Brown (National Center for At-
mospheric Research) et Edward Dunham (Lowell Observatory). Ce réseau a dé-
couvert une planete a transit (voir section 1.4).

ASP : d’une fagon similaire a STARE, 1"Arizona Search for Planets utilisait un
télescope de 90 cm couvrant un champ de 59 x59” situé au Kitt Peak.
Depuis I'automne 2001, le téléscope est de 1.30 m et couvre un champ de
46’ x46’.

BEST : Berlin Exoplanet Search Telescope System, un télescope du commerce de

20 cm, projet couvrant un champ de 3.1° x3.1°. Le projet est mené par H.
Rauer (Rauer ef al., 2004).

Vulcan : est un photometre CCD développé par la NASA, dédié a la détec-
tion de planétes extrasolaires monté sur un télescope de 12 cm de dia-
metre situé en Californie (Borucki et al., 2001). Son champ est consé-
quent : 49 deg?. Les principaux membres de 1'équipe sont Bill Borucki
(PI) et Jack Lissauer. Une extension de ce projet a vu le jour en 2004 avec
Vulcan-South, basée en Antartique.

SWASP Le projet SuperWasp est un consortium d’universités britanniques
pour la photométrie d’étoiles brillantes a trés grand champ (~ 7.8° x7.8°)
sur des télescopes de 20 cm. C’est une extension du projet WASP (Kane
et al., 2004).



Recherche dans les amas ouverts

L'observation des amas ouverts dont l'dge, la métallicité, et la den-
sité¢ d’étoiles sont connus permet de déterminer la facon dont ces
parametres jouent sur la formation, la migration et la survie des
planetes (Janes, 1996). Il existe plusieurs programmes de recherches
de planétes extrasolaires dans les amas ouverts (voir l'adresse
http ://www.ciw.edu/kaspar/OC_transits/OC _transits.html
pour plus de détails).

- PISCES (Planets In Stellar Clusters Extensive Search) : vers NGC 6791 (Moche-
jska et al., 2002) et NGC 2158 (Mochejska et al., 2004) avec le télescope de
1.2 m du F. L. Whipple Observatory couvrant un champ de 11.4"x11.4". Les
membres de 1'équipe sont B. J. Mochejska, D. D. Sasselov, K. Z. Stanek,
A. H. Szentgyorgyi.

- STEPSS (Survey for Transiting Extrasolar Planets in Stellar Systems) situé au
Kitt Peak (MDM 2.4 m et 1.3 m), Des observations ont été menées vers
NGC 1245, NGC 2099 et M67 (Burke et al., 2003; Gaudi et al., 2002).

- EXPLORE O/C (EXtrasolar PLanet Occultation REsearch in Open Clusters) vers
les amas NGC 2660 et 6208 (Mallén-Ornelas et al., 2003; von Braun et al.,
2004). Ils ont bénéficié du 1 m du Las Campanas Observatory (Chili).

- EXPORT est un consortium d’astronomes européens utilisant les télescopes
de 1 m a La Palma et Tenerife afin d’étudier les planetes extrasolaires,
ainsi que la formation et I’évolution des systémes protoplanétaires. Leur
champ était d’environ 6" x6’. Les amas ouverts NGS 6819 (Street et al.,
2003) et NGC 7789 (Bramich et al., 2003) ont été suivis avec I'INT de
2.5 m (La Palma).

Les projet spatiaux

COROT (COnvection et ROTation) est une petite mission du CNES. C’est une
expérience spatiale de photométrie stellaire. Sa haute précision est dé-
diée a deux objectifs :

- la sismologie stellaire, i.e. I'étude des modes de vibrations des étoiles;
- la recherche de planétes extrasolaires par la méthode des transits.

Le lancement est prévu en 2006 pour une durée de deux ans et demi.
Cinqg champs devraient étre couverts de facon continue pendant 150
jours chacun. 6000 a 12000 étoiles devraient étre suivies.

Ses performances devraient permettre la détection de grosses Terres
(Rpl/R@ - 16)

KEPLER C’est un projet de la NASA de recherche de planetes terrestres par la
méthode des transits prévu pour 2007. L'instrument est un photometre
de 0.95 m d’ouverture avec un champ de 105 degrés?. La mission devrait
durer au moins quatre ans pendant lesquelles la brillance de 100 000
étoiles sera mesurée toutes les 15 minutes.



1.4 Relation masse-rayon des planetes a transit :
HD209458b la mystérieuse

Comme nous l’avons vu dans la section 1.3.3, HD209458b apparait comme
“anormale”. En effet, son rayon est beaucoup plus important que les autres
planetes extrasolaires pour lesquelles nous avons cette information. Les ca-
ractéristiques de ces planetes sont résumées dans le Tableau 1.2.

Les deux autres planetes se rapprochant le plus de HD209458b sont OGLE-
TR-111b et TrES-1. Ces sont les deux autres Jupiters chauds. Sur la Figure 1.6,
les planetes a transit sont représentées dans un diagramme masse—rayon.

Pont et al. (2004) a suggéré que cette différence de rayon pouvait s’expli-
quer par le fait que l'étoile HD209458 était environ 1000 K plus chaude que
OGLE-TR-111. Une planete autour d"une étoile chaude peut avoir un rayon
plus grand, une densité plus faible et un plus fort taux d’évaporation

D’un autre coté, on peut aussi supposer que 1’évolution de HD209458b
n’est tout a fait conforme aux modeles standards d’évolution, comme nous le
verrons dans la section 4.2.
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FIG. 1.6: Relation masse-rayon pour les planétes a transit. Jupiter et Saturne sont in-
diquées pour comparaison, de méme que les isodensités p = 0.3, p = 0.6, p =1 et p
= 1.5 g.cm™3 (Sozzetti et al., 2004). Les données proviennent de Brown et al. (2001)
(HD209458b), Torres et al. (2004) (OGLE-TR-56b), Bouchy et al. (2004) (OGLE-TR-
113b), Moutou et al. (2004) (OGLE-TR-132b) et Pont et al. (2004) (OGLE-TR-111b).



Paramétre OGLE-TR-56b OGLE-TR-113b OGLE-TR-132b OGLE-TR-111b  TrES-1
Période orbitale (jours)......... 1.2119 1.4325 1.6899 4.01610 2 3.03007
Date du transit (HJD—2,450,000)  2075.105 2325.798 3142.589 2330.449 2 3186.806
Excentricité ®................... 0 0 0 0 0
Demi-grand axe (UA) .......... 0.0225 0.0230 0.0306 0.047 0.0393
Inclinaison (°).................. 81.0 £ 2.2 88.4 +22 78 -90 86.5-90 88.5713
Type spectral de I'étoile . ... .... G K F K K

Tegr de V'étoile (K) .............. 5900 4800 6411 5070 5250
[Fe/HJ.....ooviiiiiiiai i, 0 0*o1 0.43 +0.18 0.12 + 0.28 0
Masse de l'étoile (M).......... 1.04£0.05°  0.79 £ 0.06° 1.35 £ 0.06 0.82198 0.88 +0.07
Rayon de I'étoile (Rg) .......... 1.10+£0.10>  0.78 +0.06° 1.43 +£0.10 0.857089 0.85032
Masse de la planéte (Myyp) - . . .. 145403 1.08 &= 0.28 1.19 £0.13 0.53+0.11  0.75 £0.07
Rayon de la planéte (Ryyp). . . - . - 1.23 +0.16 1.09 £ 0.10 1.13 4+ 0.08 1.0010:52 1.087028
Densité de la planete (g cm3).. 1.0 +0.3 1.0+ 04 1.02 £ 0.33 0.61103?

Références 1 2 3;4 5 6

TAB. 1.2: Parametres pour les autres planétes a transit.

2 Fixé par les auteurs

b Adopté par les auteurs

[1] Torres et al. (2004) ; [2] Konacki et al. (2004) ; [3] Moutou et al. (2004) ; [4] Bouchy et al. (2004) ; [5] Pont et al. (2004) ; [6] Alonso et al. (2004)



Chapitre 2

Aller plus loin dans les contraintes
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2.1 La spectroscopie des transits : contraindre 1"at-
mospheére de HD209458b

2.1.1 Lesodium

Charbonneau et al. (2002) ont conduit des observations spectroscopiques
de l'étoile HD209458 avec l'instrument STIS (Space Telescope Imaging Spectro-
graph du HST. En s’appuyant sur les prédictions de Seager & Sasselov (2000)
et Brown (2001) d"une forte signature spectrale a 589.3 nm due a une absorp-
tion du sodium dans I’atmosphere de la planete.

IIs ont observé quatre transits de la planete (25 avril, 28-29 avril, 5-6 mai, et
12-13 mai 2000) répartis en 684 spectres de 1’étoile. La région 581.3-638.2 nm a
été couverte avec une résolution moyenne de R = 5540. Les différences entre
la bande spectrale contenant le doublet du sodium et les bandes adjacentes
ont été calculées en et hors-transit. Une diminution sensible du flux de I’étoile



lors du passage de la planete dans la ligne de visée a été observée. La figure 2.1
illustre leurs résultats. Ils ont interprété ce phénomene comme une absorption
due a I'atmosphere de la planete.

Cependant, I’absorption par le sodium déduite des observations est signi-
ficativement moins importante que celle prévue par les modéles (Hubbard
et al., 2001; Brown, 2001), par un facteur trois. Les auteurs de ces mesures ont
proposé plusieurs possibilités pour expliquer cette sous-abondance :

la condensation du sodium, en particulier sous forme de Na;S réduirait
I’'abondance atmosphérique du sodium atomique. Cependant selon leur
modele une tres grande fraction (99%) du sodium devrait étre condensée
pour expliquer a elle-seule une absorption aussi faible;

'ionisation du sodium par le fort flux stellaire incident sur I’atmosphere de
la planete. C’est un effet du second ordre qui ne peut expliquer a lui seul
la faible absorption, comme le confirme Fortney et al. (2003);

la formation de nuages dans I’atmospheére peut réduire 1’absorption due au
sodium. Dans leur modele, Charbonneau et al. (2002) introduisent des
nuages pour reproduire cet effet. Ils ont besoin pour cela que la couche
nuageuse s’étende trés haut dans I'atmosphere (0.4 mbar). Cette pos-
sibilité reste difficile a contraindre au vu des progrés a réaliser sur la
modélisation des brumes photochimiques ;

une sous-abondance du sodium dans 1’étoile HD209458. En effet, les mo-
déles actuels de formation des planétes géantes prédisent une métallicité
de la planete égale ou supérieure a celle de son étoile-parente. Cette ex-
plication n’est pourtant pas convaincante car il apparait que les étoiles-
parentes des planetes proches ont généralement une métallicité élevée
(Gonzalez, 1997, 2000), bien que le lien entre la métallicité de l'étoile et
la présence d’une exoplanete ne soit pas bien clair.

Barman et al. (2002) ont présenté une autre explication. Ils ont étudié 1’écart
a I’ETL de la population des niveaux de I’atome de sodium dans la haute at-
mosphere. Ils en concluent que le sodium pourrait étre loin de I'ETL dans la
région du limbe optique et que cet effet réduit ’absorption du sodium mesu-
rée pendant un transit. L'amplitude de cet effet est toutefois difficile a évaluer
a cause du manque de données précises sur le taux de désactivation collision-
nel avec ’hydrogéne et ’hélium.

2.1.2 L’hydrogeéne : un indice de I’évaporation de la planéte

Vidal-Madjar et al. (2003) ont observé trois transits de HD209458b en 2001
(7-8 septembre, 14-15 septembre et 20 octobre) avec I'instrument STIS du HST.
L’hydrogene, tres abondant dans I’atmosphére planétaire se préte aisément a
la recherche de signature spectrale et en particulier la forte raie stellaire de
résonance Lyman & dans 1'ultra-violet, a 1 215.67 A.

IIs ont mesuré une diminution du flux de 15% dans la longueur d’onde
correspondant a la raie Lyman « lors des transits.
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FIG. 2.1: Résultats de Charbonneau et al. (2002). En haut, un spectre typique de
HD209458b sur toute la gamme spectrale enregistrée. 18 fortes signatures ont été choi-
sies en plus du doublet du sodium. Elles sont indiquées en traits pointillés et par des
diamants ouverts. Deux types de bandes ont été choisies pour moyenner les spectres
dans le doublet du sodium : étroite (au milieu) et moyenne (en bas) pour la figure.
Dans les deux cas les diamants pleins montrent une différence pour la bande centrée
sur le sodium alors que les diamants ouverts sont uniformément répartis autour de
la valeur moyenne 0.



HD209458 étant une étoile comparable au Soleil (GOV), la variation de son
flux dans la raie Lyman o peut étre évaluée. En quelques mois, temps séparant
les différentes observations de Vidal-Madjar et al. (2003), ce méme flux aurait
varié au maximum de 4%.

Les auteurs excluent aussi 1’éventualité d"un hot spot brillant. En effet, les
caractéristiques d"un tel hot spot (contribution de 15 % a la raie Lyman « et
taille 1.5 % de I’étoile) ne correspondent pas avec ce que I’'on observe sur le So-
leil. De plus, il aurait fallu que ce spot soit parfaitement aligné avec la planete
durant le transit, et avec un profil spectral exagérément piqué a la longueur
d’onde considérée.

Il s’avere donc que la diminution du flux dans la raie Lyman o est bien due
a la planéte. Cependant, la valeur de 15 % est bien plus importante que prédite
pour une atmosphere occultant 1.5% de I'étoile. La limite du lobe de Roche est
a2.7 Ry ou 3.6 Ryyp, ce qui correspondrait a une absorption maximale de 10 %.
L'absorption de 15 % correspond elle a une distance de 4.3 Ry,p, nettement
au-dela de la limite de Roche.

En effet, en s’appuyant sur les travaux de Chassefiere (1996) sur I'atmo-
sphere de Vénus, Schneider et al. (1998) ont émis 1'idée que la faible distance
de la planete a I’étoile devrait induire une forte évaporation de son atmosphere
et créer une exosphere étendue a la fagon d’une queue cométaire. Moutou et al.
(2001) ont aussi imaginé que la grande extension de cette queue puisse engen-
drer une absorption du flux stellaire dans les raies des especes atomiques et
ioniques attendues dans la queue (respectivement Nal, HI, Hel et CH, CO™,
N; et H,O™).

FIG. 2.2: Illustration d’une queue cométaire autour de HD209458b. Le vent stellaire,
la vitesse d’échappement des particules et le mouvement tangentiel de la planete sur
son orbite définissent les angles o et 3. D’aprés Moutou et al. (2001).

Les atomes d’hydrogene peuvent donc s’échapper de 1’atmosphere de la
planéte HD209458b. Vidal-Madjar et al. (2003) ont effectué des simulations
simplifiées sur "échappement des atomes. Pour rendre compte de 1’absorp-
tion observée, il faut que le flux soit au minimum de 10'° g.s~!. Cependant,
la saturation de la raie pourrait conduire a une méme absorption pour un flux
d’échappement plus grand de plusieurs ordres de grandeur. Une estimation
plus précise nécessite des simulations plus completes rendues difficiles par la



nature mal connue de ce type d’objets. Cette évaporation pose le probleme du
temps de vie de la planete que nous aborderons dans la section 4.2.4.

Des recherches similaires ont été conduites pour la raie de Balmer H,
(Winn et al., 2004). Des spectres de HD209458 ont été enregistrés avec le Subaru
High Dispersion Spectrograph. Aucun signal exosphérique n’a été détecté. Les
auteurs aboutirent a une limite supérieure de ce signal de 0.1 %. Il convient de
rappeler la difficulté de telles détections pour les instruments au sol compte
tenu des variations instrumentales et telluriques. Une discussion sur la détec-
tion des raies qui ne partent pas du niveau fondamental est faite en annexe C.

2.1.3 L’oxygeéne et le carbone : une confirmation de 1’évapora-
tion de la planete

Fort de son succes, la méme équipe a réalisé quatre observations de transits
de HD209458 (9 octobre, 21 octobre, 5 novembre et 24 novembre 2003) dont
les résultats sont publiés dans Vidal-Madjar et al. (2004). Le domaine spectral
couvert était de 1180 a 1710 A, a basse résolution (2.5 A). De nombreuses raies
d’émission stellaires sont présentes dans cette gamme spectrale (raies de H, C,
O, N, 5, Si) et pouvant étre recherchées en absorption dans I’exosphere de la
planéte.

Afin d’estimer 1’absorption de ces especes chimiques, les auteurs ont ajusté
des profils de transit aux intensités mesurées pour chaque raie en fonction de

2
la phase orbitale, ajustement dont le parametre est <RRL55> , ol R;ps est le rayon

de I'objet occultant la lumiere et R, le rayon de 1’étoile. Ce parametre est donc
la profondeur de I’absorption. Seules les raies de H1, O I et C Il montrent une
absorption significative (voir la figure 2.3). L'absorption dans la raie H I est
cohérente avec celle de Ly « de Vidal-Madjar et al. (2003).

Le raies O I et C II montrent une absorption dont la source serait une at-
mosphere étendue autour de HD209458b, confirmant la proposition de Vidal-
Madjar et al. (2003).

2.1.4 Contraintes sur I’échappement atmosphérique

Suite a ces découvertes, plusieurs travaux ont légitimement eu pour objet
cette atmosphere étendue.

Pour rendre compte de la haute atmosphere (thermospheére et exosphére),
la température effective de la planéte n’est pas la plus significative. Il faut
utiliser la température exosphérique pour estimer le taux d’évaporation (ou
d’échappement) de I’atmosphere.

Lammer et al. (2003) ont estimé la contribution au chauffage de 'atmo-
sphere de la planete dGi au rayonnement X et UV extréme provenant de
I'étoile, et au refroidissement de la conduction thermique dans la thermo-
sphere. Ils trouvent un taux d’échappement d’environ 10'2 g s~1.
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FIG. 2.3: Résultats de Vidal-Madjar et al. (2004). Intensité des raies de HI, O1, C Il et Si
IV en fonction de la phase orbitale. Les différents symboles et couleurs correspondent
aux différents transits. Les lignes verticales illustrent la position des quatre contacts
lors du transit du disque planétaire. La ligne épaisse montre le meilleur ajustement
aux données. Une absorption est détectée pour H 1, O I, et C II lors du transit, mais
pas pour les autres raies (i.e., Si IV).



Lecavelier des Etangs et al. (2004) estiment la température des couches su-
périeures de ’atmosphere en égalisant les taux de chauffage et de refroidisse-
ment. Le chauffage est di aux UV extrémes et aux photons Ly« stellaires. Le
refroidissement est dii a la conduction de la chaleur vers les couches les plus
froides de I’atmosphere, a I’excitation collisionnelle des niveaux électroniques
de HI, a l'ionisation collisionnelle (la photo-ionisation y est négligeable) et au
refroidissement par la perte d’énergie cinétique des atomes et molécules qui
s’échappent.

Les auteurs trouvent des températures thermosphériques de 7 900 K a
11 100 K selon la densité d’hydrogene considérée. Il s’ensuit un taux d’échap-
pement pour les atomes d’hydrogene de 5.2 x 10 4 5.7 x 10'? g s~ ! respec-
tivement.

Dans les deux cas, les résultats sont en trés bon accord avec la limite in-
férieure de 10! g s~! déterminée par les observations de Vidal-Madjar et al.
(2003).

2.2 Les autres méthodes

2.2.1 Recherche de I'activité chromosphérique induite par la
présence de la planéte

Cuntz et al. (2000) ont estimé les effets qu’aurait une Pégaside sur l'activité
de I’étoile. Ces effets sont de deux types : dii a I'interaction gravitationnelle ou
di a I'interaction magnétique.

Interaction gravitationnelle

Les effets de marée induits par la planete sur 1'étoile affecteraient a la fois
les zones convectives et les couches atmosphériques externes de l'étoile. Si
P,y # Prot, ce qui n'est en général pas le cas des Jupiters chauds (voir sec-
tion 4.3), les effets de marée accroissent considérablement le chauffage et le
niveau de l’activité stellaire.

Un autre effet serait d’amplifier les ondes et les champs de vitesses. L'inten-
sification des chocs augmenterait ainsi la dissipation d’énergie dans la chro-
mosphere, la région de transition et la couronne, ce qui amplifierait I'émission
UV.

D’autres effets qui n’ont pas été modélisés jusqu’a présent sont aussi pos-
sibles.

La perturbation gravitationnelle peut étre estimée par (Cuntz et al., 2000) :

Ay

%

x (Mp/M,)d™? (2.1)

out M, est la masse de I'étoile, M, celle de la planéte, R, le rayon de I'étoile et
d la distance entre I'étoile et la planéte. Cet effet décroit donc fortement avec

la distance planete—étoile (% o 1/d%).



Interaction magnétique

Cette interaction a lieu entre les régions actives de l’étoile et la magné-
tosphere de la planéte. Si 1'on extrapole le cas de Jupiter, on s’attend a une
magnétosphere autour des Jupiters chauds importante par ses dimensions et
son activité. Toutefois, le champ magnétique risque d’y étre significativement
plus faible que pour Jupiter puisque les Pégasides sont en rotation synchrone.

Il est fort probable que les effets soient les plus importants pour le chauf-
fage de la couronne et la région de transition puisqu’elles sont les plus proches
de la zone ou interagissent planéte et étoile. Sans connaissance précise de la
magnétosphere planétaire, il est difficile d’estimer précisément 1'interaction
magnétique, nous ferons donc un calcul d’ordre de grandeur.

Au premier ordre, le flux d’énergie di a l'interaction magnétique peut étre
estimé par (Cuntz et al., 2000) :

i o BY® (B,/B)2 a2 . 2.2)

Cette fois-ci la dépendance est en 1/d?. Mais dans les deux cas (gravita-
tionnel ou magnétique), la forte décroissance de l'effet avec la distance de la
planéte privilégie les Jupiters chauds pour les recherches de tels effets.

Nous pouvons différencier les deux effets puisque les effets de marées ont

une période de % alors que celle de l'interaction magnétique est P,

Observations

La température dans la chromosphere stellaire peut atteindre 20 000K sur
plusieurs échelles de hauteur. Le gradient de température est donc moins fort
que dans la région de transition et dans la couronne. Cela est di a la forte
opacité des raies de résonance telles que H I, Ca II, Mg II et le continu Lyman
qui rayonne et refroidit la haute chromospheére.

Le triplet du Calcium II dans l'infrarouge semble donc un bon traceur
de l'activité chromosphérique de 1’étoile. Saar & Cuntz (2001) ont recherché
une périodicité de 1'émission de ce triplet dans la chromosphere de plusieurs
étoiles qui pourrait étre imputable a une interaction planete—étoile. Ils ont uti-
lisé des spectres échelle du programme de recherche d’exoplanetes de Lick.
Leur résolution était de ﬁ =50 000 et leur rapport signal sur bruit d’environ
200.

Aucun signal n’a été détecté avec une périodicité caractéristique (% ou
P,,y) avec une limite supérieure de 3 — 10 %.

Récemment, Shkolnik et al. (2003) ont effectué des observations dans les
raies de résonance dans le visible du calcium IT H et K 2 3900 et 3968 A. Leur
résolution était élevée (R = 110 000), de méme que leur rapport signal sur
bruit (S/N ~ 500 pixel "'dans le continu et 150 dans les coeurs H et K) avec
le télescope Canada-France-Hawaii.



Les auteurs ont détecté une émission synchrone avec 'orbite a courte pé-
riode de la planete HD179949. ’augmentation coincide avec le point subpla-
nétaire et est dépendante de la phase. Cette activité est cohérente avec une
activité induite par une interaction magnétique. Cependant, il est nécessaire
de confirmer cette conclusion par des observations supplémentaires.

2.2.2 L’émission radio

Par analogie avec les planéetes géantes de notre systeme solaire, il a été pro-
posé que les planétes géantes extrasolaires magnétisées pourraient étre d’in-
tenses sources d’émission radio, en particulier générées par des instabilités de
type maser électron-cyclotron (Farrell et al., 1999; Zarka et al., 2001).

Ces auteurs ont exprimé la puissance radio moyenne émise P,,q avec la

relation :
079 / M3 /g \-16
P ~4x 101 i -~ 4 . 2,
rad ~ 4 < 10 W<10hr> (M]> <5AU) @3)

en normalisant toutes les quantités par les valeurs prises pour Jupiter. Ps,, est
la puissance du flux solaire incident, d est la distance étoile-planéte, w est la
vitesse de rotation de la planete et M sa masse. L'équation (2.3) est en quelque
sorte la loi de Bode radiométrique, illustrée sur la Figure 2.4.

Plusieurs remarques sur cette loi méritent d’étre faites (Lazio et al., 2004)

elle s’appuie sur des mesures in situ des planétes géantes et des mesures
de I’émission radio de la Terre. Farrell et al. (1999) ont considéré deux
formes de loi de Bode radiométrique, une incluant seulement Jupiter
et Saturne et 'autre incluant les cinq planetes magnétiques. L'équa-
tion (2.3) prend en compte toutes les planetes magnétiques du systeme
solaire alors que 1’autre cas aboutit a deux ordres de grandeur plus bas;

il faut noter la grande importance de la distance planéte-étoile ;

I’équation (2.3) estime I’émission dans un angle solide de 47r. Pour le flux de
densité, la quantité pertinente est P/ Q. Un plus petit angle solide réduit
la puissance radio moyenne calculée par 'équation (2.3) par un facteur
Q/4rm;

enfin, nous avons implicitement supposé que le taux de perte de masse de
I'étoile était similaire a celui du Soleil. Des étoiles avec un taux plus
grand (resp. plus petit) que le Soleil vont avoir des densités plus (resp.
moins) importantes qui conduiront a des émissions radio planétaires
plus (resp. moins) élevées.

On suppose que I'émission est maximale a la fréquence cyclotron au pole
du dipdle magnétique représenté par la planete. On peut alors relier cette fré-
quence au moment dipolaire (u ~ wM?):

w M\ M
Ve ~ 5.60 MHz (—) ( > < ) ) (2.4)
w] M]up M]up
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FIG. 2.4: Illustration de la loi de Bode magnétique. La Terre, les planétes géantes du
systeme solaire ayant servi a généraliser la loi figurent par leurs initiales, ainsi que Io
et Ganymeéde. D’aprés Zarka et al. (2001).

ou M et My, sont les moments magnétiques de la planete et de Jupiter res-
pectivement. Pour étre détectable, v, doit étre supérieure a la fréquence de
coupure de 'ionosphere terrestre (3—10 MHz).

En faisant I'hypothese que 1’émission radio est & symétrie sphérique (donc
émise dans 47 sr), le flux recu au niveau de la Terre est (Farrell et al., 1999) :

P

_ 2
S = TAVDE W/(m"Hz) , (2.5)

ol D est la distance du systeme planétaire considéré (principalement la
distance soleil-étoile) et Av la largeur de la bande. On suppose que la largeur
naturelle est la moitié de la fréquence radio v,, ce qui est a peu de choses pres
véritié avec les planétes du systéme solaire.

Une limite a cette estimation est que les sources cyclotron du systeme so-
laire ont tendance a étre de forme conique, avec une ouverture de 5°a 60°. Si
le faisceau devient plus étroit, le flux requ augmente mais la probabilité de
détection diminue.

En 1999 et 2002, Farrell et al. (2003) ont observé avec le Very Large Array
la région proche de la planete extrasolaire T Boo. En utilisant les équations
précédentes on peut estimer que 1’émission radio de cette planete recue de-
puis la Terre serait d’environ 50 mJy. Leurs observations ont placé une limite
supérieure a 120 m]y. Les possibilités actuelles ne sont pas encore suffisantes,
mais cela montre que la prochaine génération d’instruments pourra effectuer
de telles recherches.



2.2.3 L’effet de microlentille gravitationnelle
Principe de la méthode

Un événement microlentille (terme introduit par Paczynski, 1986a) se pro-
duit lorsqu'un objet compact au premier plan (comme une étoile) se déplace
entre un observateur et un objet lumineux de l’arriere plan (une autre étoile
par exemple). Le champ gravitationnel généré par la lentille du premier plan
altere le chemin optique de la lumiere provenant de la source a 'arriére plan.
La déviation est d’autant plus forte que les rayons lumineux passent pres de
la lentille.

Du point de vue de I'observateur, cela se traduit par la formation de deux
images déformées de chaque coté de la lentille. Pour une lentille de la masse
d’une étoile, la séparation entre les deux images est trop faible pour étre ré-
solue. L'effet microlentille est alors observable par I'augmentation de la lumi-
nosité des images combinées. Cette variation de la luminosité est dépendante
du temps de facon prévisible.

L'effet lentille gravitationnelle a été prédit par Einstein (1936) et proposé
comme méthode pour détecter la matiére noire par Paczynski (1986b). L'utili-
sation de cette méthode pour la recherche de planetes extrasolaires fut suggé-
rée par Mao & Paczynski (1991).

Une planete orbitant autour d’une étoile et jouant le role d"une microlen-
tille créera une déformation de la forme de la courbe de lumiere attendue de
la méme étoile sans compagnon. Une représentation de cette anomalie sur la
courbe de lumiere est représentée sur la Figure 2.6.

Formalisme

La plupart des équations décrivant 'effet de microlentille sont données par
Sackett (1997), Wambsganss (1997) et reprises par Perryman (2000).
Les événements sont caractérisés en terme de rayon d’Einstein :

[4GML (Ds — DL>DL} 1/
Ry = 5
c DS

- o (%)1/2 (si;c)l/z (1-ad'? AU @6

ou M est la masse de l'objet représentant la lentille, Dy et Dg sont les
distances a la lentille et a la source (comme le montre la Figure 2.5), avec
d =Dy /Ds.

La paramétrisation en masse et distance donne le rayon de I’anneau d’Ein-
stein dans le plan de la lentille. L’angle d Einstein (8) s’exprime en termes de
coordonnées angulaires :

B B M, 1/2 D, -1/2 "
0r = Rg/Dy = 1.0 (M—@) (8 kpc> (1—d)"/? mas 2.7)




FIG. 2.5: Géométrie d'un événement de microlentille gravitationnelle, d’aprés Sackett
(1999). A gauche : une lentille compacte (L) située a une distance D, proche de la
ligne de visée d’une source de I’arriere plan (S) a une distance Dgs va dévier les rayons
provenant de S et crée deux images de chaque coté de la ligne de visée (I; et I). A
droite : la position angulaire de la source est notée 6.

L’amplification de la luminosité en fonction du temps s’écrit :

o ur(h)+2
A(t)_u(t) 2()+4 28)

ot u(t) est la distance projetée entre la lentille et la source en unité de rayon
d’Einstein. Ainsi, on peut aussi I'exprimer comme la séparation angulaire de
la source et de la lentille (6s) normalisée par 1’angle d’Einstein Of :

_

U= o (2.9)

Si la source se déplace par rapport a la ligne de visée observateur—lentille
avec une vitesse (projetée) v, la séparation angulaire source-lentille u sera
donnée en fonction du temps par :

u(t) = \/(t_t%)z +ul (2.10)

ol Uiy et Ayax sont respectivement le parametre d’impact et I’amplification
normalisés au temps t et tg est le temps de passage a travers 'anneau d’Ein-
steintg = Rg /v, .

En substituant I’équation (2.10) dans 1’équation (2.8), on obtient la forme
de la courbe de lumiere bien connue représentée sur la Figure 2.6.



Magnification

o

FIG. 2.6: Courbe de Iumiere idéale lors d'un événement microlentille, ainsi que I’ano-
malie engendrée par la présence d’une planéte autour de la source.

Lorsque u = 1, la séparation angulaire entre la lentille et la source est
telle que 85 = O et I'amplification est A = 1.34. La durée des événements
de microlentille est donné par f = 2tf. Pour une vitesse transverse typique
donnée par v = 200 X vp9p km s711e temps caractéristique s’écrit :

B M \Y? [ Ds \'? 1/2 -1 -
te = 69.9 <M—@> (Skpc) [(1—d)d]" vy, jours . (2.11)

Pour des événements détectés dans la direction du bulbe galactique,  est de
I'ordre de 40 jours.

Cas d’un systéme planétaire

Le rapport des masses M, /M, est donné par les carrés des rayons d’Ein-
stein et donc observationnellement par le rapport t% /t2,, ol t, est la durée de
I’événement planétaire et ¢4, la durée totale de I'événement.

La morphologie d'une courbe de lumiere lorsque la source est multiple
peut étre complexe (voir la figure 2.6). De plus, des hypotheses doivent étre
choisies en ce qui concerne la lentille. Il en résulte que les masses et rayons



peuvent étre déterminés avec un facteur 3 a 5 d’incertitude (Sackett, 1997).
La découverte d'un événement microlentille imputable a un systeme plané-
taire doit donc faire I'objet d"un suivi photométrique afin de confirmer le type
d’événement et d’en préciser les parameétres.

Pour l'instant un seul événement de microlentille gravitationnelle par une
source multiple a été annoncé par les équipes OGLE et MOA (voir le para-
graphe 2.2.3. La nature de la source est encore sujette a caution mais elle pour-
rait étre due a un systéme planétaire (Bond et al., 2004).

Conditions nécessaires

Un alignement précis est nécessaire pour obtenir un flux détectable. La
chance d’avoir une augmentation de luminosité importante est tres faible, ~
10719 pour des étoiles du fond dans le bulbe galactique proche des nuages
de Magellan ou de M31 (voir par exemple Paczynski, 1986b). Il est possible
de distinguer les événements microlentilles de la variabilité des sources par le
caractere achromatique du phénomene.

Les inconvénients de cette technique pour la détection de planetes sont
que les systemes spécifiques ne peuvent pas étre étudiés et que quand un évé-
nement se produit une fois, il est fort peu probable quun événement ayant
exactement les mémes caractéristiques se reproduise pour le méme systéme.

Les avantages de cette méthode sont sa grande sensibilité, méme pour des
objet de faible masse et son efficacité méme pour des systémes tres éloignés
(de l'ordre du kpc). Cet outil peut donc étre intéressant pour la statistique des
systemes planétaires éloignés.

Les programmes

EROS (Expérience de Recherche d’Objets Sombres) est une collaboration
frangaise pour contraindre la matiere sombre du halo de la Voie Lac-
tée par effet de microlentille gravitationnelle en direction du LMC (Large
Magellanic Cloud), du SMC (Small Magellanic Cloud), du centre galactique
et des bras spiraux (voir par exemple Afonso et al., 2003). Ils utilisent le
télescope MARLY de 1 m situé a La Silla (Chili).

MACHO (MAssive Compact Halo Objects), commencé en juin 1992, les obser-
vations ont été menées en direction du LMC, du SMC, du bulbe galac-
tique et de la Voie Lactée avec le télescope de 1.27 m au Mt. Stromlo
Observatory (voir Alcock et al., 2001 pour plus de détails).

OGLE (Optical Gravitational Lensing Experiment, voir le paragraphe 1.3.3) le
but initial de ce programme était la détection d’événements microlen-
tilles en utilisant le suivi photométrique de millions d’étoiles. Il a une
dizaine d’années (Udalski et al., 1992). L'équipe est polonaise et travaille
sur un télescope de 1.3 m au Chili.



MOA (Microlensing Observations in Astrophysics) est une collaboration entre
le Japon et la Nouvelle Zélande. Elle mene des observations sur la ma-
tiere noire, les planétes extrasolaires et les atmospheres stellaires par la
technique de microlentille gravitationnelle au Mt John Observatory en
Nouvelle Zélande avec un télescope de 0.6 m (voir Muraki et al., 1999 et
Bond et al., 2002 pour de plus amples informations).

MPS (Microlensing Planet Search) observe des événements microlentilles en
train de se dérouler avec un télescope de 1.9 m au Mount Stromlo Ob-
servatory en Australie et le télescope de 1.5 m au Boyden Observatory en
Afrique du Sud.

MPS étudie les alertes d’EROS, MACHO et OGLE (Rhie et al., 2000).

PLANET (Probing Anomalies NETwork) exécute le suivi photométrique de ma-
niére intensive et avec une grande sensibilité (~5 fois plus grande que
celle de MACHO) des alertes que font OGLE et MOA. Un réseau de té-
lescopes distribués longitudinalement autour de ’hémisphére est utilisé
pour un suivi continu (Dominik et al., 2002).

GEST (Galactic Exoplanet Survey Telescope) ce projet de télescope spatial (1.5 m)
va consacrer 8 mois sur ses 3 ans de durée de vie a observer la région
dense en étoiles du Centre Galactique dans le but de détecter des pla-
nétes extrasolaires par la méthode des microlentilles. Plus de 100 mil-
lions d’étoiles seront suivies en continu (voir Bennett et al., 2003 pour
une revue détaillée du projet).
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Bien avant la découverte des premiers systemes planétaires extrasolaires,
un scénario théorique de formation du systeme solaire était largement accepté
pour tenir compte des observations. Ce scénario est maintenant discuté a la
lumiere des nouvelles planetes. Les planetes découvertes jusqu’alors peuvent
étre classées en trois types :

— les planétes analogues a Jupiter en terme de masse, de distance a son

étoile et de faible excentricité ;

— les planetes a excentricité élevée;

— les planétes proches de leur étoile : les Jupiters chauds, a orbite circulaire.
Les planetes appartenant a la premiere catégorie peuvent étre formées suivant
le méme mécanisme que les planetes géantes du systeme solaire. Cependant,
les autres types d’orbites sont plus difficilement explicables par ce processus.

Notre idée de la formation des planetes géantes du systéme solaire est prin-
cipalement basée sur les contraintes imposées par les études de la structure



interne et la composition de ces planetes. Nous allons résumer les principales
données sur l'intérieur des planetes géantes qui ont amené aux scénarii de
formation puis les discuter en relation avec 'existence des Jupiters chauds.

3.1 Structure interne des planétes géantes du sys-
teme solaire

Les modeéles de structure interne des planetes géantes sont calculés a par-
tir des équations d’équilibre hydrostatique, d’équilibre radiatif-convectif et
d’équations d’état. Ils utilisent les mesures du champ gravitationnel, du flux
de chaleur interne, de la composition chimique de I’enveloppe externe et du
profil de température.

3.1.1 Propriétés des planeétes géantes
Caractéristiques globales

La masse des planetes géantes du systeme solaire est déterminée par 1'ob-
servation du mouvement de leurs satellites. Nous pouvons déduire de leur
masse et de leur rayon leur faible densité. Ces caractéristiques sont résumées
dans le tableau 3.1.

Les modeles de structure interne des planetes géantes ainsi que leurs pro-
tils de densité sont fortement contraints par les moments gravitationnels me-
surés lors des survols effectués par les sondes.

Champ magnétique

Les mesures des sondes Voyager ont montré 1’existence de champs magné-
tiques pour les quatre planétes géantes. Cependant leur structure est assez
différente d'une planéte a I’autre. Le champ de Jupiter et Saturne est essentiel-
lement dipolaire, avec un axe proche de 1’axe de rotation. Ceux d’Uranus et
de Neptune ont une nature plus complexe.

Afin d’avoir un ordre de grandeur de l'intensité des champs magnétiques,
la valeur de leurs moments dipolaires est précisée dans le tableau 3.1.

Composition atmosphérique

Les planetes géantes sont composées principalement d’hydrogene et d"hé-
lium. Ces éléments légers étaient présents dans la nébuleuse protosolaire. Du
fait de la masse importante des planetes géantes, ils ne s’échappent pas de
leur atmosphere (contrairement aux planetes telluriques). Leur composition
atmosphérique est assez similaire a celle du Soleil. Cependant, il existe un
enrichissement en certains éléments plus lourds tels que 1'azote, le carbone
et 'oxygene. Les abondances des éléments plus lourds piégés en profondeur



dans ces atmospheres sont difficiles & mesurer (par exemple Si, Ca, Mg, Fe,

).

Bilan d’énergie

Jupiter, Saturne et Neptune émettent notablement plus d’énergie qu’elles
n’en regoivent du Soleil (Pearl & Conrath, 1991) et possedent donc une source
d’énergie interne. Dans le cas d’Uranus, ce flux intrinseque, s’il existe, est
beaucoup plus faible que pour les trois autres planetes. Cette énergie provient
de I’énergie gravitationnelle accumulée lors de leur formation.

Cela a deux principales conséquences :

- Les températures internes peuvent atteindre plusieurs dizaines de milliers
de degrés. Cela implique qu’elles sont fluides.

- Elles sont essentiellement convectives. Leurs profils thermiques sont donc
pratiquement adiabatiques, y compris dans le cas d'Uranus malgré son
faible flux d’énergie interne (elle posséde un intense champ magnétique,
signe d"une activité convective interne). Ceci a été confirmé par les me-
sures de leurs profils troposphériques effectuées par les sondes Voyager.

Planete M Req Papprox  Maip/R;, Eipt °
(10 g) (10° cm) (gcm~3) (Gauss) (erg.s~l.cm~2)
Jupiter 18997  7.15¢ 1.24 4271 5440 =+ 430
Saturne  5.68¢  6.03f 0.62 0218 2010 + 140
Uranus  0.87" 2,56 1.23 0.23/ 427
Neptune 1.02F 2481 1.60 0.133/ 433 4 46

TAB. 3.1: Caractéristiques des planétes géantes du systéme solaire. Figurent dans le
tableau la masse, le rayon équatorial, la densité approximative calculée a partir de ces
parametres, le moment dipolaire et le flux interne des planétes.

7 Pearl & Conrath (1991)

b Campbell & Synnott (1985)
¢ Lindal et al. (1981)

d Connerney et al. (1982)

¢ Campbell & Anderson (1989)
f Lindal et al. (1987)

& Acuna et al. (1983)

" Anderson et al. (1987)

! Lindal (1992)

J Ness et al. (1986)

k Tyler et al. (1989)

I Ness et al. (1989)



3.1.2 Equations de la structure interne
Equilibre hydrostatique

La modélisation des planetes géantes est relativement facilitée par le fait
que ces objets (particulierement Jupiter et Saturne) ont une composition
proche du Soleil. On considere donc généralement qu’elles ressemblent a des
étoiles. En effet, la viscosité caractéristique de ’hydrogene et de 1'hélium est
tres faible puisque les conditions sont réunies pour que ces espéces soient sous
forme gazeuse ou fluide.

La structure interne de ces planeétes est donc régie par 1’équilibre hydro-
statique (entre pression et gravité) en prenant en considération leur rotation
rapide :

VP=pV(V+Q) , (3.1)

ou P est la pression, p la densité et V et Q sont respectivement les potentiels
gravitationnel et centrifuge :

V() =G / |rp£ri,|d3r’ (3.2)
Q(r) = %wzrz sin0 . (3.3)

r est le vecteur rayon depuis le centre de la planete, de coordonnées polaires
(r,0). Nous pouvons remarquer qu’en 1’absence de rotation (Q = 0) on re-
trouve I'équation de 1'équilibre hydrostatique dP/dr = —pg.

Relation température pression : rle du processus de transport de 1’énergie

L’équation donnant la température T en fonction de la pression P est :

0T OPT
— =——=Vr . 34
or  orP T G.4)
Dans cette équation, le gradient de température Vi = dInT/dIn P dépend
du processus par lequel I’énergie interne est transportée.
Il existe trois mécanismes de transport de 1'énergie dans les planétes
géantes :

e par conduction : pour une planeéte, ce mode n’est en général pas tres effi-
cace, sauf tres profond (lorsque le milieu est suffisamment ionisé) ;

e par radiation : lorsque le milieu est suffisamment transparent au rayonne-
ment (dans les parties les plus externes de I’atmosphére comme la stra-
tosphere). Dans ce cas, dans l'approximation de diffusion, le gradient de
température s’écrit :

L 3pP [(dP\ !
(VT)radiatif:_mW (ﬁ) KR (3.5)



ou T est la température, P la pression, L la luminosité, p la densité, R le
rayon et o la constante de Stephan-Boltzmann. kg est I'opacité moyenne
de Rosseland. Elle est calculée en faisant la moyenne harmonique des
opacités monochromatiques «, pondérée par la dérivée de la fonction

de Planck B, : )
1 dB, -
[ 0 %y dT d“/]
KR _— _—

oo dBy
Jo~ Grdv
Notons que I'opacité Rosseland est dominée par les faibles valeurs de «,,
rendant difficile son estimation (en effet, les constituants mineurs pou-

vant jouer un role important);

(3.6)

e par convection : dans les régions de forte opacité, ce processus est domi-
nant dans l'intérieur des planetes géantes. Dans ce cas, le gradient de
température est donné par :

dinT
(VT)convectif = (m) S ’ (37)

appelé gradient adiabatique (& entropie spécifique constante), il est di-
rectement donné par 1'équation d’état du milieu. Il définit le critére de
Schwartzshild : dans une zone radiative, il y a une instabilité convective
si (voir le paragraphe 6.5.2) :

(VT>radiatif > (VT)COHVQCtif : (38)

Conservation de la masse et de I'énergie

Dans le cas d'une viscosité nulle, I’équation de la masse s’écrit :

oM

_ 2
¥ 4nrep . (3.9)
et la conservation de I'énergie :
oL s .05
i —47mr pTE . (3.10)

Dans cette derniére équation, L est la luminosité de la planéte, ¢ le temps
et S 'entropie spécifique par unité de masse.

Condition aux limites

Pour résoudre ces équations, il est nécessaire de préciser des conditions
aux limites. La premiére est triviale : au centre de la planete la masse et la
luminosité sont nulles (M = 0 et L = 0 pour r = 0). La deuxiéme est reliée a la
connaissance de la pression et de la température a un certain rayon (P = Py, ¢
et T = Ty ar = rgyrp). On prend en général les températures observées au
niveau 1 bar dans le cas du calcul de la structure statique de la planéte. Dans
le cas du calcul de son évolution, (voir la section 4.2), on prendra plutdt une
relation entre la température, la température effective (reliée a la luminosité)
et la gravité.



Equation d’état

Elle permet de rendre le systeme d’équations différentielles (3.1), (3.4), (3.9)
et (3.10) complet en reliant la densité p, et ’entropie S en fonction de T et de
P, pour une composition chimique donnée.

Le probleme des équations d’état actuelles est qu’elles considérent 1'hy-
drogene et I'hélium comme des constituants purs sans prendre en compte les
interactions mutuelles avec leurs dérivés. Ce point est crucial lorsque se pose
le probleme de la séparation de phase.

3.1.3 L’intérieur des planetes géantes

Les modeles d'intérieur des planétes géantes reposent sur :

— leurs caractéristiques observées récapitulées dans la section 3.1.1;

— les données concernant les opacités et les équations d’état des compo-
sants de la planete;

— la résolution des équations de la structure interne (voir section 3.1.2).

La Figure 3.1 illustre les intérieurs des planétes géantes du systéme so-
laire tels qu’on les congoit. On adopte en général pour les quatres pla-
neétes géantes une structure en trois couches.

I1 convient de remarquer certaines incertitudes concernant :

1. la possibilité d’une séparation de phase entre I’hydrogene et I'hé-
lium.

2. La présence d'une zone radiative dans la région externe de la
planete (Guillot et al., 1994). Elle est déterminée par 1'abondance
des éléments mineurs dont dépend l'opacité mais elle est mal
contrainte.

3. La présence et la masse du noyau central. Les moments gravita-
tionnels indiquent que la densité interne doit étre importante dans
la moitié centrale de la planete. La présence d’un noyau n’est pas
I'unique moyen d’arriver a reproduire cet état. En effet, on peut in-
voquer l'équation d’état (une densité augmentant rapidement avec
la pression), une abondance d’hélium importante dans cette partie
de la planete ou aussi, une surabondance d’éléments lourds, répar-
tis uniformément ou sous la forme d"un noyau central.
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FIG. 3.1: Structure interne des planetes géantes du systéeme solaire selon l'idée gé-
néralement admise. La taille et I'aplatissement sont représentées a I’échelle. Dans le
cas de Jupiter et Saturne, I'hydrogene, sous sa forme moléculaire (H;) a basse pres-
sion, devrait devenir métallique dans la région 1-3 Mbar. Pour une grande partie de
I'intérieur de ces planetes, I'équation d’état est trés incertaine. Uranus et Neptune
contiennent relativement plus d’éléments lourds. Leurs intérieurs devraient étre par-
tiellement mélangés. D’apres Wuchterl et al. (2000).



3.2 Les théories de formation des planétes géantes

3.2.1 Les contraintes

Le probleme de la formation des planetes géantes du systeme solaire doit
rendre compte de certaines contraintes. Ceci est particulierement vrai dans le
cas de Jupiter.

— Ces planétes doivent s’étre formées avant I'évaporation du gaz de la né-

buleuse, c’est a dire avant 3 x 107 ans.

— D’autre part, le manque de matiere entre 'orbite de la Terre et celle de
Jupiter est certainement due a la présence de Jupiter. Il faut donc que
Jupiter se soit formée avant les planetes telluriques.

Deux mécanismes de formation ont été proposés, tout deux invoquent une
instabilité dans la nébuleuse protosolaire. La différence provient de la source
de cette instabilité. Dans le premier scénario que nous allons traiter, l'instabi-
lité est due au disque alors que dans le second — plus plausible — l'instabilité
est causée par la formation d"un coeur solide.

3.2.2 La formation directe : par instabilité du disque

L’idée de ce mécanisme de formation des planetes géantes n’est pas récente
(Kuiper, 1951; Cameron, 1978) et a été remise au gout du jour par Boss (1997).

Le processus

Elle suggére une instabilité gravitationnelle de la nébuleuse (instabilité de
Jeans) qui se fragmenterait alors en “grumeaux” de gaz et de poussieres. Ces
grumeaux denses (“des protoplanetes géantes gazeuses”), d’environ 1 My,
se contracteraient ensuite et s’effondreraient pour former directement les pla-
netes géantes.

La fragmentation aurait lieu dans les premiers stades de I'évolution de la
nébuleuse protostellaire quand il est encore massif. Ce scénario serait beau-
coup plus rapide que celui que nous allons voir ensuite (~ 10% ans a partir du
moment ot la nébuleuse devient instable).

Remarques

Ces instabilités ont lieu dans les régions externes du disques. Dans ce cas
on ne forme pas les planetes aussi proche de leur étoile que les Jupiters chauds.

Il convient de remarquer que la faisabilité de ce mécanisme (formation de
planete d’apres les protoplanetes géantes gazeuses) n’est pas démontrée. Il
n’est pas facile de former des planétes moins massives que 5 Mj,,. De plus,
I'enrichissement des planetes en élément lourds serait difficile a expliquer et
I’évacuation de la nébuleuse restante ne serait pas triviale dans ce cas. Mais il
pourrait s’appliquer a d’autres systémes planétaires.



3.2.3 La formation par étape : accrétion du gaz autour d'un

coeur solide

Les différentes étapes

Dans ce mécanisme, la formation des planetes a lieu en plusieurs étapes
caractérisées par différents types d’interaction entre les particules considérées.
Elle suit le processus de formation de I’étoile par agglomération du matériau
du disque protoplanétaire résiduel. Voici les trois grandes étapes (voir par
exemple Lissauer, 1993; Pollack et al., 1996; Wetherill, 1996, ...) :

1. Formation d"un cceur protoplanétaire : les grains (principalement formés

de silicates et de glaces) sédimentent en une couche mince et dense au
milieu du disque. Ils commencent a s’aggréger au fur et & mesure des
collisions. La masse du cceur doit étre suffisamment grande pour qu'un
emballement puisse avoir lieu et ainsi former une planete en un temps
relativement court. En effet, la durée de vie du disque est de I'ordre de
~ 107 ans.

La planete ayant atteint une masse suffisante (~ 10 — 30 Mg, masses ter-
restres) pour accréter le gaz de la nébuleuse (H et He), la planéte capture
une masse croissante de gaz. Cette phase se déroule lentement (quelques
106 années).

L’accrétion de la planete prend fin lorsque la densité autour de la planete
s’effondre. Une simulation du gap obtenu est montré sur la figure 3.2.

FIG. 3.2: Simulation de la formation d’un systéme planétaire. La densité de surface
du disque est considérablement diminuée autour de la protoplanéte. Des ondes de
gavité se propagent a la fois vers l'intérieur et I’extérieur du disque. Crédit : Douglas

Lin.



Remarques

Les planetes géantes doivent se former loin de leur étoile (au-dela de ~
5 UA). En effet, trop proche la température dans la nébuleuse est trop élevée
pour permettre I’existence de glace d’eau rendant possible la formation rapide
du coeur. De plus, la quantité d’éléments volatils serait trop faible.

Ce processus était largement accepté grace au fait qu’il reproduit les
masses des coeurs de glace et de roche des planetes géantes du systéme
solaire. Cependant les nouveaux modeéles d’intérieurs des planetes géantes
(Guillot, 1999) ont remis en question son statut de paradigme. En effet, il ap-
parait que la présence d'un coeur solide n’est pas nécessaire dans le cas de
Jupiter et de Saturne pour expliquer les mesures existantes.

D’autre part, ce mécanisme a intrinsequement ses faiblesses. En effet, le
temps de formation par ce processus est trop long d’un ordre de grandeur
pour former les planetes avant que le disque ne se dissipe.

Ce mécanisme reste encore le plus plausible malgré une autre proposition.

Les Jupiters chauds ne peuvent donc pas se former par le méme proces-
sus que les planetes géantes du systéme solaire, a la distance de leur étoile a
laquelle nous les observons aujourd’hui.

Afin d’expliquer leur présence, d’autres mécanismes doivent étre invo-
qués. Nous les décrivons ci-apres.

3.3 Adaptation pour les autres systemes plané-
taires

3.3.1 Lamigration

Puisqu’il apparait impossible aux Jupiters chauds de se former si pres de
leur étoile, I'hypothese la plus probable est qu’elles aient migré des régions
extérieures de la nébuleuse protoplanétaire et se soient arrétées tres pres de
leur étoile.

L’asymétrie dans les lieux de la résonance de Lindblad a pour conséquence
que la force de marée a 'extérieur du disque devient dominante, ce qui ferait
migrer la planéte vers l'intérieur. Le temps de migration est donné dans le cas
d’une migration de type I par (Ward, 1997) :

2 (MN\?/ My\ (H\® |
TngrNa<E) (Z—RZ E Q ’ (3.11)

ol ¢ est la contribution de I'asymétrie gravitationnelle entre I'intérieur et 1'ex-
térieur du disque. Elle devrait étre proportionnelle a H/R. L est la densité de
surface du disque. Q est la vitesse orbitale angulaire de la planete. H/R est le
rapport entre la hauteur du disque et le rayon orbital de la planete. Ce temps



de migration est de ~ 10° ans pour une masse terrestre a 5 UA et de ~ 10%
pour 10 masses terrestre ; pour des valeurs typiques des parametres du disque.

Le probleme reste alors de trouver un moyen de stopper la migration avant
la chute de la planéte dans 1’étoile (Mayor & Udry, 2000; Udry, 2001) :

— nous pouvons invoquer une cavité magnétique autour de 1’étoile (Shu
et al., 1994). La planete s’arréte alors au bord du disque ot1 la matiere est
moins dense;

— la planeéte tombe effectivement dans 1’étoile, mais une planete géante
formée entre-temps migre a son tour, ...Quelques planetes survivent
quand le processus s’arréte, a la disparition du disque. Cette these est
soutenue par le fait que les étoiles possédant des planetes ont un en-
richissement en éléments lourds (pouvant s’expliquer par la chute des
planetes dans 1’étoile) ;

— par interaction de marée, la planete perd du moment angulaire. S'il de-
vient inférieur a celui de 1’étoile la migration s’arréte (Lin et al., 1996)

— un transfert de masse par le lobe de Roche entre la planéte et I’étoile (Lin
et al., 1996; Trilling et al., 1998). La planéte perd alors de son moment
cinétique et s’éloigne de I'étoile;

— l’évaporation de la planete causée par le fait que la vitesse d’échappe-
ment du gaz est atteinte, ce qui entraine une perte de masse et donc une
perte de moment cinétique de la planete .

3.3.2 Les"Jumping Jupiters"

Si plusieurs planetes géantes se forment simultanément dans le disque,
elles se perturbent mutuellement (Weidenschilling & Marzari, 1996; Lin & Ida,
1997). Ces interactions chaotiques pourraient conduire a I’éjection de certaines
d’entre elle sur des orbites trés proches de 1’étoile. Ce scénario n’est probable-
ment pas adapté aux Jupiters chauds en orbite circulaire. Mais il existe un
certain nombre de planetes détectées sur des orbites allongées, méme a courte
période.

3.3.3 La formation in situ

Deux cas peuvent étre considérés sous cette appellation :

— la planete continue de se former alors qu’elle suit sa migration vers 'in-
térieur (Bodenheimer et al., 2000). On peut considérer ce modele comme
une amélioration du modele de migration.

— Elle se forme de maniére standard beaucoup plus rapidement qu’on
ne l'admet généralement. Il se peut donc qu’elle se forme directement
proche de son étoile. (Wuchterl, 1996, 1999)
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Dans ce chapitre, nous allons passer en revue divers aspects de la modéli-
sation des Jupiters chauds. Dans la section 4.1, nous présenterons les modeles
d’atmosphere antérieurs au modéle présenté dans cette these. La structure de
I’atmosphere profonde est dépendante de 1'évolution de la planete. Afin de
comprendre ce probléeme, nous allons décrire les modéles d’évolution de ces
objets dans la section 4.2, ainsi que les problemes liés a 1’évaporation de leur
atmosphere. Les modeéles radiatifs d’atmosphere sont statiques. La structure
réelle de ces atmospheéres est certainement plus complexe et nous nous atten-
dons a une dynamique atmosphérique intense. Des premieres tentatives pour
contraindre cette dynamique sont présentées dans la section 4.3.



4.1 Modeles radiatifs d’atmosphere

4.1.1 Les premiers modeles

Burrows et al. (1997) : un modele pour les planétes et les naines brunes
isolées

Le premier modéle radiatif pour I'atmosphére des planetes extrasolaires
a été développé par Burrows et al. (1997). Auparavant, les modeles considé-
raient I’émission de ces planetes comme des corps gris (Guillot et al., 1996;
Saumon et al., 1996). La principale hypothese limitatrice était que la planete
(o1 la naine brune, puisque ces deux types d’objets étaient traités de la méme
fagon) était supposée isolée (sans étoile-parente).

La métallicité a été supposée solaire (Anders & Grevesse, 1989). Leurs don-
nées spectrales concernant H,O provenaient de Partridge & Schwenke (1997).
De plus, CH4, CH3D, CO et H;S ont été pris en compte a travers diverses
sources de données spectroscopiques.

Un modele de spectre continu a été utilisé pour H™ et H, ainsi que pour
les absorptions induites par collisions d’hydrogene et d’hélium (Borysow &
Frommbhold, 1990; Zheng & Borysow, 1995a). La diffusion Rayleigh a été in-
troduite selon la formulation de Rages et al. (1991).

Les auteurs ont considéré des masses de 0.3 a 200 masses joviennes. La
grille de pression allait de 300 bars a 0.5 mbar en couches plan—paralléles et
leur domaine spectral s’étendait de 0.87 um a 2.5 cm. Les flux ont été calculés
en utilisant 'approximation a deux faisceaux.

Apres calcul du profil de température, les gradients thermiques supérieurs
au gradient adiabatique sont remplacés par ce dernier et un nouveau profil est
recalculé. Les opacités ont été calculées en utilisant la méthode des coefficients
k-corrélés permettant d’éviter le calcul raie par raie (voir par exemple Goody
et al., 1989; Lacis & Oinas, 1991)

L’équilibre chimique a été calculé par le code ATLAS (Kurucz, 1970). La
formation des nuages n’est pas directement modélisée. Elle est seulement
prise en compte par le fait que les especes condensées ne sont plus traitées
dans la phase gazeuse.

Plusieurs profils thermiques d’atmospheres ont été générés, ainsi que des
spectres émergents selon des valeurs de la gravité et de la température effec-
tive.

Seager & Sasselov (1998)

Guillot et al. (1996) ont montré 'effet de ’ensoleillement sur le spectre et
I’évolution des Jupiters chauds. Seager & Sasselov (1998) ont donc construit le
premier modele d’atmosphere des Jupiters chauds non isolés et I’ont appliqué
a la planete 7 bootis b.

La méthode de Feautrier a été utilisée pour résoudre I’équation de trans-
fert, en géométrie plan-parallele, dans laquel le flux incident de ’étoile a été
ajouteé.



Bien que leur modele n’inclut pas la formation des grains, 1’effet des pous-
sieres a été pris en compte en utilisant les constantes optiques correspondant
a des particules de silicates MgSiOs et la théorie de Mie pour une distribution
de taille représentative du milieu interstellaire.

La prise en compte du flux stellaire incident dans leur traitement complet
du transfert radiatif conduit a un profil de température significativement dif-
térent d’un objet isolé de méme température effective. En effet, la température
en haut de 'atmosphere est plus chaude et le gradient de température y est
plus faible.

Ce modele a été appliqué a la planete HD209458b (Seager & Sasselov,
2000). Outre les conclusions ci-dessus, un résultat important est la prédiction
que les signatures spectrales des alcalins doivent étre tres fortes.

4.1.2 Goukenleuque et al. (2000)

Les auteurs ont développé un modéle d’équilibre radiatif qu’ils ont appli-
qué a la planete 51 Pegasi b.

Le domaine de pression était étendu de 10> bar jusqu’a 10 bars. La condi-
tion limite en bas de 1’atmosphere a été imposée par un épais nuage constitué
de particules de silicates (MgSiO3, Mg,SiO4) ou de fer. Ce nuage, recouvrant
toute la planete, se trouve a différents niveaux de pression selon sa composi-
tion. La taille des grains a été fixée a 30 um.

Les sources d’opacité (et les sources des données spectrales) prises en
compte sont :

e la diffusion Rayleigh;

e l'absorption induite par collisions d’hydrogene et d’hélium (Borysow,
1996) ;

e les especes moléculaires telles que H,O (Partridge & Schwenke, 1997), CO
(dont le spectre a été généré par les auteurs), CHy.

Le flux stellaire incident a été calculé d’apres la dépendance de la tempé-
rature de brillance en fonction de la longueur d’onde de Pierce & Allen (1977).
L’abondance des éléments a été supposée solaire (Anders & Grevesse, 1989).

Les profils thermiques résultant de ce modéle comportent toujours un gra-
dient de température subadiabatique. Cela signifie qu’aucune zone convective
n’apparait au-dessus du nuage considéré. Les profils ne présentent pas d’in-
version de température (stratosphere) contrairement aux planétes géantes de
notre systéme solaire. Le modele indique aussi que, a 1'équilibre thermochi-
mique, CO est partout plus abondant que CHy4 contrairement au modéle isolé
(Burrows et al., 1997).

En ce qui concerne les spectres générés, une différence est nette entre leur
modeéle dans lequel le nuage est constitué de Mg,SiOy treés peu réfléchissant
ou de MgSiO3, au contraire tres réfléchissant. Le modéle avec un nuage de fer
est intermédiaire.



4.1.3 Barman et al. (2001)

Les auteurs ont utilisé le code d’atmospheére PHOENIX pour résoudre
le transfert radiatif dans les planetes autour de deux types d’étoiles : dM5
(Tege = 3000 K) et G2 (de type solaire avec Ter = 5600 K). PHOENIXpeut
résoudre 1’équation de transfert radiatif soit en symétrie sphérique soit dans
I"approximation plan—parallele.

Le flux stellaire, également généré par PHOENIX n’est pas redistribué sur
toute la planéte et est supposé isotrope.

Deux cas limites de comportement vis a vis des opacités ont été considérés :

e le modele AMES-cond : les grains se forment selon les équations de 1'équi-
libre chimique mais ils sont completement éliminés par effet de sédimen-
tation. La formation de poussiere agit dans ce cas uniquement comme
éliminateur des éléments réfractaires. Ainsi un certain nombre de molé-
cules ne contribuent plus au calcul de I'opacité.

e le modeéle AMES-dusty : au contraire, néglige tout effet de sédimentation.
La ou les grains se forment ils y restent. Ces grains participent donc "ac-
tivement" au bilan des opacités.

Le calcul d’opacité inclut les raies de H,O et TiO de Partridge & Schwenke
(1997), les raies de CHy4 provenant des banques de données spectrales HI-
TRAN et GEISA (Rothman et al., 1992; Husson et al., 1992). Les absorptions
induites par collisions ont été introduites pour Hy, N, Ar, CHy et COs».

En ce qui concerne les grains, une distribution de taille interstellaire a été
prise, allant de 0.00625 a 0.24 um et les équations d’équilibre chimique in-
cluant plus de 1000 liquides et cristaux ont été utilisées.

La figure 4.1 illustre I'effet de 1’ensoleillement sur le profil thermique par
rapport au cas d"une planéte isolée, ainsi que I'effet des différentes distances a
I’étoile, pour une étoile de type solaire et une planete de température effective
intrinseque? Ty = 500 K (sachant que ces auteurs ont aussi considéré le cas
d’une planete plus jeune avec Tin¢ = 1000 K).

Pour le modele dusty, la partie profonde de I'atmosphere n’est pas affec-
tée par l'irradiation de la planéte. En ce qui concerne le modéle cond, méme
profond dans I'atmosphere on ressent l'effet de ’ensoleillement. Par contre,
en haut de I'atmosphere, la température augmente en raison inverse de la dis-
tance a I’étoile.

L'effet de I’ensoleillement est aussi présenté sur la figure 4.2 représentant
les spectres des modéles. Les modéles dusty présentent des spectres tres lisses.
Seules des signatures en réflexion dans le visible peuvent étre remarquées,

Voir le site de Peter Hauschildt pour plus de détails. L’adresse est la suivante :
http ://www.hs.uni-hamburg.de/EN/For/ThA/phoenix/ind ex.html

’La température effective intrinséque, ou température interne est définie d’apres le flux
d’énergie interne de la planete (Fint) par : O‘Télt = Fnt , ou o est la constante de Stefan-
Boltzmann
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FIG. 4.1: Structure thermique des modéles de Barman et al. (2001) pour une pla-
néte isolée ou autour d’une étoile de type solaire. Les paramétres du modele sont
Tint = 500K et log g = 3.5. Le modéle AMES-Cond (modéle ot les poussiéres qui se
forment sous totalement éliminées par sédimentation) est montré a gauche pour les
distances a I’étoile de 1.0, 0.5 et 0.3 UA. L’autre modéle limite AMES-Dusty (dans le-
quel aucune sédimentation n’a lieu) est représenté a droite pour les mémes distances.
Les symboles pleins correspondent a différentes épaisseurs optiques (t)aA = 1.2um.

entierement dues a la réflexion par les poussieres. Plus la planete est proche
de I'étoile et plus les signatures en absorption disparaissent.

Dans le modele cond, les bandes du méthane et de I’eau restent fortes quelle
que soit la distance. La diffusion Rayleigh est responsable de la majorité de la
réflexion. Bien que le flux émergent de la planete augmente quand la planete
se rapproche de 1’étoile parente, il reste faible comparé au flux de I'étoile.

Les deux modeles dusty et cond correspondent a deux modeles extrémes
permettant d’analyser les effets des poussieres. Le modeéle avec condensa-
tion est plus lumineux car la présence des poussieres dans le cas dusty bloque
le flux thermique. L'absence de particules rend aussi I’atmosphére bien plus
transparente au flux incident.
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FIG. 4.2: Spectres des planetes dont le profil thermique est représenté sur la figure 4.1
de Barman et al. (2001). Plusieurs distances étoile-planéte sont considérées ainsi que
le cas isolé. A titre de comparaison, le spectre de I’étoile source de I’ensoleillement de
la planéte est tracé. Les flux ont été calibrés pour une distance de 15 pc. Le modele
AMES-dusty est en haut et le modele AMES-cond est en bas.

4.1.4 Sudarsky et al. (2003)

Une étude relativement complete a été menée par ces auteurs en faisant
varier divers parametres de la planéte. Ils définissent plusieurs classes de pla-
nétes selon les parametres utilisés. En effet, la gamme de température de la
planete définit sa composition. Cinq classes ont ainsi été identifiées :

e la classe I est celle des planétes joviennes : elles orbitent a quelques unités
astronomiques de leur étoile. Leur température d’équilibre Teq! est in-

IRappelons que la température d’équilibre est définie par :

g _ (1-Ap)L,
Teq = 16maf '

ol o est la constante de Stefan-Boltzmann, Ag ’albédo de Bond, L, la luminosité de 1’étoile
centrale, a4 la distance étoile—planete et f le facteur de redistribution du flux stellaire sur l’at-
mosphere de la planete. f = 1 pour un flux redistribué sur toute la planete et f = 0.5 si il
n’est redistribué que sur le coté jour (cas d’un rotateur lent).



férieure a 150 K. Les especes dominantes en phase gazeuse sont CHy
(plutdt que CO) et NH3 (plutdt que Ny). Ces objets sont trop froids pour
émettre de maniere significative dans l'infrarouge proche et dans le vi-
sible. Dans ce domaine, le spectre se compose principalement de la lu-
miere réfléchie par les nuages d’ammoniac.

Cette classe inclut Jupiter et Saturne, et plus généralement les planetes
situées a quelques unités astronomiques de leur étoile et dont I'évolution
est suffisamment avancée pour que le flux interne d’énergie soit assez
taible pour que I’ammoniac se condense dans 1’atmosphere visible.

e la classe II contient les planétes orbitant a ~ 1-2 UA, ou plus loin si I'étoile
est jeune. Les températures de 1’atmosphere extérieure (< 250 K) sont
en-dessous de la température de condensation de 1’eau. Il en résulte une
couche de nuage d’eau réfléchissant le flux stellaire dans le visible et le
proche infrarouge. Le spectre reste cependant dominé par les bandes de
I'eau, du méthane et dans une moindre mesure de I'ammoniac, tous en
phase gazeuse.

e la classe III dont les planétes sont trop chaudes pour permettre a 1’'eau de
se condenser mais trop froides pour que des grains de silicates et de
fer puissent se former. Orbitant autour de ~ 1 UA, ces objets ont des
températures d’équilibre Teq entre ~ 350 K et 800 K.

Les bandes de l’eau et du méthane en phase gazeuse sont tres fortes
alors que celles de I'ammoniac sont plus faibles que pour la classe II.
L’absorption induite par collisions de H, atténue le spectre vers ~ 0.8,
1.2et2.4 um.

e la classe IV des EGPs proches de leur étoile. Ces planetes orbitent a envi-
ron 0.1-0.2 UA et méme moins si I’étoile centrale est plus évoluée. Les
températures atmosphériques sont de 1’ordre des 1000 K, ce qui a pour
conséquence d’augmenter significativement 1’abondance des alcalins et
de rendre CO la principale espece carbonée de la haute atmosphere.

Le spectre visible est dominé par les raies des alcalins qui sont grande-
ment élargies par la pression. L’absorption par le CO est trés forte dans
les régions ~ 2.3 et 4.4-5.0 um, cependant 1’absorption du méthane est
encore apparente (mais plus faible que pour la classe III).

L’absorption de 1’eau reste tres présente et comme dans la classe III 1’ab-
sorption induite par collisions de H; joue un role important dans l'infra-
rouge proche. Des nuages de silicates et de fer peuvent se former, mais
trop profondément dans 1’atmosphere pour affecter le spectre émergent.

e la classe V (roasters) des plus chaudes des EGPs sont tres proches de leur
étoile, orbitant a une distance d’environ 0.05 UA. Parmi elles se trouvent
la premiére planete extrasolaire découverte 51 Peg b et la premiere pla-
neéte extrasolaire a transit découverte HD209458b.

La plupart d’entre elles ont des températures d’équilibre supérieures ou
égales a 1400 K. Des nuages de silicates et de fer peuvent se former a des
altitudes relativement hautes et peuvent donc significativement affecter



le spectre émergent. Comme la classe 1V, les raies des alcalins jouent un
grand role dans le spectre visible, cependant, I'intensité de ces raies peut
étre réduite par la réflexion sur les nuages.

L’absorption due a H,O et a CO reste forte mais contrairement a la classe
IV, les signatures du méthane sont presque inexistantes. La présence de
nuages a haute altitude peut engendrer un lissage du spectre émergent.

La figure 4.3 illustre les profils thermiques représentatifs de chaque classe.
Nous n’allons pas exposer tous les spectres pour chaque classe (cependant

nous en présentons un exemple particulier ot les parametres correspondent a
HD209458b, de classe V dans la figure 4.4).
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FIG. 4.3: Profils de température des EGPs selon la température effective d’apres Su-
darsky et al. (2003). Ces profils correspondent a différentes classes (voir texte). Les
courbes de condensations des quatre condensats les plus abondants (ammoniac, eau,
silicates et fer) sont aussi représentées. L'intersection de ces courbes avec le profil T-P
indique la position des nuages. Seuls les profils des atmosphéres sans nuages sont
montrées.

La diffusion des particules a été traitée selon la théorie de Mie, appliquée
aux condensats suivants : glace d’ammoniac, eau sous forme glacée et liquide,
enstatite (MgSiO3), forsterite (MgySiO4), MgAl,Oy, fer, Al,O3, CayAlySiOy.
Les auteurs ont utilisé la distribution de taille des particules suivante :

wo=(2) enlo(2)]

avec un pic de taille différent selon I'espéce chimique.

(4.1)



L’altitude du nuage est définie par l'intersection entre le profil thermique
et la courbe de condensation. L'extension verticale du nuage est caractérisée
par une échelle de hauteur égale a celle de la pression.

La modification de divers parametres est aussi analysée. Parmi ceux-ci,
citons le flux intrinseque de la planete (relié a son évolution), la gravité de
surface (reliée a son rayon), les nuages et la taille de leurs grains.

De plus, plusieurs systemes correspondant a des planetes connues sont
traités. La figure 4.4 montre le spectre calculé pour les parametres de
HD209458b.
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FIG. 4.4: En haut : spectre visible et infrarouge proche de HD209458b calculé par Su-
darsky et al. (2003) . Le spectre de son étoile parent d’apres un model de Kurucz est
aussi représenté. Ces flux ont été calculés en prenant un rayon de la planete de 1.35
Ryup- En bas : rapport entre le flux intégré en phase de la planete HD209458b et celui
de son étoile en fonction de la longueur d’onde.



4.2 Modeles d’évolution

L’étude du transit de HD209458b a permis pour la premiére fois d’obte-
nir la masse et le rayon d’une planéte extrasolaire. Cela représente une forte
contrainte sur les modeles d’évolution des Pégasides.

4.2.1 Modéliser I’évolution des Jupiters chauds

En plus des équations de structure interne évoquées dans la section 3.1
(équation de 1’équilibre hydrostatique, équations d’état, opacités, ...), il faut
introduire la dépendance temporelle.

La seule équation de la structure interne des planetes géantes ou le temps
figure explicitement est 1’équation de conservation de I’énergie (3.10) que nous
pouvons réécrire en fonction de la masse et non du rayon :

oL _ _.0S

am =~ Lo v (4.2)

ou L est la luminosité, m la masse , T la température, S I'entropie et t le temps,
tout ceci pour un niveau donné.

La modélisation de 1’évolution s’appuie sur la résolution de cette équa-
tion. Pour ce faire, il est nécessaire de fournir une condition en surface reliant
la température a un niveau donné avec le rayon a ce niveau (R) et la lumino-
sité (L) (ou de méme avec l'accélération due a la gravité g et la température
effective de la planete Tg).

Les différents modeéles

La modélisation des objets isolés ne pose pas de problemes. La plupart des
modeles d’évolution des planetes extrasolaires sont des adaptations de tels
modeles. Cependant la prise en compte de I'ensoleillement de la planéte par
son étoile-parent (dont le traitement est crucial, comme 1'ont montré Guillot
et al., 1996) est la principale source des différences entre les divers modeles.

Guillot & Showman (2002) ont étudié 1’évolution des Jupiters chauds, en
s’intéressant plus particulierement a la planete HD209458b. En utilisant diffé-
rents types de conditions aux limites, ils ont défini deux modeles.

e Le modeéle chaud : adapté d’'un modéle pour planéte isolée, la température
effective a été augmentée de maniere a tenir compte de 1’ensoleillement.
Cette condition s’écrit :T(p = 10bars) = Tiso1(Test, §)-

e Le modele froid : plus réaliste, l'irradiation de 1’étoile est prise en compte
par l'effet qu'a l'absorption du flux stellaire dans la haute atmo-
sphére sur la diminution du gradient de température. Cette condition
s’écrit :T(p = 3bars) = Tiso1(Tesr, §) — 1000K. II en résulte une tempéra-
ture profonde plus basse que pour le modele précédent.



Ces conditions aux limites peuvent sembler arbitraires mais reproduisent qua-
litativement I'effet du rayonnement sur la structure de la planéte. Les résultats
de ce modele sont illustrés sur la figure 4.5.
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FIG. 4.5: Evolution du rayon des Jupiters chauds avec le temps, pour les deux types
de conditions aux limites utilisées par Guillot & Showman (2002). La courbe en poin-
tillés représente le modéle froid avec une source supplémentaire de chaleur. Ce der-
nier atteint le rayon de HD209458b en un temps compatible avec I’4ge supposé de la
planéte.

Burrows et al. (2003) ont modélisé de facon plus cohérente le couplage
entre l'intérieur et I'atmosphere de la planete en construisant une grille reliant
les parametres S—T.—g (entropie-température intrinseque—gravité) pour une
planéte irradiée. Un modeéle théorique de spectre d"une étoile GOV généré par
Kurucz (1994) a été utilisé afin de calculer les profils T/ P.

Bodenheimer et al. (2001, 2003) ont fixé un albédo et la température a un
niveau Trosseland = 5 T (TRosseland = 3) = Tefr. Ce niveau correspond a une
pression de ~ 1 mbar. Cette condition sous-estime la température atmosphé-
rique.

Baraffe et al. (2003) ont construit un modele d’évolution completement
cohérent dans le sens ou le traitement des calculs du profil atmosphérique
de la planéte irradiée et de la structure interne sont couplés. De plus, le
code radiatif dépend de la fréquence (Barman et al., 2001). L'effet de 1’enso-



leillement sur le bilan énergétique est inclus via le terme d’énergie incident :

2
Fiine = % (%) F.. La redistribution du flux incident est donc effectuée uni-

quement du coté éclairé, ce qui maximise 1'effet de I'ensoleillement. La fi-
gure 4.6 représente 1’évolution du rayon de HD209458b en fonction du temps
pour différentes valeurs du flux d’énergie interne de la planete. Nous pou-
vons y remarquer que la contraction de la planete est ralentie par l'irradition
de I'étoile par rapport au cas isolé. Une généralisation a d’autres planetes ex-
trasolaires proche de leur étoile a été faite par Chabrier et al. (2004).
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FIG. 4.6: Evolution du rayon de HD209458b d’apres Baratfe et al. (2003). Les diffé-
rentes courbes représentent le cas isolé, le cas irradié par ’étoile et des cas ot le flux
d’énergie interne de la planéte est augmenté.



4.2.2 Peut-on reproduire le rayon de HD209458b ?

La figure 4.5 illustre 1’évolution du rayon des deux modeles de Guillot
& Showman (2002). Le modele chaud atteint le rayon de HD209458b en un
temps compatible avec les observations, mais les conditions initiales ne sont
pas satisfaisantes. Lorsqu’on prend le modele froid plus réaliste, la contraction
de la planete est trop rapide. Il faudrait invoquer une source d’énergie interne
qui s’opposerait a la contraction et la ralentirait.

Dans une étude plus récente, Baraffe et al. (2003) parviennent a la méme
conclusion avec un modele plus élaboré, comme le montre la figure 4.6. Méme
en surestimant l'effet de I'ensoleillement du fait du flux incident provenant
de l'étoile redistribué uniquement sur le coté éclairé, le ralentissement de la
contraction de la planéte qu’il engendre n’est pas suffisant et il reste une dif-
térence de 20% avec le rayon observé.

4.2.3 Sources d’énergie possibles

Pour expliquer le rayon de HD209458b avec les modéles d’évolution, il
faudrait que la planete dissipe 1% du flux stellaire incident dans les régions
profondes de son atmosphere. Plusieurs mécanismes pourraient fournir cette
source d’énergie profonde.

Lubow et al. (1997) imaginent que la synchronisation de l'orbite du Jupiter
chaud par effet de marées pourrait fournir cette énergie. Mais ce mécanisme
ne dissipe assez d’énergie que lorsque la planéte se synchronise, il est donc
limité aux premiers stades de 1’évolution de la planete (cette synchronisation
est rapide comme nous 'expliquons dans la section 4.3).

Bodenheimer et al. (2001) invoquent la circularisation d'une orbite initiale-
ment excentrique. Ce processus requiert la présence d'un compagnon proche
et massif qui exciterait I’excentricité sans quoi il ne serait pas assez important.
La détection d"un tel compagnon n’est évidemment pas triviale.

Guillot & Showman (2002) invoquent une pénétration du flux stellaire
dans les couches profondes ou un transport d’énergie cinétique verticalement
dans l’atmosphére de la planete, des couches externes vers le centre. Cette
possibilité est confirmée par Bodenheimer et al. (2003).

4.2.4 Durée de vie et évaporation atmosphérique de la planéte

Compte tenu de l'échappement de l'atmosphére des planetes géantes
proches de leur étoile, évoqué dans la section 2.1, il convient de s’interroger
sur la durée de vie de ces objets.

Apres avoir mis en évidence cet échappement pour l’'atmospheére de
HD209458b (Vidal-Madjar et al., 2003), la méme équipe a tenté d’évaluer le
temps de vie des Jupiters chauds. Ainsi I’estimation du taux d’échappement
par Lecavelier des Etangs ef al. (2004) permet de relier la masse initiale de la
planéte, sa distance a 1’étoile et sa durée de vie. Le résultat est présenté sur la
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FIG. 4.7: Tracé du contour du logarithme de la durée de vie de la planéte en fonction
de la masse et de la distance. Les carrés indiquent les planétes détectées. OGLE-TR-
56b est située dans le coin en haut a gauche. HD209458b est indiquée par un rond.
Les triangles indiquent HD 49674b, HD 46375b, HD 76700b et HD 83443b. Ces pla-
nétes doivent avoir une durée de vie de I'ordre de 10° ans. Elles doivent avoir perdu
une grande partie de leur hydrogene et pourraient étre des restes de Jupiters chauds.
D’aprés Lecavelier des Etangs et al. (2004).

tigure 4.7. Nous pouvons en conclure que les planetes plus proches que 0.03-
0.04 unité astronomique ont des durées de vie relativement courtes (< 10%
ans) sauf si elles ont des masses initiales bien plus élevées que celle de Jupiter.

Les Jupiters chauds de faible masse ont des durées de vies courtes. L'éva-
poration de leur atmosphere pourrait conduire a des planétes appauvries en
hydrogene : les Neptunes chauds, voire sans atmosphere du tout, ce qui consti-
tuerait une nouvelle classe de planetes.

Baraffe et al. (2004) ont inclut dans leur modele d’évolution I’échappement
tel qu'il est traité par Lammer et al. (2003). En comparant le temps caracté-
ristique de la perte de masse (t; = m/M ot m est la masse locale et M le
taux de perte de masse) avec celui de Kelvin-Helmotz — temps caractéris-
tique d’évolution de la planéte — (txy ~ 2Gm?/RL ot1 G est la constante de la
gravitation, R le rayon de la planete et L sa luminosité), il apparait I’existence
d"une masse critique pour laquelle 1'évaporation 'emporte relativement t6t
dans l'évolution de la planete (< 5 milliards d’années).

Cette masse critique dépend bien entendu de la distance étoile-planete et
du taux de perte de masse. Au-dessus de cette masse critique, I'évolution



de la planéte est peu affectée par I'évaporation; c’est le cas pour le modele
dont les parameétres correspondent a la planete OGLE-TR-56b. En-dessous de
cette masse, la planéte s’évapore entierement en moins de 5 milliards d’an-
nées. Pour une planete dont la masse est critique, une réaction violente peut
se produire, se traduisant par une augmentation du rayon. Une planéte dis-
tante de 0.046 UA pourrait atteindre le régime critique a 1’age de HD209458b.
Cependant l'estimation faite par les auteurs du taux d’échappement repose
sur des hypotheses simplificatrices et I’évaluation de la masse critique est tres
incertaine.

4.3 Dynamique atmosphérique des Pégasides

4.3.1 Des planétes en rotation synchrone

Le temps de synchronisation d"une planete par rapport a son étoile s’écrit,
en considérant le temps caractéristique pour que la planete perde son “spin”
par les forces de marées (Hubbard, 1984; Marcy et al., 1997) :

3 2 6
Tsync ~ Q (i> Wp (%) (i> (4.3)
GM, M, Ry
ou Q, Ry, My, a, w, sont respectivement le facteur de dissipation par les forces
de marées, le rayon, la masse, le demi-grand axe de l'orbite et la différence
entre les moments angulaires synchrone et initial de la planéte. M, est la masse
de Iétoile.

Pour les Jupiters chauds, le temps de synchronisation est de 1'ordre de
quelques 10° années, pour une estimation raisonnable de Q (Marcy et al.,
1997). Ce temps étant tres court, la rotation de telles planétes devraient étre
synchrone. Montrant toujours la méme face a son étoile, on peut s’attendre a
de grands écarts de températures suivant la longitude.

4.3.2 Modeles de circulation atmosphérique
Simulations de Showman & Guillot (2002)

Dans un premier temps, ces auteurs ont fait des estimations par des ar-
guments analytiques amenant a conclure que des vents zonaux forts peuvent
apparaitre, avec des vitesses atteignant environ 1 km/s. De plus les contrastes
en température entre le jour et la nuit et entre le pole et I'équateur peuvent
étre importants, de 1’ordre de 500 K vers le niveau 7 = 1.

Dans un deuxiéme temps, ils ont conduit des simulations préliminaires en
trois dimensions avec le code EPIC (Explicit Planetary Isentropic Coordinate)
avec une constante de temps radiative fixée a 2.3 jours quel que soit le niveau
de pression. Ces simulations aboutissent a la présence d"un jet équatorial pro-
grade et donc a la conclusion que 1’atmosphere pourrait étre en superrotation
comme c’est le cas pour Vénus.



Un schéma qualitatif de ce que pourrait étre la circulation des Jupiters
chauds est donné sur la figure 4.8.
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FIG. 4.8: Circulation atmosphérique proposée pour les jupiters chauds par Showman
& Guillot (2002).

Simulations de Cho et al. (2003)

Cho et al. (2003) résolvent les équations hydrodynamiques a deux dimen-
sions en couche mince. Ils supposent une constante de temps radiative de 10
jours et utilisent pour la vitesse des vents caractéristique (reliée a 1’énergie ci-
nétique moyenne) plusieurs valeurs de 50 a 1000 m/s. Leur simulation abou-
tit & une circulation caractérisée par des vortex polaires mobiles et trois jets
-streams intenses. Pour la plus grande vitesse considérée, la température mi-
nimale est de 800 K et le contraste maximum est de 1000 K.

Simulations de Cooper & Showman (2004)

Cooper & Showman (2004) ont adapté un code de dynamique atmosphé-
rique planétaire qui calcule "évolution des variables atmosphériques dont la
pression, la température et la vitesse des vents. Les auteurs ont utilisé le profil
thermique d’équilibre de Iro et al. (2004) et paramétrisé le refroidissement par
un terme Newtonien.



Leurs simulations génerent des vents de plusieurs km s~! proche de la
photosphere et des différences de température de 300 K a 1 bar. Ces résultats
sont en accord avec les prédictions de Showman & Guillot (2002). Des vents de
10-100 m s~ ! peuvent pénétrer profondément dans 1’atmosphere. Cela pour-
rait affecter la dynamique interne et éventuellement induire une rotation non
synchrone.
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Chapitre 5

Modéliser I’atmosphere des
planétes géantes extrasolaires

5.1 Introduction

Afin de modéliser 'atmosphére des planetes géantes extrasolaires, il
convient d’établir la relation entre le chauffage de la planete dii au flux stel-
laire incident sur son atmosphere et son refroidissement d a ’émission ther-
mique de la planéte.

Cette relation est définie par 1’état d’équilibre dans un cas statique et par
une équation de conservation d’énergie dans un cas dépendant du temps (qui
dans un cas indépendant du temps revient au méme que précédemment).

Dans cette partie II, nous allons décrire notre modele de transfert radia-
tif. Apres un bref rappel des définitions des différentes zones de I’atmosphere
(ci-dessous), nous allons expliquer la méthode méme du calcul (dans le cha-
pitre 6), ainsi que les ingrédients que nous avons introduits. En effet, ce calcul
nécessite de pouvoir déterminer la composition de I’atmospheére pour un pro-
fil thermique donné (voir le chapitre 6), ainsi que de calculer 1'opacité de cette
atmosphere due aux composés atmosphériques (voir le chapitre 7).

5.2 Définition des différentes zones de l’atmo-
sphére des planétes géantes extrasolaires

Compte-tenu des différences avec les planétes géantes du systeme solaire,
il convient de définir ou de rappeler les différentes zones atmosphériques des
Jupiters chauds. Nous pourrons alors étudier de maniere plus concréte les
différents travaux sur le sujet.

Dans le modele que nous présentons, deux zones sont évoquées. Elles dif-
ferent par le processus dominant de transport de I'énergie :

e la zone dans laquelle le mode de transport est la convection, le gradient



thermique y est égal au gradient adiabatique (voir la section 3.1). La
convection assure la constance de ce gradient. Cette partie de I'atmo-
sphere est la troposphére qui a lieu dans notre modele pour des pres-
sions supérieures a quelques 100-1000 bars.

e la zone dans laquelle le mode de transport est le rayonnement, dans notre
modele entre les niveaux de pression de typiquement 10~ bar — au-dela
des écarts a ’'Equilibre Thermodynamique Local (ETL) sont attendus —
et la zone convective : c’est la mésosphere. Dans notre modele, il n'y a
pas d’inversion de température donc pas de stratosphére.

Plus haut dans I’atmosphere, elle n’est plus en ETL. Notre modele ne s’ap-
plique plus. Nous pouvons encore y distinguer deux zones :

e la thermosphere : le chaufage stellaire y est trés intense. Le mode de trans-
port de I’énergie est la conduction. Cela conduit a une inversion de tem-
pérature.

e L'exospheére : le libre parcours moyen des molécules est supérieur a I’échelle
de hauteur : celles-ci peuvent s’échapper. Une atmosphére étendue peut
en résulter. Cette partie de 'atmosphere est étudiée dans les chapitres 2
et4.



Chapitre 6

Description de la méthode
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6.1 Le transfert radiatif

6.1.1 Physique du probleme

Notre modeéle est basé sur un calcul de transfert radiatif. Il s’applique a ce
que nous avons défini dans le chapitre 5 comme la mésosphere. Un ajustement
est appliqué a posteriori afin de modéliser la zone convective (la troposphére).



Nous traitons le probléme a une dimension, en supposant ’atmosphére
en équilibre hydrostatique et a I'ETL. Dans ce cas, 1’évolution du profil de
température est relié au flux net F par I'équation d’énergie :

dT _ mg (dF
T (%) 61)

ou mg est le poids moléculaire moyen multiplié par 1’accélération e la pesan-
teur et Cp, la chaleur spécifique moyenne. Le flux net est divisé en deux contri-
butions : le flux thermique émis par I’atmosphere Figr (montant - descendant)
et le flux stellaire F, (descendant - montant), ainsi F = Fr — Fi et I'équa-
tion (6.1) peut alors s’écrire :

dT
25 = hp) —clp) (6.2)
ou h(p) = —g—g% etc(p) = ?f d‘f;}‘ sont respectivement les taux de chauf-

tfage et de refroidissement.

L’équilibre radiatif correspond a une solution stationnaire de 1’équation
d’énergie et est donc obtenu en fixant le terme de gauche de 1’équation (6.2) a
zéro. Dans ce cas, le flux est conservatif et les taux de chauffage et de refroi-
dissement sont égaux a tous les niveaux de I'atmosphere. Nous pouvons aussi
faire varier I'ensoleillement provenant de 1’étoile pour tenir compte des varia-
tions temporelles (diurnes et/ou saisonniéres). Dans ce cas, nous obtenons un
profil thermique de la planete dépendant du temps.

6.1.2 Principe du calcul

Le principe de ce calcul de transfert radiatif, illustré sur la figure (6.1), est
le suivant :

1. nous partons d’un profil de température initial. Dans le cas dépendant
du temps, le profil de départ correspond a la solution de 1’équilibre ra-
diatif.

2. Nous calculons les profils d’abondances des especes chimiques en uti-
lisant le code ATLAS (en supposant que 'équilibre thermochimique est
réalisé, voir le chapitre 6.8).

3. Nous calculons le flux spectral thermique a chaque niveau de pression
p en fonction de la longueur d’onde et en déduisons le profil vertical du
taux de refroidissement c(p). Plus précisément, ce sont des coefficients
de couplage ;| entre les couches i etj a la fréquence k qui sont calculés
et qui permettent de calculer le flux spectral pour le profil de tempéra-
ture choisi (section 6.2).

4. nous calculons de méme les taux de chauffage pour les mémes abon-
dances d’espéces chimiques (section 6.3).



5. Enfin nous appliquons 'équation (6.2). Elle nous permet au choix de
calculer par une méthode pas a pas la solution de 1'équilibre radiatif
ou d’obtenir une solution dépendant du temps (périodique) en faisant
varier l’ensoleillement (section 6.4).

6. Dans le cas stationnaire, le profil solution est comparé au profil initial.
S’il s’en écarte trop (selon un certain critére), on reprend 1'ensemble de
la boucle (étapes 2 a 5). Dans le cas dépendant du temps, on itére en
temps jusqu’a obtenir une solution périodique.

6.1.3 Méthode numérique

Nous utilisons le code atmosphérique de Goukenleuque et al. (2000) décrit
en détail par Goukenleuque (1999). Dans le cas présent une grille de N = 96
niveaux a été employée, de 3 x 10% a 1 x 107 bar. Cette grille nous permet de
couvrir a la fois des niveaux profonds de I'atmosphére jusqu’a la limite entre
la zone radiative et la zone convective et les niveaux d’altitude élevée qui sont
sondés par les observations.

6.2 Refroidissement de 1’atmosphere : le flux ther-
mique

Le flux thermique émis par la planéte est calculé de 0.7 a 9 um. Au niveau
pi, il peut s’écrire :

N
Fr = ; > kB (1) (6.3)
=1

ott By (T;) est la fonction de Planck a la température T; du niveau de pression
pj et a la fréquence vy. a; « (= 4 ) est un terme de couplage lié a la transmit-
tance entre les niveaux p; et pj, moyenné sur un intervalle de fréquence centré
sur v, (Goukenleuque et al., 2000).

Nous utilisons une largeur d’intervalle de 20 cm~!. Ces coefficients sont
calculés par un code de transfert radiatif raie par raie sans diffusion.

En-dessous de la limite en bas de 'atmosphére au niveau p;, ont suppose la
présence d"une couche isotherme d’épaisseur optique infinie a la température
Ty.

6.3 Chauffage de ’atmosphere

6.3.1 Le flux stellaire

Afin de calculer F, en fonction du niveau de pression, nous résolvons
I’équation de transfert avec diffusion dans l'approximation a deux faisceaux
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FIG. 6.1: Algorithme itératif de résolution. Les éléments encadrés par des pointillés
bleus indiquent la différence entre le cas stationnaire et le cas dépendant du temps a
savoir la modulation des taux de chauffage par un ensoleillement variable. L’ellipse
rouge représente la fin de la boucle. A ce stade, on regarde si le profil obtenu est
égal au profil initial dans le cas statique ou si la solution est périodique dans le cas
dépendant du temps.



et la géométrie plan-paralléle avec un code raie par raie monochromatique. La
condition limite est que le flux incident descendant F! (0) est donné par :

F(0) = an <&)ZBV<T*> , (6.4)

a

ol R, est le rayon de l'étoile, a la distance de la planéte a la surface de I'étoile
et B,(T4) est la fonction de Planck monochromatique a la température de
brillance de 1’étoile T,.

Lorsque I’on résoud 1’équilibre radiatif (cas stationnaire), nous considérons
un ensoleillement moyenné sur tout le disque, ce qui revient a utiliser @ = i.
Quand c’est le calcul dépendant du temps que 1'on effectue, nous utilisons
a = 7t max[cos(A),0], ou A est 'angle au zénith de 1’étoile.

Le flux stellaire est calculé de 0.3 & 6 um (1700-32000 cm~!). Nous suppo-
sons que les photons dont la longueur d’onde est inférieure a 0.3 um sont soit
diffusés de maniere conservative, soit absorbés au-dessus de la grille atmo-

sphérique (p < 1 pbar) et ainsi ne participent pas au bilan d’énergie.

6.3.2 Discussion sur la redistribution du flux stellaire

Plusieurs auteurs ont étudié la structure des Jupiters chauds en équilibre
radiatif en considérant ’atmosphére comme une colonne a une dimension re-
cevant un flux moyen par le haut et un flux intrinseque plus faible par le bas.
Dans ces modeles, le chauffage stellaire est soit redistribué de manieére égale
sur toute la planete (Seager & Sasselov, 1998, 2000; Goukenleuque et al., 2000),
soit redistribué uniquement sur le coté jour (Sudarsky et al., 2003; Baraffe et al.,
2003; Burrows et al., 2003), ou bien méme non redistribué du tout (Barman
et al., 2001; Burrows ef al., 2003).

En réalité, dans une atmospheére planétaire, les vents transportent une par-
tie du flux stellaire du coté jour vers le coté nuit et de I'équateur aux poles.
Ainsi, la structure thermique ne dépend pas seulement de I’ensoleillement lo-
cal mais également de la dynamique atmosphérique.

6.4 Egalisation des taux de chauffage et de refroi-
dissement

6.4.1 Instabilité numérique

Lorsque que I'on cherche a égaliser les taux de chauffage et de refroidisse-
ment, nous constatons une instabilité lors des itérations, quand on consideére
des pressions élevées et par voie de conséquence des épaisseurs optiques im-
portantes. Le profil thermique commence alors a osciller sans que 'on par-
vienne a converger. Un exemple d"un tel profil est donné avec la figure 6.2.
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FIG. 6.2: Illustration de I'instabilité de I’algorithme. En vert, le profil obtenu avec I'al-
gorithme initial. La temperature oscille d’un niveau a I’autre a grande profondeur. En
bleu, en ajoutant un terme de friction, cet effet disparait.



Ce probléme est bien connu pour la résolution de ce type d’équation diffé-
rentielle. Etudions donc la méthode pour résoudre ce probléme (pour une ap-
proche détaillée des problemes de méthodes numériques, se référer a Press
et al., 1992).

L’équation différentielle que nous avons a résoudre afin d’égaliser les taux
de chauffage et les taux de refroidissement est donnée par :

dr  mgdF
G C, dp (6.5)
Appelons a = 'g—f. L’équation (6.5) devient alors :
dT  dF
@ + ad—p =0 . (6.6)

On reconnait une équation différentielle hyperbolique a flux conservatif
(équation d’advection).

6.4.2 Meéthode numérique

Nous utilisons la méthode des différences finies afin de discrétiser I'équa-
tion. Notons de maniére générale la quantité u dépendant du temps ¢, (a 1'ité-
ration 1) et de la pression p; (au niveau i) : ul' = u (t,, p;). Les dérivations pré-
cises au premier ordre en temps et en pression pour cette quantité s’écrivent
(dérivées d’Euler vers l’avant) :

ou ulttt—yn
in

ou| _ul, —ul

oy = Ay O (6:8)
i,n

ol At = t"+1 — " est e pas en temps d’une itération a 'autre et Ap = pi1 — p;
le pas de la grille de pression. Cette fagon de calculer les dérivées est appelée
FTFS (Forward Time Forward Space). C’'est une méthode explicite de résolution.

La méthode consiste a utiliser les valeurs des températures T au temps t"
pour calculer les flux F'. Ensuite nous pouvons calculer les nouvelles valeurs
T'"*! en utilisant la relation :

T T = —”A—A; (F'y —F")+ O (Atz, Ap) : (6.9)
6.4.3 Analyse de stabilité : critére de von Neumann

La méthode d’analyse de stabilité de von Neumann consiste a imaginer
que les coefficients de I’équation varient peu dans 'espace et le temps (analyse



locale). Dans ce cas, les modes propres de 1’équation (6.6) peuvent s’écrire sous

la forme:: B
T = & (k)"e™ar (6.10)

ou k est un vecteur d’onde réel et & (k) une fonction complexe dépendant de k.
Pour que I'équation différentielle soit stable, il faut alors que :

E(k)| <1 ,VkeR . (6.11)

Lorsque 1'on combine les équations (6.9) et (6.10), on obtient :
At
Ek)=1— i”i\—p sinkAp (6.12)

dont le module est toujours supérieur a 1 pour tous les k n’annulant pas le
sinus (i.e. kAp = | X 7t ou1 | est un entier). Nous voyons donc que cette mé-
thode n’est absolument pas stable. Cela est dfi a une dispersion numérique
introduite par les erreurs de troncature dans le calcul des dérivées.

Pour remédier a cela, nous introduisons un terme de viscosité numérique.
Ce terme de couplage est introduit en ajoutant au terme de droite de 1'équa-

tion (6.9), T}, | — 2T}" + T;' ; multiplié par un petit (i.e. < 1) facteur:

aAt

+1 _
e

(' —FY +n(ps) (T, — 2T +T1) . (6.13)

Le facteur multiplicatif n est choisi de maniere différente en fonction du
niveau de pression. Puisque l'instabilité augmente avec la pression, nous pre-
nons aussi une valeur plus grande quand la pression augmente. La friction
ainsi introduite entraine la convergence vers le profil thermique solution sans
oscillation d’une itération a 1’autre.

6.5 Application au cas stationnaire

6.5.1 Calcul radiatif

A partir d'un profil de température initial et des profils d’abondance des
gaz associés, nous calculons les flux stellaire et thermique sur la grille atmo-
sphérique. Les taux de chauffage h(p;) et les taux de refroidissement c(p;)
définis dans la section 6.1 sont alors calculés.

Comme nous venons de le voir, et en remplagant "é—fg—i par les taux de

chauffage et de refroidissement, la température a chaque niveau de la grille
est modifiée en tenant compte de la relation :

AT; = e(pi) [h(pi) — c(pi)] + n(pi) (Ti-1 — 2T + Tiy1) (6.14)

dans laquelle le coefficient e(p) joue le role d'un pas de temps, qui augmente
avec la pression pour tenir compte de l’augmentation de la constante de temps
radiative avec la profondeur. Ce procédé accélere ainsi la convergence.



Le second terme de I'équation est la dissipation numérique introduite pré-
cédamment afin d’éviter les instabilités a haute pression. Nous fixons le coef-
ficient 7(p) a 1 x 1073 au-dessus du niveau 0.3 bar et le faisons croitre jusqu’a
2% a la limite inférieure de I’'atmospheére (p1).

La température Ty, en-dessous du plus bas niveau de pression p; est fixée
a T1 + 6Ty, ou 6Ty est calculé de telle sorte que le gradient de température
remplisse la condition Fir(p1) = Fint-

Le flux thermique est alors calculé en utilisant le profil de température ainsi
modifié et la procédure est itérée jusqu’a ce que la condition h(p;) = c(p;) soit
vérifiée avec une précision de 5%.

Apres avoir atteint cette convergence, les profils d’abondance des espéeces
gazeuses sont recalculées d’apres le nouveau profil de température solution.
L'absorption du flux stellaire ainsi que les coefficients 4;;y pris en compte
dans le calcul du flux thermique sont alors recalculés et un nouveau profil
thermique est obtenu par le processus itératif décrit ci-dessus. Si le nouveau
profil solution est suffisamment proche du précédent (avec comme critére une
précision d’environ 10 K), nous le retenons comme la solution de 1'équilibre
radiatif. Si ce n’est pas le cas, tout le processus itératif est poursuivi.

6.5.2 Zone convective

A la fin de ce processus d’itération, nous appliquons un ajustement de la
zone convective pour les régions dans lesquelles le gradient de température
dépasse le gradient adiabatique. Le gradient de température se définit par :

dinT
dInP

Dans la zone convective, le gradient adiabatique s’écrit pour un gaz parfait

(v = Cp/Cv; Cp (resp.Cy) la capacité calorifique a pression (resp. volume)

constante et R la constante molaire des gaz parfaits) :
vy—1 R

Vadiob = ——— = =~
adia ’)/ CP

V= (6.15)

(6.16)

Dans ces régions convectives, le gradient est fixé a la valeur du gradient
adiabatique (la valeur de C, est calculée en fonction de la température de la
couche) et le flux d’énergie comprend a la fois une composante radiative et
une composante convective. Ce traitement peut certes sembler simplifié, mais
gardons a l'esprit que c’est la partie radiative que nous nous efforgons de mo-
déliser le plus fidélement possible.

6.6 Application au cas dépendant du temps

Afin d’étudier la réponse de I’atmosphere de la planete a un ensoleillement
qui varie avec le temps, nous définissons le flux stellaire incident selon 1’équa-
tion (6.4) avec « = 7w max[cos(A),0] et A = %, P étant la période de rotation



de I’atmosphere. La fagon dont nous définissons 1’ensoleillement représente la
variation du flux stellaire durant une journée, moyenné sur les latitudes (c’est
a dire le long d’un méridien) lorsque 1'atmosphere se déplace de maniere so-
lide a la vitesse angulaire constante 2Z£. En effet, le flux regu par la planete est
sinusoidal du coté éclairé et nul du coté nuit. L'ensoleillement est maximum
pour le point substellaire (A = 0)

De cette facon, le flux recu en une journée est le méme que dans le cas
statique en moyenne sur la planete (< o > = %).

Dans ce cas, nous résolvons I’équation (6.2) en utilisant un algorithme pas a
pas (time-marching algorithm) avec un pas de temps de 300 secondes. Nous uti-
lisons comme profil de départ la solution de 1’équilibre radiatif. L'intégration
est menée pendant plusieurs rotations de la planéte jusqu’a ce que la tempé-
rature a chaque niveau atteigne un état périodique.

L’ajustement de la zone convective est effectué de la maniere expliquée
dans le paragraphe 6.5.2.

6.7 Calcul de I’absorption en visée horizontale

L’observation des transits de HD209458b rend nécessaire le fait de pou-
voir fournir nos parametres de sortie sous une nouvelle géométrie. En effet,
nous traitons I’atmosphére en couches planes et paralleles. Toutefois, en visée
horizontale, I’absorption observée n’est pas la somme des contributions des
couches du centre a la périphérie de I'atmosphere.

Il convient de tenir compte de la géométrie sphérique de I’atmosphere et de
la fagon dont la ligne de visée intercepte les couches atmosphériques. La géo-
métrie du probleme est illustrée sur la figure 6.3. jj est I'indice du niveau cor-
respondant a l'altitude de la ligne de visée zg. dz(j) est la différence d’altitude
entre les deux niveaux j et j + 1 (I'équilibre hydrostatique donne dp = —pgdz)
et ds(j) estla différence de chemin optique géométrigue entre ces deux niveaux
(voir la figure 6.3). ds et dz sont reliés par la sécante définie par le rapport :

sec(jo, j) = %(']f)o) = Rz . (6.17)

VR+2)2 = (R+2)?

Une fois que l'on a calculé 1'opacité d7 de chaque couche, nous obtenons
I'opacité totale le long de la ligne de visée en sommant pour toutes les couches
traversées chaque opacité, pondérée par la sécante de la couche correspon-

dante :
nlev

t(jo)=2x Y sec(jo, )dr(j) - (6.18)
J=Jo

Une grandeur utile lorsque 1'on observe le limbe de la planéte lors d'un

transit est le rayon de cette planete. On entend par rayon de la planete le rayon

ou l'opacité T due a I'atmosphere de la planéte en visée horizontale est égale

a 1. Puisque l'opacité de la planéte dépend de la longueur d’onde, le rayon



FIG. 6.3: Géométrie d’une observation en visée horizontale au limbe. jo, jo+1,...,j,j +
1,... sont les indices numérotant les niveaux, I'altitude z comptée a partir du niveau
1 bar est reliée au rayon correspondant par : r(z) = R(1 bar) + z. Le long de la ligne
de visée, la variable d’intégration du chemin optique géométrique est ds.

R(t = 1) aussi. Cette dépendance peut alors aisément étre calculée puisqu’il
d’inverser la relation 7(z) pour T = 1. Plus précisément, on interpole dans le
tableau [7(jo)] entre les altitudes z(jq) et z(j; + 1) telles que 7(j1 + 1) <

1 <1(j1)

j0=1,1’l

6.8 Calcul des équilibres chimiques : le code AT-
LAS

6.8.1 Hypotheses

Nous faisons I'hypothéese que la composition élémentaire de I’atmosphére
de la planete est solaire. Nous utilisons donc les abondances des éléments don-
nées par Anders & Grevesse (1989) que nous rappelons dans le tableau 6.8.1.
Les profils d’abondance des espéeces gazeuses sont calculés en supposant que
I’équilibre thermochimique est réalisé a tous les niveaux. Le calcul des abon-
dances a été réalisé en utilisant le code ATLAS (Kurucz, 1970).

6.8.2 Le code ATLAS
Equations de I'équilibre chimique

L’équilibre chimique obéit a trois contraintes :



e la conservation du nombre de particules par unité de volume. Prenons par
exemple le cas d'une atmosphére d’hydrogene et d’hélium. n, est le
nombre total de particules, Xy et Xy, sont les abondances des éléments
et nous avons deux équations :

n(HI) +n(HII) + 2n(H,) 4+ 2n(H) ) + n(H™) = Xpna 6.19)

n(Hel) + n(Hell) 4+ n(Helll) = Xpena '
Bien sur, quand d’autres éléments sont présents dans 1’atmosphere, il
faut tenir compte des termes croisés qui couplent les équations d’abon-
dance.

e la conservation de la charge. Si I’on considére le méme cas que précédem-
ment, nous avons :

n(HI) 4+ n(Hy ) + n(Hell) + 2n(Helll) —n(H™) —ne =0 . (6.20)

e la donnée du nombre total de particules par unité de volume : 1y = kBLT'
ou P est la pression totale, kg est la constante de Boltzmann et T la tem-
pérature :

nj = Niotal - (6.21)
i=H,He,...,e

Chaque terme des équations d’équilibre peut étre écrit en fonction des
atomes neutres et des électrons d’apres I’équation de Saha. Soit la réaction

A+ B+ C+ ... «— 1+ 2 + 3 + ... (6.22)
Elément Abondance Elément Abundance
H 9.10 x 1071 Ni 1.61 x 10~°
He 8.87 x 1072 Cr 4.40 x 10~7
O 7.76 x 10~* P 3.39 x 1077
C 3.29 x 104 Mn 3.11 x 1077
Ne 1.12 x 10~* Cl 1.71 x 1077
N 1.02 x 104 K 1.23 x 1077
Mg 3.49 x 107° Ti 7.83 x 1078
Si 3.26 x 10~° Co 7.34 x 1078
Fe 2.94 x 107° F 2.75 x 1078
S 1.68 x 1072 \ 9.56 x 107
Ar 3.29 x 10~° Li 1.86 x 1077
Al 2.77 x 107 Rb 2.31 x 10710
Ca 1.99 x 10~° Cs 1.21 x 10~ 11
Na 1.87 x 10~

TAB. 6.1: Abondance solaire des éléments (Anders & Grevesse, 1989).



dans laquelle A, B, C et 1, 2, 3 sont des particules ou des photons en équilibre,
alors I’équation de Saha s’écrit :

miny... Uy (2aMksT/h2)*? Uy (2eMaksT/H2)? e Erm../keT
MANB .- Uy (2eMaksT/h2)>* U (2eMpks T /h2)%/? ... e~ Easc../ksT
(6.23)

ou h est la constante de Planck et U la fonction de partition de la particule :
Ux = Yiexe Ei/keT,

L’équation de Saha régit aussi bien les réactions entre les espéces chi-
miques neutres que les réactions d’ionisation. Le terme de droite de I'équa-
tion 6.23 (appelons le ¢(T)) peut étre déterminé directement. Mais pour cer-
taines molécules (qui ne jouent pas un grand role dans 'équilibre chimique),
il est ajusté par une fonction polynomiale :

e(T) = exp @—b+CT—dT2+eT3—fT4—g(m—l—k)lnT

(6.24)
Cet ajustement suppose que les fonctions de partitions et les énergies de dis-
sociation sont indépendantes de la densité, ainsi ¢ est uniquement fonction
de la température. Kurucz (1970) a tabulé ces coefficients d’aprés un ajuste-
ment des tables des propriétés thermodynamiques de ces molécules d’apres
McBride et al. (1963). Le calcul de I'équation de Saha est traité dans un sous-
programme qui calcule ou estime d’apres les valeurs tabulées (selon le cas) la
fonction de partition pour les ions et les atomes.

Méthode de résolution

Les équations de 1’équilibre chimique ne sont pas linéaires. Leur résolution
releve d'un processus itératif. ATLAS utilise une technique dite de Newton-
Raphson (Carnahan et al., 1969) que nous allons décrire a présent.

Le systeme d’équations peuvent s’écrire sous la forme :

frotal(MA, NH, ..., 1e) = 0,

fH(”A/”H/---/ne) - O 7

fHe(nA/ ny,..., ne) =0 s (625)
fe(”A/nH/‘--/ne) = 0

Une matrice dans laquelle chaque élément est la dérivée de chaque équation
par rapport a chaque variable est alors calculée analytiquement :

af total af total af total
onp onyg One
of Ofu  Ofu 0fu
i _ onp ong """ One (6.26)
on A
Ofe 0fe Ofe

G ony One



A partir de valeurs initiales des densités n;, ATLAS résoud 1'équation matri-
cielle suivante :
ofi

5 o A= f (6.27)
]

par élimination de Gauss-Jordan. La nouvelle densité est nn; — A;. Le processus
est itéré jusqu’a ce que la correction relative soit inférieure a 10~4.
Prise en compte de la condensation

Pour 15 éléments, la condensation est prise en compte (voir le ta-
bleau 6.8.2). Elle se fait par le calcul d"un coefficient pondérant son abondance.
Les courbes de condensation sont ajustées par une fonction de la forme :

Peat = 1000 1) (6.28)

Les parametres sont données par les résultats de Fegley & Lodders (1994). Le

[ 2 . PRI 4
coefficient de pondération supposé linéaire en 1%- :

4 4
log ngn = log ninit — coeff x (£ _ W ) (6.29)
T Tsat
Elément Espece susceptible Elément Espece susceptible
de se condenser de se condenser
C CH,4 K K>S
N NHj; Fe
O H2O Mg MgSiOg,
F NH4F Al
Na Na,S Ca CaTiO3
Si MgSiO3 Ti CaTiOs
S NH4SH \Y%
Cl NH4Cl

TAB. 6.2: Especes dont la condensation est prise en compte.
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Nous pouvons classer les différentes sources d’opacité en fonction de la
fagon dont elles sont traitées. La diffusion Rayleigh (section 7.1) a été calcu-
lée a partir des indices de réfraction des composants majeurs de I’atmosphere.
Un spectre continu a été utilisé pour les absorptions induites par collisions
de I'hydrogene et de ’hélium (section 7.2) et 'absorption des ions H et H,
(section 7.3)). Les especes moléculaires H,O, CO et CHy ont été prises en
compte en modélisant raie par raie leurs spectres ro-vibrationnels (section 7.4).
L’opacité due au TiO a été calculée par le biais d'un spectre continu rendant
compte de ses nombreuses bandes d’absorption (section 7.5). Enfin, un traite-
ment concernant la forme particuliére des raies de résonance des alcalins a été
appliqué (section 7.6).

Il est important de remarquer que nous n’avons considéré ni I’absorption,
ni la diffusion par les nuages. En effet, les inconnues concernant la modé-



lisation de la formation des nuages ainsi que de leur structure restent trop
nombreuses pour un traitement réaliste.

7.1 Diffusion Rayleigh

Nous supposons que l’atmosphére ne contient pas de particules diffu-
santes. C’est pourquoi seule la diffusion Rayleigh par les constituant majeurs
(Hy et He) est considérée. Nous ne tenons compte de la diffusion Rayleigh
que pour la composante du flux provenant de 1’étoile (et non dans I'émission
thermique de la planéte).

L’opacité élémentaire due a la diffusion Rayleigh s’écrit (Goukenleuque
et al., 2000) : .

2.76 x 107 dP C1 Cz C3

g e <1+)\2+)\4> (7.1)
ou g est I'accélération de la gravité, p, la masse moléculaire moyenne en g et
A est la longueur d’onde en um. Cy, C;, et C3 sont des coefficients choisis pour
une atmosphere de H, et He en abondance élémentaire solaire. Les valeurs
C; = 169.198 x 10719 um—%, C, = 252.595 x 10712 um~2 et C3 = 947.598 x
10712 um~* ont été calculées d’apres les indices de réfraction de Pryor et al.
(1992) pour H; et Chan & Dalgarno (1965) pour He.

La dépendance en 1/A* privilégie les faibles longueurs d’onde. Nous ver-
rons plus loin que le flux d’émission thermique de la planete n’est conséquent
qu’'au-dela de 1 um. Dans cette gamme de longueur d’onde, la diffusion Ray-
leigh n’est pas tres efficace et reste inférieure a 1’absorption gazeuse, ce qui
justifie qu’on ait négligée dans le calcul du flux thermique de la planéte.

dTRay —

7.2 Absorptions induites par collisions d’hydro-
géne et d’hélium

Les molécules telles que '’hydrogene et ’'hélium ne possedent pas de mo-
ments dipolaires, du fait de la grande symétrie du systeme au repos. Elle ne
peuvent donc étre absorbantes. Cependant, lors des collisions, la symétrie est
brisée, un moment dipolaire est induit et une absorption apparait. Elle est
maximale a 'emplacement des raies de rotation S(0) et S(1) de H, (350 et
600 cm™1).

Le spectre d’absorption induite par collisions est un spectre continu. Il a
été calculé de 0 a 18 000 cm~! d’apres Borysow (1996)}, puis extrapolé jusqu’a
35000 cm™1.

Ce spectre a été généré en prenant en compte les bandes roto-
translationnelles, des transitions fondamentales et des bandes chaudes roto-
vibrationnelles pour Hy-H; et pour Hy—He. Les données qui nous ont servi a

Woir le site d’Aleksandra Borysow pour les codes sources et les références a 1'adresse
suivante : http ://www.astro.ku.dk/ ~aborysow/programs/
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FIG. 7.1: Logarithmes de I'opacité de H,—H, et Hy—He. La température utilisée est
2000 K.

calculer le spectre sont résumées dans le tableau 7.1. Nous pouvons voir un
exemple de ce spectre pour une température de 2000 K sur la figure 7.1. On
peut remarquer la présence d’une région d’absorption roto-translationnelle
autour de 1000 cm !, d’une bande vibrationnelle autour de 4000 cm~! et de
ses harmoniques vers 8000 et 12000 cm .

Paire  Bande Fréquence Références Températures
(ecm™") (K)
H-H, RT 0 -~ 5000 Zheng & Borysow (1995b) 600 — 7000
RVF  ~2000-8000 Borysow & Frommhold (1990) 600 — 5000
RVH  ~ 5000 - 13000 Zheng & Borysow (1995a) 0-500
H-He RT 0 -~ 2000 Borysow et al. (1988) 40 -3000
RVF  ~ 1000 - 8000 Borysow et al. (1989) 18 - 7000

RVH 0-~11000  Borysow & Frommbhold (1989) 18 — 7000

TAB. 7.1: Caractéristiques des données utilisées pour calculer I’absorption induite
par collision des systémes Hy,—H, et He-He. RT, RVF et RVH indiquent respective-
ment les bandes roto-translationnelles, roto-vibrationnelles fondamentales et roto-
vibrationnelles harmoniques.



7.3 Absorption due a ’hydrogéne ionisé

Dans l'atmosphére profonde, pression et température peuvent étre suffi-
samment importantes pour que H et Hy puissent étre ionisés. Il convient donc
de tenir compte de leurs opacités. L'absorption H™ bound-free et H, free-free a
été calculée par Guillot et al. (1994) suivant John (1988) pour H™ et Bell (1980)
pour H, .

731 H™

Le coefficient d’absorption continu de photo-détachement a une tempéra-
ture T et une longueur d’onde A(um) est donné — compte tenu de I'équation
de Saha-Boltzman pour les rapports de populations et de 1’émission stimulée
— par John (1988) :

KHT) = 0750 - T-9/2.eNT (1-eif) oy emidyne™? ,  (72)

ol = ]’:—g, Ao = 1.6419 um est le seuil de photo-détachement de 1'ion H™ et
0, sa section efficace de photo-détachement. Cette derniére peut s’écrire :

on=10783(Z—-=—) f(A) m? , (7.3)
A A

Avec f une fonction variant lentement avec la longueur d’onde A. Une bonne

estimation de cette fonction est :

(7.4)

6 1 1 (n—1)/2
f(/\) N nZl C” {X - /\_0]

Les parametres C,, sont résumés dans le tableau 7.2. Ils permettent de
calculer la section efficace d’absorption bound-free de H™ pour 0.125um <
A < 1.6419um, quelle que soit la température et d’en déduire 1'opacité. Un
exemple en est représenté en fonction de la longueur d’onde sur la figure 7.2.

Cn
152.519
49.534
-118.858
92.536
-34.194
4.982

NG WIDN R 3I

TAB. 7.2: Paramétres C,, utilisés pour calculer la section efficace de photo-détachement
de H™ d’apres John (1988).



732 H,

Nous avons utilisé les résultats de Bell (1980). Pour évaluer le coefficient
d’absorption free-free de H, , il a étudié les fonctions d’onde décrivant le mou-
vement d"un électron libre dans le champ d’une molécule d’hydrogéne. Des
valeurs du coefficient d’absorption nous sont données en fonction de la lon-
gueur d’onde pour plusieurs valeurs de la température. Un exemple de cette
opacité est représenté en fonction de la longueur d’onde sur la figure 7.2.
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FIG. 7.2: Logarithmes de I'opacité de H~ bound-free et de H, free-free en fonction de
la Iongueur d’onde. La température utilisée est 2000 K et la pression 1 bar.

7.4 Especes moléculaires

Pour les especes suivantes, le code de transfert se fait raie par raie. On
calcule alors 1'opacité monochromatique pour chaque raie en supposant un
profil de Voigt.

L’opacité dt; d'un composant i pour une couche d’épaisseur dz pour un
nombre d’onde o s’écrit :

d7i(0) = S(T)qi(z)n(z)f(0)dz (7.5)

ou S est l'intensité de la raie, g; le rapport de mélange du composant atmop-
sérique i, n = P/kT la densité atmosphérique et f (o) le profil de Voigt de la
raie dans sa partie centrale.



La force de la raie est donnée par :

—Epas/kgT
S(T) X fl] X e Qb(T)B (]_ _ efEtransition/kBT> . (76)

Eyqs est 'énergie du niveau bas de la transition, kp est la constante de Boltz-
mann. Eqansition €St 1’énergie émise lors de la transition. Elle est bien stir don-
née par Eiransition = /1co ol h et ¢ sont respectivement les constantes de Planck
et la vitesse de la lumiére et o le nombre d’onde. f;; est la force d’oscillateur de
la transition. Q(T) est la fonction de partition de 1’atome ou molécule consi-
déré.

Si 'on considere que 1'on connait la valeur Sg pour une température Ty,
alors la relation entre S, Sg, T et Tj) s’écrit :

he

Q(Ty) e Bras/ksT 1 _ o7 RT?
S(T) =~ Sp(Tp) X X X -
( ) ( ) Q(T) e_Ebas/kBTO 1— e_kl?TO

(7.7)

Le profil Lorentzien s’écrit :

(0) = 7 . (7.8)
flo 7r [7/% + (0 — 00)2]

Y1 est le coefficient d’élargissement Lorentz. Il dépend lui aussi de la tem-
pérature. On peut écrire cette dépendance sous la forme :

yi(T) =1} <%) (7.9)

ou n est’exposant de dépendance en température. Nous prenons comme tem-
pérature de référence celle utilisée conventionnellement dans les banques de
données spectroscopiques (GEISA, HITRAN) : Ty = 296 K.

Ainsi, chaque fichier de raies nous fournit la position de la raie (0p), 1'in-
tensité de la raie correspondante (Sp) a la température Ty, le coefficient d’élar-
gissement Lorentz (y?) a la méme température, ainsi que l’énergie du niveau
bas (Epss)- Nous pouvons alors calculer 1'opacité monochromatique corres-
pondante.

Les données spectroscopiques concernant les molécules H,O, CO et CHy
sont détaillées dans Goukenleuque (1999). Nous en rappelons ici les éléments
essentiels.

I convient de noter que pour tenir compte du comportement sub-
Lorentzien du profil, on applique une coupure a 20 cm~! du centre de la raie.

741 H,0

Nous avons utilisé la base de données développée par Partridge &
Schwenke (1997). Elle est particuliérement bien adaptée pour I'étude des at-
mospheres stellaires et les atmosphéres planétaires chaudes. Elle compte 400
millions de raies incluant plusieurs isotopes de 'eau.



Nous avons appliqué un critére de sélection afin de réduire le nombre de
raies a traiter. La condition est que l'intensité de la raie a une température test
(1 500 K) est supérieure a 4 x 1072 cm moléc~!. Il en résulte que le nombre
de raies finalement retenu est de 5.5 x 10° raies.

Un exemple de spectre tiré de Goukenleuque (1999) est montré dans la
tigure 7.3.

742 CO

Goukenleuque et al. (2000) ont généré un liste de raies du monoxyde de
carbone en utilisant les parametres décrivant les interactions des niveaux de
rotation et de vibration de la molécule.

En appliquant le méme critere de sélection pour l'intensité que pour 'eau,
nous retenons 5 000 raies réparties en quatre bandes : 1743-2319 cm ™!, 3782—
4360 cm ™!, 5870-6420 cm ! et 8100-8400 cm L.

Ces bandes sont illustrées sur la figure 7.3 reprise de Goukenleuque (1999).

74.3 CHyu

Plusieurs sources de données

Nous avons dt employer plusieurs sources de données spectrales. Un ca-
talogue de raies a été généré par le code TDS (Traitement de Données Spec-
troscopiques ou Tromsk-Dijon-Spectroscopy, Tyuterev et al., 1994). TDS est une
base de données fondamentales (énergies, moments de transitions, constantes
spectroscopiques, ...) déterminées par une modélisation complete associée a
des ajustements de données spectrales expérimentales. Il permet d’étudier la
spectroscopie haute résolution des molécules sphériques telles que CHy, CFy,
SiH4, SiF4, SHH4, GeH4, SF6, e

Cependant, ce code ne permet pas de calculer les transitions au-dela de
6200 cm~!. Les données provenant de modeéles de bandes ont dues étre
utilisées pour les domaines 6000-9500 cm™~! (Strong et al., 1993) et 9500~
22800 cm ™! (Fink et al., 1977).

Le modéle de bandes

Les modéles de bandes d’absorption ont été introduits pour simplifier le
calcul des coefficients d’absorption. Du fait de la complexité du spectre du
méthane dans le visible et le proche infrarouge cette approche s’avere néces-
saire. Une bande est un intervalle spectral de largeur Av assez grand pour

que I'on puisse moyenner les différentes raies sans déformer le contour de la
bande.



Le modeéle de bandes statistique de Goody (Goody, 1964) suppose que la
distribution de probabilité des intensités est aléatoire et suit une distribution
de Poisson :

N(S) = 5 exp (—S—O> , (7.10)

ol Ny est le nombre total de raies d’intensité moyenne Sy distribué aléatoire-
ment dans l'intervalle Av avec un espacement moyen de = Av/Nj.

Dans le modéle de Goody-Voigt (ot1 le profil de Voigt est pris en compte),
quatre parametres sont ajustés aux données de laboratoire (voir la section 7.4
pour la définition des grandeurs) :

o x\v(Ty) = %, le coefficient d’absorption a la température Tj ;

e Ey., l'énergie du niveau bas servant a relier . (T) a kv (Tp) ;

© v}/5;

e V¥ /Y, rapport des parametres Lorentz et Doppler.

Ainsi, nous avons toutes les grandeurs dont nous avons besoin pour cal-
culer les absorptions pour chaque température (voir la section 7.4).

7.5 TiO

Quand la température devient importante, c’est a dire profondément dans
I'atmosphere, I'abondance du TiO devient non négligeable. C’est pourquoi
nous l’avons introduit dans le bilan des opacités. Comme dans 'article de Col-
lins & Fay (1974), nous avons calculé 1'opacité du TiO par l’ajustement d"une
fonction polynomiale du second ordre en 6 = 2339 :

logg (0mi0) = A1 + A0 + A36” + logy [fer(A)] (7.11)

Ou ot est la section efficace, exprimée en cm?/molécule de TiO. f,;(A)
est la force d’oscillateur électronique absolue, A1, A, et Az, les coefficients
de 'ajustement sont donnés dans Collins & Fay (1974). Plusieurs valeurs de
la force d’oscillateur électronique f¢ ont été utilisées selon la bande spectrale
considérée (les différentes bandes spectrales sont notées «, 3, v, v/, 6 et ).
Elles sont résumés dans le tableau 7.3. Brett (1990) I’a déduit d’observations
astrophysiques, par ajustement de spectres de géantes rouges. L'opacité peut
ainsi étre calculée. Un exemple de cette opacité en fonction de la longueur
d’onde est représenté figure 7.4.

Les valeurs de la force d’oscillateur électronique trouvée par Brett (1990)
peuvent avoir été sous-estimées (Allard et al., 2000). Il faudra donc garder a
'esprit que 1'opacité que nous prenons pour le TiO est une valeur inférieure.
L'utilisation d"une liste de raies d’apres Schwenke (1998) est en préparation.

7.6 Traitement des alcalins

Certaines raies de résonance des alcalins peuvent étre trés intenses. L'im-
portance de leur role dans 1'opacité des atmospheres substellaires a été souli-
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FIG. 7.3: Spectres des espéces moléculaires d’apres Goukenleuque (1999).



Bande Ay (A) fa

o 5170.7 0.10
B 56052 0.15
¥ 6792.5 0.08
v 7095.8 0.09
5 8870.9 0.02
¢ 110448 0.02

TAB. 7.3: Valeurs de la force d’oscillateur électronique du TiO et position des bandes
spectrales d’aprés Brett (1990).
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FIG. 7.4: Logarithme de I'opacité du TiO en fonction de la longueur d’onde, pour une
température de 2000K a 1 bar de pression.

née par Burrows et al. (2000). Ces raies sont le doublet du potassium a 7700
A (13000 cm™?) et celui du sodium a 5890 A (17000 cm™!). Leur particula-
rité, outre leur grande intensité, est qu’elles induisent une opacité importante
jusque tres loin dans les ailes.

La forme exacte de la raie n’est pas bien connue. Pour la modéliser, nous
avons utilisé la méthode suggérée par Burrows et al. (2000). La théorie de leur
forme spectrale est expliquée dans Nefedov et al. (1999).

Il existe trois zones :

- Au centre de la raie, le régime est collisionnel ;
- a quelques dizaines de cm~!du centre, le régime est quasi-statique ;

- a quelques milliers de cm~'du centre, nous avons une coupure exponen-



tielle.

7.6.1 Régime collisionnel

Lorsque I’on se trouve trés proche du centre de la raie de résonance, ce sont
les collisions entre les atomes et les molécules perturbatrices qui dominent.
Le profil est alors une Lorentzienne dont la largeur est déterminée par les
collisions avec ces molécules (H; dans le cas présent) :

. 5’\/L 1
27 (5vy [2)2 4 (v — vp — Av)?

SL(v) (7.12)

Ou v est la position du centre de la raie non perturbée, Av est le déplacement
de ce centre causé par les atomes perturbateurs et ovy est la largeur Lorentz.
En général, Av < év;. Leffet de Av étant négligeable (Nefedov et al., 1999),
nous n’en tiendrons pas compte. La détermination du profil 7.12 se réduit
donc a celle de la largeur Lorentz.

La largeur totale Lorentz est due a l’élargissement par collisions adiaba-
tiques et non-adiabatiques.

51/L = 5VN + 5’\/C/ + 5VC// (713)

Ou dvy est la largeur naturelle, 5v et &v.» sont les contributions des colli-
sions inélastiques et élastiques, respectivement.

Collisions inélastiques

La largeur due aux collisions inélastiques peut s’écrire :

Ou 0 est la section efficace de collisions inélastique, u la vitesse relative
moyenne des atomes considérés par rapport a leurs perturbateurs et Np la
densité de ces perturbateurs.

La vitesse relative s’écrit (14 et up leur poids moléculaire) :

‘" JS_ (Lo1) 715)
T HA  HB

La section efficace de collision inélastique dépend du comportement des
couches électroniques extérieures. Il n’existe pas de théorie sur 0. En re-
vanche, de nombreuses données expérimentales existent sur le sodium. Pour
le potassium, les données ont été extrapolées. En réalité, cette section efficace
est de l'ordre de un dixiéme de la section efficace de collision élastique o~
(Nefedov et al., 1999).




Collisions élastiques

En ce qui concerne les collisions élastiques,

1
5VC// = ;O—CHMNP (716)

Ou o est déterminé par la différence des potentiels d’interaction ato-
miques et moléculaires. Une distance caractéristique de ces collisions est le
parametre d'impact, aussi appelé rayon de Weisskopf :

RW N4/ GC///7T (717)

Dans le cas ou les perturbateurs sont des molécules, Ry est plus grand
que tous les rayons cinétiques des particules subissant la collision. Nous
pouvons alors négliger la répulsion des particules. Dans ce cas, 'interaction
peut étre décrite par le potentiel de Van der Waals, lui-méme somme d'un
terme de dispersion, d'un terme d’induction et d’un terme d’orientation :
Vvaw(R) = Vaisp(R) + Vind(R) + Vor(R). Ce potentiel est calculé au second
ordre de la théorie de la perturbation de Rayleigh-Schrodinger comme une
somme infinie :

(6.¢] Cn

Vyaw(R) = — R" (7.18)
n=6

A des distances R > 10ag (a¢ étant le rayon de Bohr), le potentiel de Van
der Waals peut étre estimé a ’aide du seul terme Cg/R®. Nous avons alors :

disp ind or

Vvaw(R) ~ “ps=+ & T e = ke

(7.19)

En effet, le potentiel de Van der Waals, donc C¢ est la somme de trois contri-
butions :

CdisP ; e terme dt a l'interaction de dispersion (ou intéraction de London, de
type dipdle instantané — dipole instantané) est déterminé par la formule
d’Unsold :

CgisP = e’ <r*>. (7.20)

Ou « est la polarisation de la molécule perturbatrice, < r2 > est la
moyenne du rayon carré de l'orbite de I’électron autour de I’atome :

1 2
2 o = *2 *2 .
< >= 2 (aon )" [+ 1-310+1)] (7.21)
calculé dans l’approximation de Coulomb, n*? = Ili—yE est le nombre

quantique principal effectif, R, la constante de Rydberg, (I — E) est le
potentiel de ionisation a partir du niveau d’énergie E, [ est le nombre
quantique du moment angulaire de 1'électron.



Cind ; ]e terme di a I'interaction d’induction (ou interaction de Debye, de type
dipdle permanent — dipdle induit) peut-étre calculé par la formule de
Debye-Falkenhagen :

Cind — 2oy + d3oy (7.22)

ol a1, xp, di et dy sont respectivement les polarisations et les moments
dipolaires permanents des particules qui “collisionnent” ;

CO: le terme di a l'interaction d’orientation (ou interaction de Keesom, de
type dipole permanent — dipoOle permanent) est déterminé par la for-
mule :

2
3kgT
ou kp est la constante de Boltzman et T la température du milieu.
Comme les atomes n’ont pas de moment dipolaire permanent, d; = 0
et ainsi C" = 0.

Cor = dzd; (7.23)

Dans le cas du sodium, la constante de Van der Waals C¢ nous est donnée
par la base de données VALD (Piskunov et al., 1995) qui nous fournit aussi
les niveaux d’énergie. Pour le potassium, elle a due étre calculée d’apres la
méthode ci-dessus et la valeur du nombre quantique principal effectif de Di-
mitrijevic & Peach (1990).

Connaissant cette constante, pour 1’état fondamental et 1'état excité de
'atome absorbant, nous pouvons alors déterminer la section efficace o~ et
la largeur totale de la Lorentzienne correspondante :

1 1
5’VL = 5’VN + Z_NUCIuNp + ;O‘C//uNp

B 1 oc o 1
= (SVN + ; <7 + O—CN) uNp = 5VN + 7_T0—CuNp (724)

Le profil Lorentzien (7.12) est donc completement déterminé.

Limite de validité de 1’approximation collisionnelle

L’approximation collisionnelle (7.12) n’est valable que dans la partie cen-
trale de la raie.

En effet, si Aw = 27tAv est assez petit pour que 1/Aw soit plus grand que
le temps de la collision, nous pouvons considérer que le changement de phase
induit par la collision est instantané. Cela se traduit par :

u
Ay < 2 7.05
V<R (7.25)

Or, V(R) = hAv = AR—C66, ce qui donne la fréquence limite v}, pour laquelle cette
approximation est encore valable (Sobel’'man et al., 1995) :

6 1/5
vy — Vol < iﬂ : (h” (T)) . (7.26)




Ainsi, on trouve (Burrows et al., 2000) la fréquence de transition avec le ré-

gime suivanta: 30 cm ! (T /500 K)* pour le sodium et 20 cm ™~ (T /500 K)°°
pour le potassium.

7.6.2 Régime quasi-statique

Quand la condition précédente n’est pas vérifiée, on a recours a I’approxi-
mation quasi-statique. Elle consiste a considérer que le champ extérieur varie
lentement, c’est a dire qu'il est quasi-statique. On peut alors supposer que
l'intensité de la raie Spgs(v)dV est proportionnelle a la probabilité W(R)dR de
trouver une particule perturbatrice entre la distance R et R + dR.

W(R)dR = (%) - 47TR?N exp (—4—”NR3)

7T 3
_(RY
Ro

3
= exp d < R ) , (7.27)

1/n
avec Ry = (47N /3)~1/3. Remplacons R par R = ( AL ) / (n = 6 dans

Ry
h-(v—v)

notre cas) :
3/7’1 3+n 3
Sqs(v)dv = <A}(ljn> (4;2\7) (v—9) i) exp |- (%) ]dv
(7.28)

Cette distribution n’est valide que pour d’assez grandes valeurs de v — vy,
pour lesquelles R < Ry. En effet, pour R 2 Ry, I'approximation binaire n’est
plus valable. Ainsi, dans la partie externe d"une raie, I'exponentielle peut étre
omise, ce qui donne :

[ AC, 3/n 47N ()
SQs(V) = < 2 > 31 (V - VQ) . (7.29)
La loi donnée par la théorie statistique est donc proportionnelle & une puis-

3+n

sance inverse de la longueur d’onde : Sgg o< (v — vo)_( ) = (v— 1/0)_3/2.

7.6.3 Coupure exponentielle

La forme des ailes tres lointaines n’est pas bien connue. Nous choisissons
de multiplier le profil calculé par une exponentielle de type Boltzman :

hAv
exp (_quT ) (7.30)

oll g est un parametre ajustable. Burrows et al. (2000) estiment sa valeur par
ajustement avec les sections efficaces données par Nefedov et al. (1999) et
conclue que g € [0.3;1].




La figure 7.5 illustre la dépendance du profil par rapport au parametre 4.
Nous avons utilisé 4 = 1 dans notre modele de transfert radiatif. La figure
montre bien que les ailes sont plus larges que la Lorentzienne, a part pour les
ailes lointaines dans le cas ¢ = 0.5.
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FIG. 7.5: Logarithme de la section efficace du potassium en fonction de la longueur
d’onde. La région est centrée autour du doublet a 7700 A pour une température de
2000K a 1 bar de pression. Le trait plein est pour un profil Lorentzien pur. Les poin-
tillés courts et longs sont pour un traitement spécifique avec une valeur du paramétre
q respectivement égale a 0.5 et 1. C’est cette derniere valeur qui a été utilisée.

7.6.4 Limites

La principale limite de cette approche est qu’elle n’est pas unique. Premie-
rement, le choix du parametre g donne des profils tres différents les uns des
autres, comme le montre la figure 7.5. De plus, des raffinements dans le cal-
cul des potentiels des molécules engendrent des profils 1égerements différents
comme par exemple ceux de Yelle et al. (2001) ou de Burrows & Volobuyev
(2003). Cette dernieére fagon de traiter les alcalins est plus réaliste et ne contient
pas de parametre libre. Elle a d’ailleurs été appliquée a la modélisation des
naines brunes par Allard et al. (2003).






Troisiéme partie

Application a HD209458b






Chapitre 8

Construction du modele de
HD209458b

Pour étudier le cas de HD209458b, nous avons utilisé les parametres de
I’étoile et de la planete que nous avons décrits dans la section 1.3.2 dont nous
résumons ici quelques caractéristiques.

La composition (solaire) de I'atmosphere a été détaillée dans la section 6.8.
L'accélération due a la gravité a été définie par ¢ = 9.7 m s~2, ce qui corres-
pond a un rayon de 1.35 rayons joviens et une masse de 0.7 fois la masse de
Jupiter (Mazeh et al., 2000).

Le flux stellaire incident est calculé en adoptant les valeurs suivantes du
rayon stellaire et de la distance étoile-planete : R, = 1.18 Ry et a = 0.047
UA (Mazeh et al., 2000). De plus, la température de brillance de 1’étoile est
prise égale a celle du Soleil, donnée par Pierce & Allen (1977) en fonction de
la longueur d’onde.

Nous fixons la condition limite au bas de 1’atmosphere par le flux intrin-
séque de la planete : Fip¢ = O'Tiit. Comme nous l’avons vu dans la section 4.2,
les modeles standards d’évolution dans lesquels le flux stellaire est comple-
tement absorbé dans les niveaux de basse pression (< 10 bars), indiqueraient
une température effective intrinseque Tjn; d’environ 100 K pour une planete
de l'age de HD209458b. Cependant, pour que ces modeles reproduisent le
rayon relativement grand de HD209458b déduit des observations, une tempé-
rature effective intrinseque de Tiy; ~ 400 K est requise (Guillot & Showman,
2002; Baraffe et al., 2003). Cela nécessite une source supplémentaire d’énergie
dans l'intérieur de la planéte dont I'origine est discutée dans la section 4.2.

Nous avons donc considéré dans notre modéle ces deux conditions limites
possibles définissant deux cas distincts : le cas froid pour lequel Tin = 100 K et
le cas nominal pour lequel Ty = 400 K.

Dans cette partie, nous appliquerons le modele de transfert radiatif (sta-
tique et dépendant du temps) décrit dans la partie II a HD209458b. Dans le
chapitre 9, nous comparerons les modéles obtenus pour les conditions d’en-



soleillement moyenné, et calculerons les constantes de temps radiatives. Dans
le chapitre 10, nous calculerons la variation en longitude de la structure ther-
mique de I’atmosphere. Pour ce faire, nous supposerons une rotation solide de
la planéte simulant un vent zonal constant en altitude. Nous discuterons les
variations dans la composition chimique résultant des variations de tempéra-
ture, en mettant en évidence la condensation du sodium. Enfin, le chapitre 11
nous permettra de présenter nos conclusions.



Chapitre 9

Solutions de I’équilibre radiatif
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Dans ce chapitre, nous étudions les propriétés du modele dans lequel le
flux stellaire incident est redistribué sur toute la planéte. Nous résolvons donc
I’équilibre radiatif qui nous donne la solution dans le cas statique.

9.1 Profils thermiques

9.1.1 Résultats

Deux profils thermiques solutions ont été calculés, correspondant aux
deux conditions aux limites (Tint = 100 K et Tiny = 400 K). Ces profils sont
représentés sur la Figure 9.1. Nous y remarquons qu’au-dessus du niveau 10
bar, la condition limite inférieure ne fait pas de différence. Le flux d’énergie
intrinseque de la planete est négligeable par rapport au flux stellaire incident.
En deca de 1-kbar pour le cas froid (respectivement 0.1-kbar pour le cas no-
minal), la structure thermique est convective.

Nous trouvons une température effective de la planete T, = 1340 et 1350 K
respectivement pour les conditions aux limites froide et nominale, ainsi qu'un
albédo de Bond de la planete de 0.10.

Les profils d’abondances des espéces chimiques considérées sont repré-
sentés sur la figure 9.2 dans le cas nominal. L’équilibre CO/CHy est nettement
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FIG. 9.1: Profils de température de la solution statique pour lequel le flux stellaire
incident est moyenné sur tout le disque. Les solutions pour les deux conditions limites
sont représentées. 1l n’y a pas de différences au-dessus du niveau 10 bars ot le flux
intrinséque de la planéte devient négligeable devant le flux stellaire incident.

en faveur du CO. L'abondance des alcalins bien que moindre que celle de
I'eau et du monoxyde de carbone, ne rend pas ces atomes négligeables dans
le calcul des absorptions compte tenu de la force importante de leurs raies
de résonnance. D’autre part, comme nous l'avions prévu précédemment (au
chapitre 7), lorsque la pression et la température augmente, les ions H™ et H,,
deviennent plus abondants.

9.1.2 Comparaison avec les autres modeéles
Modele de Baraffe et al. (2003)

L’albédo qui résulte de notre modele est en tres bon accord avec celui cal-
culé par Baraffe et al. (2003). Pourtant la température effective que nous trou-
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particulier le cas du TiO et des ions H™ et H, dont nous avions anticipé I'apparition
dans le chapitre 7.

vons est plus basse que la leur. Cela est dti au fait que ces auteurs ont choisi
de redistribuer le flux stellaire uniquement sur le coté jour. Il en résulte que
leur chauffage dii a 1’étoile est deux fois plus élevé que dans notre cas.

Modele de Sudarsky et al. (2003)

En-dessous du niveau 3 mbar, notre profil est environ 600 K plus froid que
celui produit par Sudarsky et al. (2003), comme nous pouvons le voir sur leur



Figure 26. Cette différence peut étre en partie expliquée par leur ensoleille-
ment la encore deux fois plus grand que le notre puisqu’ils utilisent la méme
redistribution que Baraffe et al. (2003). Cependant, cela devrait produire des
températures supérieures de 15 a 20%, comme le montre la comparaison de
Sudarsky et al. (2003) pour des profils correspondant a différentes pondéra-
tions du flux incident (illustrée par leur figure 28).

On devrait donc s’attendre a une augmentation de température en-dessous
du niveau 3 mbar de seulement 150 a 300 K. D"un autre coté, nous pouvons
remarquer que ces auteurs utilisent une température intrinseque de la planete
de 500 K, ce qui est plus chaud que dans nos cas. Cela pourrait contribuer a la
différence avec notre modele, tout au moins en dessous du niveau ~0.5 bar.
Au-dessus du niveau 0.3 mbar, la différence est seulement de ~150 K et peut
étre expliquée par le facteur deux dans le flux stellaire.

Une autre différence entre les deux modeles est la prise en compte de
nuages de silicates et de fer dans le modele de Sudarsky et al. (2003), alors que
notre modele est sans nuages. Ces nuages situés dans leur modele a 5-10 mbar
engendrent une atmosphere plus froide en-dessous du niveau ~30 mbar et
plus chaude au-dessus. Ils ne sont donc pas la cause de la différence dans les
niveaux bas de 'atmosphere.

Un modéle intermédiaire ?

Le profil sans nuage calculé par Baraffe et al. (2003) est quasiment iso-
therme a ~1800 K entre 10~* et 100 bar alors que le notre augmente de 1000 K
a 1800 K pour la méme température intrinseque Tin=100 K.

En diminuant d'un facteur deux I’ensoleillement dans le modele de Baraffe
et al. (2003), la température devrait descendre a ~1500 K, mais ne reproduirait
pas le gradient de température que nous obtenons, ni méme celui de Sudarsky
et al. (2003) qui est encore plus raide. En-dessous de la région 0.3 bar, notre
profil est intermédiaire entre celui de Sudarsky et al. (2003) et celui de Baraffe
et al. (2003), apres correction au premier ordre de leur chauffage stellaire deux
fois plus grand.

9.1.3 Condition limite

La condition limite utilisée par Guillot & Showman (2002) dans leur
modele qui reproduit le rayon de HD209458b est : T(p = 3bar) =
Tisolated (Teft, §) — 1000 K, avec Tigolated (Tefr, §) la température d’une planete
isolée ayant la méme température effective To¢ et la méme gravité g, comme
I’a calculé Burrows et al. (1997).

Dans notre profil solution, la température au niveau 3 bar est 1200 K plus

faible que dans le cas isolé, ce qui justifie I'hypothése de Guillot & Showman
(2002).



9.2 Absorption du flux stellaire

La figure 9.3 montre le flux stellaire net F, en fonction du niveau de pres-
sion pour les deux profils “froid” et “nominal”.

Nous trouvons qu’il est absorbé a 90% au niveau ~0.9 bar, a 99% vers le
niveau 2 bar et a 99.99% au niveau ~7 bar (respectivement au niveau 5 bar)
dans le cas chaud (resp. nominal).

Pour ce dernier niveau, on peut considérer que le flux stellaire est sem-
blable au flux d’énergie interne dans le cas froid. Dans les niveaux profonds,
le flux stellaire décroit plus rapidement avec la profondeur dans le cas nomi-
nal que dans le cas froid. Cela est di1 a la plus grande abondance des ions H,
et H™ ainsi que du TiO.

Guillot & Showman (2002) ont estimé que la pénétration de 1% du flux
stellaire au niveau p ~ 100 bar dans le cas “froid” pourrait permettre d’ex-
pliquer le rayon de HD209458b sans avoir a invoquer une source d’énergie
supplémentaire. Ces résultats indiquent clairement que ce n’est pas le cas et
que l'importante opacité atmosphérique en-dessous des niveaux de pression
de quelques bars empéche qu’une fraction significative du flux stellaire puisse
atteindre la région ~100 bar. C’est pourquoi cela confirme, sil’'on suppose que
les barres d’erreurs sur le rayon de la planéte ne sont pas sous-estimées, la né-
cessité de l'existence d’une source d’énergie supplémentaire dans les niveaux
profonds, comme 1’ont préconisée Guillot & Showman (2002) et Baraffe et al.
(2003).

9.3 Spectres de la planete

Nous avons représenté le spectre réfléchi et le spectre thermique de la pla-
néte sur la figure 9.4.

Le spectre thermique est dominé par les bandes de la vapeur d’eau, bien
que les bandes d’absorption du CO autour de 2100, 4300 et 6400 cm~ ! soient
visibles. Nous pouvons y remarquer des fenétres spectrales centrées autour de
2600 cm~! (3.8 um), 4500 cm~! (2.2 um), 6000 cm~! (1.7 um), 7800 cm~! (1.28
pm) et 9400 cm~! (1.07 um). La plus intense a 3.8 um est limitée du coté des
basses fréquences par la bande (1-0) du CO et du coté des hautes fréquences
par la bande v3 de I'eau.

Le spectre du flux réfléchi est a son maximum vers 28 500 cm~!. Pour les
nombres d’onde inférieurs a ~18000cm ™!, il est presque complétement ab-
sorbé a cause de la diffusion Rayleigh moins efficace et la forte absorption
atmosphérique. En particulier, dans la région des raies des alcalins (13 000
17000 cm 1), le flux émis par la planéte est minimum alors que le flux prove-
nant de 1’étoile est important. Cela souligne I'importance de 1’absorption par
les raies des alcalins dans le bilan d’énergie des Jupiters chauds, comme l'avait
initialement suggéré Burrows et al. (2000).
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FIG. 9.3: Flux stellaire net normalisé par le flux stellaire incident F, /F,(0) en fonction
du niveau de pression pour le profil Froid et le profil Nominal.

9.4 Constantes de temps radiatives

Afin de caractériser la constante de temps radiative 7,,4 & un niveau de
pression donné pg, nous appliquons une perturbation gaussienne au profil
de température de 1'équilibre radiatif puis nous laissons le profil modifié se
relaxer jusqu’a sa position d’équilibre selon 1’équation (6.2).

La perturbation prend donc la forme AT (p) = AT 2-(2Inp/po)2 rest a dire
que sa largeur a mi-hauteur correspond a une échelle de hauteur. La constante
de temps radiative est alors calculée d’apres 1'équation du refroidissement
Newtonien :

AT _ 3(AT)
Trad o ot ' G1)

dans laquelle AT est 1’écart au profil d’équilibre au niveau py. Nous vérifions
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FIG. 9.4: Spectre de la lumiere réfléchie et de I’émission thermique de la solution sta-
tique pour la condition limite nominale. Le spectre stellaire incident y figure a titre
de comparaison. Nous pouvons remarquer clairement les bandes d’absorption des
différents composants dans le spectre thermique (voir texte) alors que I’absorption
par les alcalins atténue considérablement celui-ci au-dela de 13000 cm™!. L’absence
de diffusion Rayleigh absorbe complétement le spectre en réflection en dessous de
~18000cm™1.

que 'approximation de refroidissement Newtonien est justifiée et donne la
méme valeur de T,,q tant que ATy reste petit (typiquement plus petit que 5%
de la température d’équilibre)

La figure 9.5 illustre le résultat. Comme nous pouvions nous y attendre, la
constante de temps radiative augmente de fagon monotone avec la pression.
Autour du niveau 1 bar, cette constante est d’environ 2.3 jours, valeur a com-
parer avec les valeurs estimées par Showman & Guillot (2002) : 1,,4=1.1 jours.
Le long temps radiatif supposé par Cho et al. (2003) de 10 jours implique qu’ils
ont significativement sous-estimé le refroidissement dans leur modele de cir-
culation.

Au-dessus du niveau de pression 1 bar, le temps radiatif est relativement
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FIG. 9.5: Constante de temps radiative en fonction du niveau de pression. Les sym-
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Showman & Guillot (2002) (resp.Cho et al., 2003). Le diamant correspond a 1.1 jours
(Showman & Guillot, 2002) et le carré a 10 jours (Cho et al., 2003).

court — moins d’une période de rotation de la planete — nous pouvons donc
nous attendre a une réponse rapide de I'atmosphere de la planete a une circu-
lation atmosphérique possible et a des variations horizontales de température
importantes.

En particulier, a 0.1 bar, la valeur de T,,q est de 3x10% sec (8 hr). Cette
région correspond au limbe optique de la planete a 0.6 um du fait de la diffu-
sion Rayleigh. C’est elle qu’ont sondée les observations du transit effectuées
par Charbonneau et al. (2002). La petite valeur de cette constante de temps ra-
diative suggere que le contraste thermique sur la planéte est important et que
le limbe atmosphérique au matin peut étre significativement plus froid qu’au
soir, pour des vitesses raisonnables des vents zonaux. Cette probable asymé-
trie en température et donc potentiellement en composition chimique devrait



étre prise en compte lors de 1’analyse spectroscopique des transits.

En-dessous du niveau 1 bar, I'opacité est grande et le temps caractéristique
augmente rapidement, variant pratiquement en p?>. Comme nous le voyons
sur la figure 9.5, nous avons limité les calculs aux pressions inférieures a 10
bars. En effet, en-dessous de ce niveau, le profil devient convectif dans le cas
nominal (Figure 9.1) et la constante de temps radiative ne peut plus étre calcu-
lée par la méme méthode.






Chapitre 10

Solutions dépendant du temps pour
une atmosphere en rotation
synchrone
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10.1 Rotation de l’atmosphere

A partir de la solution statique, nous introduisons une rotation de corps
solide en déplagant I’atmospheére par rapport a la rotation synchrone avec une
vitesse angulaire constante. Nous pouvons ainsi simuler de maniere approxi-
mative une circulation atmosphérique zonale. Cela nous permet d’étudier la
dépendance de la température en fonction de la longitude.

L'effet de la rotation est considéré par l'intermédiaire d’une modulation
du flux stellaire incident. L'ensoleillement est maximum a la longitude sub-
stellaire (midi) et décroit de facon monotone jusqu’a ce que I'atmosphére ne
recoive plus de flux provenant de I'étoile, du c6té nuit. Cet ensoleillement pé-
riodique est illustré sur la figure 10.1.

Une premiére limitation de notre modeéle est que les taux de chauffage et
les taux de refroidissement sont valides uniquement pour des couches qui
restent statiques les unes par rapport aux autres. C’est pourquoi la rotation
de I'atmosphere est approximée par une rotation solide, c’est a dire avec un
vent zonal constant avec l'altitude. Une deuxiéme limitation est que ces taux
de chauffage et de refroidissement sont calculés a partir d'une composition



chimique donnée associée au profil de température nominal (voir la figure 9.1).
Cette composition n’est pour le moment pas recalculée a chaque étape du pro-
cessus d’itération.

10.2 Profils thermiques dépendant de la longitude

Nous avons calculé trois profils thermiques pour des périodes de rotation
correspondant a des vitesses de vents équatoriaux de 0.5, 1 et 2 km s~! (Show-
man & Guillot, 2002 ont prédit des vents d’environ 1 km s~ 1).

Les températures pour quelques niveaux de pression sont indiquées sur la
figure 10.1 en fonction de la longitude et la température effective de la planete
est tracée sur la figure 10.4.

La figure 10.2 montre une coupe longitudinale de 1’atmosphere. La tempé-
rature maximale (en rouge) est décalée par rapport au point ot ’ensoleille-
ment est maximum (point substellaire, indiqué par l'inscription "noon"). Ce
décalage augmente avec la profondeur. Ce retard de phase est di a 'augmen-
tation de la constante de temps radiative avec la profondeur (voir la section
9.4). Ceci est particulierement visible pour des niveaux de pressions supé-
rieurs a 1 bar, quand la constante de temps radiatif 7,4 atteint ou dépasse
la période de rotation de I’atmosphere. Nous trouvons des variations de tem-
pérature jour/nuit dépassant 400, 600 et 800 K au dessus du niveau 0.1 bar

pour des vitesses de vent respectives de 2, 1 et 0.5 km s~!, comme le montrent
les figures 10.2 et 10.3.

Ces valeurs sont du méme ordre de grandeur que celles prédites par Show-
man & Guillot (2002). Cependant le contraste maximum que nous trouvons est
au plus 200 K au niveau 1 bar, moins élevé que les 500 K que ces auteurs pré-
disent. Une partie de cette différence peut étre expliquée par le fait que ces
auteurs ont utilisé une constante de temps radiatif moitié moins grande que
celle que nous avons calculée. En fait, le contraste de température estimé par
Showman & Guillot (2002) se rapporte au niveau ot T ~ Teg. Dans notre mo-
dele, ceci a lieu a 0.15 bar et non 1 bar. La figure 10.4 nous montre que nous
obtenons des contrastes de 400 a 700 K dans la température effective pour des
ventsde2a 0.5 km s~ 1.

En dessous du niveau~>5 bars, la température est essentiellement uniforme
avec la longitude (et donc avec le temps). Ceci est di au temps radiatif rela-
tivement long dans ce domaine de pression. La température est donc égale a
celle donnée par la solution de I’équilibre radiatif dans les conditions de 1’en-
soleillement moyenné sur toute la planéte. Ceci justifie le fait de considérer
cette température comme condition limite pour les modeles d’évolution plutot
que celle correspondant a ’hémisphere illuminé sans redistribution jour/nuit
de la chaleur (comme dans le modele de Baraffe et al., 2003)
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FIG. 10.1: Température pour quelques niveaux en fonction de la longitude pour les
vitesses de vents suivantes : (a) 0.5 km sec™!, (b) 1 km sec™! et (c) 2 km sec™!.
L’ensoleillement incident est indiqué en unités arbitraires. Nous pouvons remarquer
que la température maximale est décalée par rapport a I’ensoleillement maximum (au
point substellaire) et que ce décalage est d’autant plus grand que la profondeur (donc
la constante radiative) augmente. En dessous du niveau 10 bar, la température est a
peu prés uniforme.



1700K
1600K
1500K
1400K
1300K
1200K
1100K
1000K
900K
800K
700K
600K
500K
400K
300K

log(pressure(kbars))

1700K
1600K
1500K
1400K
1300K
1200K
1100K
1000K
900K
800K
700K
600K
500K
400K
300K

log(pressure(kbars))

1700K
1600K
1500K
1400K
1300K
1200K
1100K
1000K
900K
800K
700K
600K
500K
400K
300K

log(pressure(kbars))

0
log(pressure (kbors))

FIG. 10.2: Coupe équatoriale de I'atmosphére entre les niveaux 1x 10~° et 10 bar pour
des vitesses de vents équatoriaux de (a) 0.5 km sec™!, (b) 1 kmsec™! et (c) 2 km sec™!.
Le niveau a partir duquel la condensation du sodium a lieu (ligne noire) est de plus
en plus profond a mesure que la nuit avance (sens anti-horaire). 1l est le plus profond
au limbe matinal. En-dessous de 10 bar, la température n’est pas indiquée. Elle est
uniforme et ne dépend que de la condition limite en bas de I’atmosphere.
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10.3 Condensation du sodium

Un effet important des variations de température jour/nuit est que le pro-
fil thermique devient suffisamment froid pour permettre au sodium de se
condenser, comme le montrent les figures 10.1 et 10.2. Le niveau auquel il se
condense (en trait noir sur la figure 10.2) se situe relativement profond dans
I’atmosphere du coté nuit et au limbe du matin. Il descend jusqu’a 0.1, 0.3 et
0.5 bar pour les vitesses de vents équatoriaux respectivement de 2, 1 et 0.5
km s~ 1. Ce niveau est proche, voire méme en dessous du limbe optique au-
tour du doublet de résonance du sodium a 589.3 nm. C’est pourquoi, lors d"un
transit, on pourrait s’attendre a ce que le rayonnement stellaire soit moins ab-
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sorbé a cette longueur d’onde au limbe du matin qu’au limbe du soir.

Les observations de Charbonneau et al. (2002) ont démontré une plus faible
abondance du sodium que ne le prédisent les modeles d’atmosphere (voir la
section 2.1.1). Il convient de remarquer que les modeéles utilisés afin d’analy-
ser les observations étaient statiques et horizontalement uniformes alors que
les données de Charbonneau et al. (2002) se rapportent au limbe de la pla-
nete. En effet, des variations horizontales de température dues a une variation
d’ensoleillement et une dynamique atmosphérique peuvent conduirent a des
variations de composition qui doivent étre prises en compte lorsque 1’on cal-
cule I'abondance du sodium le long du limbe. Plus précisément, si le sodium
se condense du coté nuit, la moitié du limbe en est appauvrie a partir d"un cer-
tain niveau dans l’atmosphere. Cet effet peut en théorie réduire d"un facteur
deux I'absorption du sodium lors d"un transit par rapport aux prédictions des
modeles statiques.



10.4 Spectres de transits

Calcul des spectres

Nous présentons dans cette section les résultats du calcul des variations
spectrales du rayon de la planéte dans la région des raies du sodium. Le rayon
en fonction de la longueur d’onde r(v) est défini comme le limbe correspon-
dant a une épaisseur optique tangentielle égale a 1. Afin de le calculer, nous
calculons la transmission en fonction de la fréquence pour une série de lignes
de visée a des rayons ri(v) pour ensuite interpoler sur cette grille pour trouver
r(v). Ce spectre r(v) est finalement convolué a une résolution A/AA de 6 000.

Nous avons considéré deux modeles d’atmosphere :

e le premier correspond au limbe du soir pour lequel nous avons introduit le
profil de température calculé pour une phase de 7/2 (voir la figure 10.1)
et pour lequel nous avons recalculé les profils d’abondance des especes
gazeuses correspondant a ce profil thermique;

e le second correspond au limbe du matin, c’est a dire pour une phase de
371/2 (de méme les profils d’abondance ont été recalculés pour le profil
de température correspondant).

Les résultats sont représentés sur la figure 10.5 pour les trois vitesses de
vents équatoriaux (0.5, 1 et 2 km s~!). Comme nous l’avons précédemment
évoqué, I'absorption du sodium est bien moins prononcée dans le spectre cor-
respondant au matin que pour le soir du fait de la condensation du sodium.

Peut-on expliquer les observations ?

Nous avons intégré le spectre dans une bande étroite centrée sur le dou-
blet du sodium (588.7-589.9 nm) et dans le "continu" (581.8-588.7 nm et
589.9-596.8 nm), comme 1’ont fait Charbonneau et al. (2002). Nous trouvons
que l'absorption est trois fois plus faible pour le limbe du matin (morning :
5Rm = 4.4 x 1073R dans le cas d’un vent de 1 km s™!) par rapport au limbe
du soir (evening : 6Re = 1.4 x 1072R pour le méme vent). Lors du tran-
sit, le spectre stellaire est absorbé par tout le limbe (matin et soir) et notre
modele prédit donc une diminution dans la bande du sodium presque moi-
tié plus faible que sans la condensation du sodium. Nous le calculons par
(8Rm + 0Re)R/R2 =2.1x10~* (pour un vent de 1 km s~1), compatible avec le
résultat observationnel de Charbonneau et al. (2002), compte tenu des barres
d’erreur (2.3240.57x10™4). Les résultats sont résumés dans le tableau 10.1.

Vers une signature spectrale spécifique ?

Nous pouvons aussi voir sur la figure 10.5 que pour la vitesse de 0.5 km
s71, lorsque la différence de température est la plus importante, la tempé-
rature au limbe matinal devient assez froide pour que 1'équilibre chimique
CO/CHy soit nettement plus favorable a CHy. C’est pourquoi des raies du
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méthane apparaissent sur le spectre entre 590 et 597 nm. La figure 10.6 montre
qu’au matin dans la région du limbe optique (~ 0.1 bar) I'abondance du mé-
thane change d"un facteur 10 selon la vitesse du vent.

Modele Matin Soir Total
(6Rm)R (6Re)R (6Rm+3Re)R
R2 R? R2
Charbonneau et al. (2002) — — 2.32+0.57x10~%
Vent de 0.5 km s~} 29x107° 3.3x10°* 1.8x1074
Vent de 1 km s~} 39x107° 39x10* 2.1x104
Vent de 2 km s~ ! 8.0x107° 4.1x107* 2.4x10~4

TAB. 10.1: Comparaison de la valeur de I’absorption des modeéles avec les résultats de
Charbonneau et al. (2002). Les résultats obtenus peuvent expliquer la valeur obser-
vationnelle trouvée par Charbonneau et al. (2002) en tenant compte de leurs incerti-
tudes. 5i I’on extrapole nos valeurs, on peut conclure qu’un vent plus lent conduirait a
une valeur trop faible (pour 0.5 km s~1 nous sommes a la limite inférieure), de méme,
un vent de plus de 4 km s~ serait trop fort.
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FIG. 10.6: Abondance du méthane au matin pour différentes vitesses de vents.






Chapitre 11

Conclusions sur le modele de
HD209458b

Nous avons développé un modele radiatif a une dimension et dépendant
du temps. Nous 'avons appliqué au cas de la planéte HD209458b. Lorsque
I'on considere les conditions d’ensoleillement constant moyenné sur toute la
planete, notre profil d’équilibre est plus froid que ceux calculés par Sudarsky
et al. (2003) et Baraffe et al. (2003). Cette différence peut s’expliquer principa-
lement par le fait que ces auteurs utilisent un ensoleillement deux fois plus
important. Une fois que 'on corrige au premier ordre cette différence, notre
profil est en accord avec celui de Sudarsky et al. (2003) au-dessus de la région
~0.3 bar. Il est toujours plus froid que celui de Sudarsky et al. (2003) et de
Baraffe et al. (2003) en dessous de ~0.3 bar avec une différence maximale de
300—400K et est intermédiaire entre ces deux modeles au-dessus de cette ré-
gion. Ces différences qui subsistent trouvent probablement leur origine dans
les sources d’opacités ou dans le traitement du transfert radiatif.

Dans nos modeéles, 99.99% du flux stellaire est absorbé au niveau 5 bars
(99 % au niveau 2 bars). Cette absorption rapide empéche une fraction signi-
ticative (~1 %) du flux stellaire d’atteindre directement des niveaux de pres-
sions de plusieurs dizaines de bars. Ce mécanisme ne peut donc pas fournir la
source d’énergie nécessaire dans les niveaux profonds pour expliquer le rayon
de HD209458b (Guillot & Showman, 2002; Baraffe et al., 2003).

Les temps radiatifs que nous calculons sont généralement deux fois plus
longs que ceux utilisés par Showman & Guillot (2002) et 5 fois plus courts que
ceux supposés par Cho et al. (2003). Au-dessus du niveau 1 bar, la constante
de temps radiative est inférieure a la période de rotation de la planete. Ces
valeurs relativement faibles impliquent que 1’atmosphere réagit assez rapide-
ment aux perturbations provenant de la dynamique atmosphérique.

Afin de tester qualitativement les effets de la dynamique sur la structure
atmosphérique, nous avons calculé des modeles dans lesquels le flux stellaire
incident est modulé avec une période entre 3.5 et 14 jours, imitant les effets
de vents zonaux équatoriaux dont la vitesse est comprise entre 0.5 et 2 km s~
sur une planéte en rotation synchrone.



Selon la vitesse imposée du vent, nous trouvons des variations de tem-
pératures comprises entre 400 et 600 K a 0.1 bar, entre 30 et 200 K a 1 bar
et inférieures a 5 K a 10 bar. Ces résultats sont globalement en accord avec
ceux obtenus par Showman & Guillot (2002). D’un autre coté, le fait que Cho
et al. (2003) obtiennent des températures du coté nuit qui peuvent étre plus
chaudes que sur le c6té jour semble difficile a expliquer au vu des résultats
que nous obtenons. Cet état n’est pas a exclure, mais est probablement 1’effet
d’une combinaison de circulations méridionale et verticale vigoureuses.

Le fait que la température devienne rapidement uniforme avec la profon-
deur implique que le mélange doit probablement avoir lieu dans une couche
de I'atmosphere relativement mince. Dans nos simulations, la température at-
teinte dans les niveaux profonds est cohérente avec celle d’'une atmosphere
recevant un flux stellaire moyenné sur la totalité de la planéte, a la fois du
cOté jour et du coté nuit. Ceci est trés important pour les modeles d’évolu-
tion puisque les inhomogénéités de température dans les niveaux profonds
auraient tendance a accélérer 1’évolution par rapport aux modeles homogenes
pour le méme chauffage stellaire (Guillot & Showman, 2002). A contrario, cer-
tains modeles d’évolution (Baraffe et al., 2003; Burrows et al., 2003) ont été cal-
culés pour des conditions limites atmosphériques qui sont adéquates pour le
coté jour uniquement. Ces modeles surestiment probablement la température
dans l’atmosphere profonde et donc le temps de refroidissement de la planete.

Enfin, les forts contrastes longitudinaux de température impliquent que
des espéces chimiques telles que le sodium devraient se condenser coté nuit.
Méme si elles ne sédimentent pas, le limbe du matin (le plus froid) peut étre
fortement appauvri en ces espéces qui condensent. D’apres nos calculs de
spectres lors de transits représentatifs du limbe du matin et du limbe du soir,
nous trouvons que le premier présente une absorption due au sodium trois
fois plus faible que le second. Cette absorption due au sodium que nous cal-
culons a travers le limbe en entier est alors en accord avec 1’absorption du
sodium qu’ont observée Charbonneau et al. (2002) lors de transits de la pla-
nete.



Quatrieme partie

Généralisation a d’autres planeétes






Chapitre 12

Construction d’une famille de
modeles

Afin d’étudier l'influence de divers parametres (résumés dans le ta-
bleau 12.1), nous avons construit un modele de planéte dont les caractéris-
tiques sont celles de Jupiter. Nous avons ensuite fait varier la distance a 1’étoile
et la vitesse du vent zonal.

Nous considérons toujours que la composition de I'atmosphere est solaire
(voir la section 6.8). La valeur de 'accélération due a la gravité a été fixée a
la valeur jovienne, soit 23.1 m s~2. Le rayon de la planete et sa masse sont
respectivement 1Ry, et 1TMjyp.

Nous avons calculé le flux stellaire incident pour une étoile de type spec-
tral solaire en adoptant comme valeur du rayon stellaire : R, = 1.2 R et et trois
distances étoile—planete : 2 = 0.02,0.05 et 0.1 UA. La distance a = 0.02 UA
correspond aux Jupiters trés chauds récemment découverts tels que OGLE-
TR-56b et OGLE-TR-113b (voir la section 1.3). Le modéle que nous utilise-
rons comme référence sera le modele pour lequel a = 0.05 UA pour lequel
une étude détaillée de l'influence de la vitesse des vents a été conduite. Il est
adapté pour les Jupiters chauds comme HD209458b (méme si le rayon de ce
dernier est plus élevé). Le modele dont la distance est 0.1 UA est comparable
avec les planetes de type IV qu’ont défini Sudarsky et al. (2003) (voir la sec-
tion 4.1). Le spectre de I'étoile est calculé de la méme maniére que précédem-
ment (voir le chapitre 8) en tenant compte des diverses distances.

Puisqu’il n’y a pas a priori de raison de penser qu’il y a une source d’éner-
gie interne supplémentaire, nous avons considéré cette fois-ci la condition li-
mite en bas de l'atmosphere donnée par les modeles standards d’évolution
(Tint = 100 K). Cette hypothese s’avere d’autant plus réaliste que le rayon de
HD209458b semble étre anormalement grand et que les autres planetes dont le
transit a été observé possédent un rayon compatible avec ces modeles d’évo-
lution.



Nous appliquerons successivement les modeles de transfert radiatif sta-
tique (chapitre 13) et dépendant du temps (chapitre 14) décrit dans la partie IL
Dans le chapitre 13, nous comparerons les modeles obtenus pour les diffé-
rentes distances étoile-planete. Dans le chapitre 14, nous étudierons le role
des différents parametres dans le cas dépendant du temps.

Parametre Valeur
Distance étoile—planete (UA) 0.02 0.05 0.1
Rayon de I’étoile (Rp) ... ... 1.2
Masse de la planete (Mj). ... 1.0
Rayon (Ry).................. 1.0
gravité (cm ST i, 2310
Tint (K)o 100

TAB. 12.1: Paramétres utilisés pour la famille de modéles.



Chapitre 13

Comparaison des modeles statiques

Sommaire
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Les modeles statiques différent par les distances étoile-planete. Le flux in-
cident sur la planéte provenant de 1’étoile est proportionnel a #. En premiere
approximation, on s’attend a ce que les températures dans la haute atmo-
sphere soient approximativement proportionnelles a %. Bien entendu, une

étude plus détaillée que nous allons présenter dans ce chapitre est nécessaire
afin de comprendre plus précisément les caractéristiques des structures atmo-
sphériques de chacun des modeles.

13.1 Profils thermiques

13.1.1 Présentation des profils

La figure 13.1 illustre les profils de température des trois modeles et la
tigure 13.2 les profils d’abondance correspondants.

Une limitation du code ATLAS pour le calcul des abondances chimiques
est qu’il n’est pas fiable pour les basses températures. Une extrapolation des
profils d’abondance a donc été faite dans le modele a 0.1 UA au-dessus de
10~* bar.

Plus la planete est loin de I’étoile, plus 'eau et le méthane sont abondants
au détriment du monoxyde de carbone. A 0.02 UA, CO est partout plus abon-
dant que CHy ; a 0.05 UA le méthane dépasse le monoxyde de carbone et a 0.1
UA le méthane est I'espéce carbonée majoritaire partout. Pour cette derniere
distance, I'abondance du NHj3 devient non négligeable. Il conviendrait d’en



tenir compte dans le calcul des opacités de I’atmospheére, ce qui n’a pas été fait
dans cette premiere étude.

En ce qui concerne les alcalins, leur abondance décroit légérement avec
la distance jusqua ce que la température soit suffisamment basse pour que le
sodium se condense. C’est ce qui se passe a 0.1 UA au-dessus de 0.1 bar. Le
potassium dont la température de condensation est plus basse commence a
décroitre a haute altitude a 0.1 UA. Plus loin, il devrait subir le méme sort
que le sodium a 0.1 UA et se condenser au-dessus d"une altitude relativement
basse.

Comme 1’atmosphere est plus chaude a 0.02 UA, I’abondance du TiO est
importante jusqu’a des niveaux de pression relativement basse (au-dessus de
0.1 bar).

Pour les pressions inférieures a 1 kbar, les ions H™ et H, deviennent né-
gligeable a 0.1 UA, la température devenant trop froide pour que l'ionisation
soit importante.

Les températures effectives (Tef) ainsi que les albédos de Bond (Ag) des
modeles sont résumées dans le tableau 13.1. Nous trouvons respectivement
Tegs = 2034, 1274 et 892 K et Ag = 0.056, 0.086 et 0.103 pour les distances 0.02,
0.05 et 0.1 UA, ce qui correspond a une dépendance en \%, puisque les albé-
dos restent tres faibles.

Pour ces mémes distances respectives, nos modeles ont une température
au niveau 1 bar T(p = 1bar) = ~2300, 1500 et 1100 K La transition entre la
zone radiative et la zone convective se trouve au niveau de pression 1300 bars
pour 0.02 UA et 600 bars pour les deux autres distances.

13.1.2 Comparaison avec les autres modeles

Le modele a 0.1 UA est a comparer avec les planetes de la classe IV cal-
culées par Sudarsky et al. (2003). Il faut cependant remarquer des différences
a la fois dans la redistribution du flux stellaire incident et dans le flux déner-
gie interne. Ce flux d’énergie a été fixé a 150 K dans leur modele nominal,
bien qu’il étudie aussi I'influence de ce parametre (voir leur figure 16). Au re-
gard de cette figure, nous pouvons conclure que le profil que nous obtenons
en-dessous du niveau 1 bar est similaire au leur. En effet, dans les deux cas,
T(p = 1bar) ~ 1200 K et la limite entre la zone radiative et la zone convective
est située a ~ 500-600 bars pour le méme flux intrinseque que notre modele.

Chabrier et al. (2004) ont construit un modele a 0.023 et 0.046 UA, avec une
température intrinseque de 100K que nous pouvons mettre en parallele avec
nos deux modeles les plus proches de leur étoile, mise a part une redistribu-
tion de flux stellaire uniquement sur le c6té jour dans leur cas. De la méme
maniere que précédemment, nos profils sont assez similaires aux leurs en bas
de I'atmosphere. En particulier, leurs zones convectives apparaissent respec-
tivement a 3000 K et 2000 K pour les modeles a 0.023 et 0.046 UA.
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Au dessus de 1 bar, 'effet de I’ensoleillement double utilisé par Sudarsky
et al. (2003) et Chabrier et al. (2004) par rapport aux notres se fait ressentir
et leurs modeles sont plus chauds dans cette partie de I'atmosphere. Comme
dans le cas du modele pour HD209458b, notre modele au-dessus de 1 bar
présente un profil intermédiaire entre celui de Sudarsky et al. (2003) et celui
de Chabrier et al. (2004). En effet, le gradient de température que nous trou-
vons est inférieur a celui de Sudarsky et al. (2003) et supérieur a celui de Cha-
brier et al. (2004) dont le profil est quasiment isotherme au-dessus du niveau
100 bars.

13.2 Spectres des planetes

Les figures 13.3, 13.4 et 13.5 représentent les spectres des trois planetes
considérées.

Le spectre de la planete a 0.05 UA differe peu de celui que nous avons
calculé pour HD209458b (voir le chapitre 9). Les conlusions que nous avions
alors formulées restent valides qualitativement.

Plus la distance augmente, plus le flux réfléchi est important entre 20 000
et 30 000 cm~!. En effet, I'absorption des alcalins est amoindrie quand la tem-
pérature diminue (le sodium est condensé dans le modele a 0.1 UA) et donc la
réflexion du flux stellaire est plus forte.

En comparant ces spectres, nous pouvons remarquer que le maximum du
flux thermique se décale quand la distance étoile-planete change. En applica-
tion de la loi de déplacement de Wien, ce maximum est a une longueur d’onde
d’autant plus grande (donc vers la gauche sur nos figures) que la température
est plus froide.

Comme nous l'avons vu dans 'analyse des profils d’abondance, 1'eau est
majoritaire dans tous les modeles et les bandes de la vapeur d’eau dominent
le spectre thermique.

Pour la planete la plus froide (0.1 UA) ot le méthane est abondant, les
bandes d’absorption par CHy a 3.3 um (3030cm™') et & 7.7 um (1300cm 1)
sont apparentes. Parallelement, les bandes du CO sont moins fortes.

Distance (UA) T. (K) Albédo

0.02 2034 0.056
0.05 1274 0.086
0.1 892 0.103

TAB. 13.1: Résultats pour les différents modeles statiques.
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Chapitre 14

Comparaison des modeles
dépendants du temps
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14.1 Role de la vitesse du vent

Une étude plus détaillée a été menée sur le modele a 0.05 UA. En effet, cinq
vitesses de vent équatorial ont été considérées : 0.1, 0.5, 1, 2 et 10 km s 1. La
tigure 14.1 représente 1’écart maximal de température en fonction de la vitesse
du vent pour certains niveaux de pression.

Les variations de température diminuent assez rapidement quand la vi-
tesse du vent augmente. Au niveau 10 mbars, entre 0.1 km s 1kms et
5 km s~! I'écart de température est pratiquement divisé par deux a chaque
fois, passant de pres de 1000 K a pres de 500 K puis a ~250 K.

La décroissance est encore plus rapide pour les niveaux atmosphériques de
plus haute pression. Avec une vitesse de vent de 2 km s~ lesécarts de tempé-
rature sont inférieurs a 60 K a 1 et 10 bars. Pour ces pression, les températures
sont pratiquement uniformes quand la vitesse du vent est égale a 10 km s~ 1.
Les écarts de températures sont alors inférieurs a 40 K, ce qui représente des
variations de moins de 2 %.

Des coupes équatoriales de 1’atmosphere sont représentées sur la fi-
gure 14.2 pour ce modele avec les cinq vitesses de vent considérées. Nous
pouvons voir la fagon dont les températures s'uniformisent au fur et a mesure
que la vitesse du vent augmente. Pour la vitesse la plus élevée, les niveaux de
pression en-dessous du niveau ~40 mbars sont pratiquement homogénéisés,
alors que pour 0.1 km s~! méme a 10 bars il subsiste des contrastes de plus
de 100 K. Ainsi, la présence d'une "zone chaude" en direction du point sub-
stellaire (légérement décalée en raison du temps de réponse radiatif) avec des
températures de I’ordre de 1700 K s’estompe progressivement.
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vitesse plus élevée que 10 km s~! pour atténuer les contrastes de température. Bien
qu’entre les vitesses 0.1, 2 et 5 km s~1 le contraste soit divisé par deux a chaque fois
(respectivement ~ 1000, ~500 et ~250 K), il reste une différence de 75 K pour la vitesse
de 10 km s~ 1.

Nous pouvons remarquer que la différence de température cesse de décroitre pour le
niveau 10 bars. Cela est probablement di au fait que le modeéle n’a pas correctement
convergeé.

De méme les zones les plus froides de 1’atmosphere se réchauffent quand
la vitesse du vent augmente. Il existe méme une zone c6té nuit a moins de
300 K, uniquement quand la vitesse est égale a 0.1 km s~ 1. Il en résulte que le
niveau a partir duquel le sodium se condense (représenté par les lignes en trait
plein sur la figure 14.2) est de plus en plus haut. Pour la vitesse de 10 km s~ 1,
la condensation du sodium ne se produit que pour les pressions inférieures
a 0.1 mbar. Ceci a pour conséquence de diminuer l'effet de la condensation
sur les spectres lors de transits que nous avons discuté dans les sections 10.3

et 10.4.
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14.2 Role de la distance a I’étoile

Lorsque la planete est plus proche de son étoile, le chauffage stellaire est
bien évidemment plus intense et I'amplitude des contrastes jour/nuit est bien
plus prononcée. La figure 14.3 représente la différence de température en fonc-
tion de la pression, pour le modele a 0.02 unité astronomique et pour trois vi-
tesses de vents (0.1, 1 et 10 km s~ 1). Au-dessus de 100 mbars, ces contrastes
sont au minimum de 700 K pour la vitesse la plus élevée et peuvent atteindre
1900 K pour la vitesse la plus basse.
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FIG. 14.3: Ecart maximal de température en fonction de la pression pour le modéle
a la distance de 0.02 UA. Vers 20 mbars, les différences de température atteignent
des maxima de ~1000 K, ~1500 K et ~2000 K pour des vitesses respectives de 10,
1et0.1km st A 0.1 bar, les contrastes sont respectivement de 600 K, ~1300 K et
~1700 K pour les mémes vitesses. A 10 bars, sauf pour 0.1 km s~ 1 our il reste 250 K de
différence, les contrastes sont inférieurs a 100 K.



Alinverse, quand la planete est a 0.1 unité astronomique, les contrastes en
température sont au maximum de ~550 K pour la vitesse de vent la plus faible
vers 200 mbars, comme nous pouvons le voir sur la figure 14.4. Quelle que soit
la vitesse du vent, en-dessous du niveau 5 bars, les différences de température
sont inférieures a 100 K.
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FIG. 14.4: Ecart maximal de température en fonction de la pression pour le modele a la
distance de 0.1 UA. Les contrastes présentent des maxima de respectivement ~270 K,
~380 K et ~550 K pour les vitesses de 10, 1 et 0.1 km s~1. Dans les deux premiers cas,
ce maximum est au sommet de I'atmosphére et dans le dernier cas, vers 200 mbars. A
10 bars, il reste ~10 K, ~20 K et ~60 K d’écarts de température.

Comme nous pouvons le voir sur les figures représentant les coupes longi-
tudinales des atmospheres pour les trois vitesses de vent (figure 14.5 pour le
modele a 0.02 UA et figure 14.6 pour le modele a 0.1 UA; (a) pour 0.1 km s,
(b) pour 1 km s~ et (c) pour 10 km s~1), ces contrastes jouent un role im-
portant dans la condensation du sodium. En effet, bien que pour le modele



a 0.02 UA la température soit globalement tres élevée, pouvant atteindre plus
de 2500 K, les contrastes quand la vitesse du vent n’est pas tres élevée sont tels
que le sodium peut quand méme se condenser a des niveaux relativement bas
(jusqu’a ~60-100 mbars pour les vitesses 0.1 et 1 km s~ !). Par contre quand
la vitesse du vent augmente, le sodium ne se condense plus du tout, comme
c’est le cas lorsque la vitesse est de 10 km s~ 1.

D’'un autre c6té, pour 0.1 UA, la température est tellement basse que le
sodium se condense sur tout le coté nuit quelle que soit la vitesse, a partir de

niveaux de pressions de quelques centaines de mbars.

D’autre part, nous pouvons remarquer que pour la distance de 0.1 UA il
n’y a plus d’inversion de température vers le point substellaire (ce que nous
avons appelé "zone chaude") Sur cette figure, nous voyons également que l'at-
mosphere est plus homogene en température. En ce qui concerne la planete
a 0.02 UA, la structure est relativement plus complexe. En effet, le fort en-
soleillement incident sur le point substellaire réchauffe fortement cette zone
jusqu’a 2000 K. La température croit cependant avec la pression jusqu’a des
températures pouvant atteindre ~2500 K vers les niveaux de pression 1 bar.
Cette "zone chaude" couvre une région relativement étendue (en longitude et
en altitude) pour un vent de 0.1 km s~ !; et sa taille diminue quand la vitesse
du vent augmente.
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CONCLUSION ET PERSPECTIVES






Conclusion

Suite a la découverte de la premiere planete extrasolaire effectuant un tran-
sit devant son étoile (HD209458b), une occasion unique s’est présentée de
vraiment contraindre les parameétres physiques de ces objets. C’est dans ce
contexte que nous avons développé un modele d’atmosphere pour les pla-
netes géantes extrasolaires.

Notre modele a été appliqué au cas particuler de la planete HD209458b
(partie III). Il nous a permis de déterminer une structure thermique moyenne
pour cette planéte ainsi que d’estimer sa composition. En particulier, nous
avons confirmé le role important de 1’absorption par les alcalins dans le bi-
lan énergétique des Jupiters chauds. L'absorption du flux stellaire dans notre
modele a lieu a relativement haute altitude dans 1’atmosphere (99% du flux
est absorbé au niveau 2 bars). Ce flux ne pénetre pas assez pour jouer le role
d’une source d’énergie dans les couches profondes, ce qui avait été évoqué par
Guillot & Showman (2002). Nous avons aussi évalué les constantes de temps
radiatives de cette atmosphere afin de contraindre les modéles de dynamique
atmosphérique.

Les Jupiters chauds étant en rotation synchrone, des contrastes de tempé-
rature jour/nuit importants sont attendus. Ils peuvent engendrer une dyna-
mique atmosphérique intense. Nous avons introduit une variation temporelle
pouvant simuler un vent zonal uniforme et ainsi étudier les variations longi-
tudinales dans la structure thermique et dans la composition de I’atmosphere.

Dans le cas de HD209458b, ces variations de température permettent au
sodium de se condenser du c6té nuit et sur le limbe matinal. Nous pouvons
ainsi proposer une explication a la faible absorption due au sodium observée
par Charbonneau et al. (2000).

Dans un cas plus général, incluant les dernieres planetes a transit décou-
vertes par OGLE (partie IV), nous avons étudié la dépendance de la structure
thermique et de la composition chimique selon la distance a I’étoile. Les signa-
tures spectrales des atmospheres de ces planétes différent notablement.

Nous avons aussi étudié l'influence de la vitesse du vent zonal. Quand
celle-ci est suffisamment élevée (~10 km s~!), la température est pratique-
ment uniforme, tout du moins pour des niveaux de pression supérieure a
1 bar. Lorsque la planete est a 0.02 unité astronomique, les différences de tem-
pératures entre le jour et la nuit peuvent atteindre 1900 K lorsque la vitesse du
vent est faible (~0.1 km s 1).






Perspectives

Les progrés concernant la connaissance des planetes géantes extrasolaires
peuvent provenir de deux directions. Les projets observationnels a venir de-
vraient apporter des informations nouvelles qui vont nous permettre de tes-
ter les prédictions des modeles et de leur imposer de nouvelles contraintes.
D’autre part, notre modéle peut étre amélioré afin de mieux décrire la struc-
ture de ces objets.

Perspectives observationnelles

Les missions spatiales telles que COROT (2005) et KEPLER (2008) de-
vraient conduire a la détection d’'un nombre important de planetes extraso-
laires, jusqu’a des tailles de quelques rayons terrestres (voir le chapitre 1).
L’analyse de leur distribution permettra sans doute de mieux comprendre leur
formation et leur évolution.

Une autre avancée dans le domaine de 1'étude des exoplanetes est 1'inter-
férométrie. Cette technique devrait enfin permettre d’observer directement ces
planetes et de réaliser de la spectroscopie directe des Jupiters chauds. Des in-
formations précieuses sur leur composition seront alors accessibles.

Nous pouvons par exemple citer trois types de projets interférométriques
dans lesquels le LESIA est impliqué :

e Les instruments au VLTI : GENIE

Cet interférometre a frange noire centrale, qui doit étre installé sur le
Very Large Telescope Interferometer, devrait permettre la préparation de la
mission DARWIN.

e Les projets spatiaux : DARWIN et PEGASE

PEGASE est un projet de mission avec vol en formation proposé au
CNES. Ce projet, précurseur de DARWIN, consiste en un interférometre
composé de trois satellites dont un pour la recombinaison. Il sera en me-
sure de faire de la spectroscopie entre 1.5 et 6 pm.

DARWIN est un projet a long terme retenu par 1’Agence Spatiale Eu-
ropéene, pour la détection et la caractérisation de planetes extrasolaires
habitables. La détection de la présence de I'0zone est 1’objectif ambitieux
qu'il envisage d’accomplir.



e L’interférométrie en antarctique

Le site du dome C apparait comme un lieu privilégié pour I'observation
interférométrique dans l'infrarouge. En effet, sa transparence infrarouge
exceptionnelle, la faible turbulence de 1’atmosphere et son angle d’iso-
planétisme particulierement élevé en fait un site dont la qualité d’obser-
vation est proche de ce qu’on atteindre depuis 1'espace, a un cotit incom-
parablement plus faible. Un projet dédié a la recherche d’exoplaneétes y
est envisagé.

Améliorations du modéle

Un probléeme encore ouvert a I’heure actuelle dans les modeles d’atmo-
spheres des planétes est le traitement de maniere réaliste de la formation des
nuages. Cela requiert une étude microphysique détaillée du probléme non tri-
viale.

Pour construire un modele cohérent dans lequel le transfert radiatif et
la dynamique atmosphérique sont couplés, il est nécessaire d’apporter cer-
tains changements substantiels. En particulier, lorsque le profil thermique va-
rie avec la longitude, il faudrait aussi faire varier les profils d’abondance. Les
opacités devraient étre mises a jour dans le processus itératif en tenant compte
de cette variation de la composition chimique de I'atmosphére pour rendre le
modele plus cohérent. Cela nécessite toutefois de réduire le temps de calcul
des flux a chaque pas de temps.

Une autre amélioration pourrait venir de la technique du calcul des opaci-
tés. En utilisant la méthode des coefficients k-corrélés, il n’est plus nécessaire
de calculer les opacités raie par raie et monochromatiquement. Ainsi le temps
de calcul des modéles s’en trouvera grandement réduit et une étude systéma-
tique du role des différents parametres (gravité, métallicité de la planete, ...)
pourra étre réalisée.

Enfin, différentes sources de données pourraient étre utilisées afin d’intro-
duire d’autres especes chimiques (par exemple NHj lorsque la température de
la planete diminue) ou d’utiliser des sources d’opacité plus détaillées (pour
le TiO notamment dont I’absorption est pour le moment traitée comme un
continuum) ou bien des spectres stellaires d’autres étoiles afin de modéliser
certaines planétes existantes (les planetes découvertes par OGLE et TRES sont
de type F ou K).
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1. Introduction

The discovery of HD209458b (Charbonneau et al. (2000); Hehal. (2000)) allows for the
first time probing directly the structure of a planet outse Solar System. Indeed, the fact
that it transits in front of its star allows both the measueatrof its radius and the spectroscopic

observation of its atmosphere.

Quantitatively, HD209458 is a GO subgiant, with a miks= 1.06M, radiusR, = 1.18R,
and age, = 5.2 Gyr, with uncertainties of 10% or more (Cody & Sasselov 2002e planet
orbits the star in 3.524739 days (Robichon & Arenou 20003, distance- 0.045 AU. Models
of the star imply that its radius R = 92200-109000 km (about 40% more than Jupiter) for a
massM = 0.69+ 0.02M; (Brown et al. 2001; Cody & Sasselov 2002).

The relatively large radius of the planet appeafBdiilt to explain using standard evolution
models (Bodenheimer et al. 2001, 2003; Guillot & ShowmanZBardfe et al. 2003). Guillot
& Showman (2002) concluded that, for a realistic model ofdh&er atmosphere irradiated by
the parent star, an extra energy source is needed at deé¢ptieesplain HD209458's radius. It
could result from the penetration of a small fraction of ttedlar flux at pressures of tens of bars
or from kinetic energy produced from the stellar heating adsported downwards to the inte-
rior region. The same conclusion was reached by Baet al. (2003) from model calculations
directly coupling the irradiated outer atmosphere and titerior. However, the possibility that
systematic errors both in the determination of the stefldius and atmospheric properties of the

planet remains (Burrows et al. 2003).

In order to accurately model the evolution of extrasolangfdanets, and hence gain infor-
mation on their composition, one has to understand how #igipospheres intercept and reemit
the stellar irradiation. The problem is especially accotepfanets like 51 Peg b and HD209458b
(hereafter Pegasides) which are believed to be locked ymohsonous rotation (Guillot et al.
1996) due to their proximity to their star. As a consequeheeamount of irradiation received on
the day side and the insolation pattern are unlike what ieeapced by any planet in the Solar
System.

Several studies have investigated the radiative equilibstructure of Pegasides, treating the
atmosphere as a one—dimensional column receiving an avétegfrom above and a smaller
intrinsic flux from below. In these models, the stellar heagither evenly distributed over the
entire planet (Seager & Sasselov 1998, 2000; Goukenleucpie 2000), or redistributed only
over the day side (Sudarsky et al. 2003; Beaat al. 2003; Burrows et al. 2003), or even not
redistributed at all (Barman et al. 2001; Burrows et al. 2008fact, in a planetary atmosphere,
winds carry part of the stellar heat from the day side to tighinéide and from equator to poles,
so that the thermal structure depends not only on the insplpgattern but also on the dynamics.

Two recent dynamical studies (Showman & Guillot 2002; Chale2003) have shown that
the atmospheric structure probably presents strongditidiand longitudinal variations in tem-

perature (and hence composition). These two investigatigfer in several respects: Showman
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& Guillot (2002) used analytical arguments to show that ttreaspheres of Pegasides should
have strong winds~ 1 km s1) and relatively strong day-night and equator-to-pole terafure
contrasts £ 500 K near optical depth unity). These estimates are confitoyepreliminary 3D
simulations done using the EPIC (Explicit Planetary Isapit Coordinate) model with a ra-
diative time constant of 2.3 days. These simulations tendeto a prograde equatorial jet and
thus imply that the atmosphere could superrotate as a whselés (the case for Venus). On the
other hand, Cho et al. (2003) solved 2D shallow-water eqoatiassuming a characteristic wind
speed, related to the mean kinetic energy, of 50 to 100G rarsd a radiative equilibrium time
of 10 days. Their simulations yield a circulation which isachcterized by moving polar vor-
texes around the poles ard3 broad zonal jets. For the highest speed considered (X Kitise
temperature minimum is about 800 K and the maximum temperatntrast is- 1000 K.

The goal of the present study is to apply a time-dependeitiael transfer model to the
case of HD209458b in order to: (i) determine its mean tentpegatructure and stellar heating
profile; (ii) estimate the characteristic radiative hegibooling timescale as a function of depth;
(iif) model longitudinal temperature variations assuméngplid rotation; (iv) infer consequences
for the variations in chemical composition in light of theesfroscopic transit observations.

In Section 2, we present our time-dependent radiative feamsodel. We then apply the
model to HD209458b. In Section 3 we compare models obtaioedveraged insolation con-
ditions, and calculate the corresponding radiative tiralesc In Section 4, we calculate the
longitude-dependent thermal structure of the atmosphgrassuming a solid body rotation,
mimicking a uniform zonal wind. The variations in the cheaticomposition induced by temper-
ature variations are investigated with the emphasis ondahdensation of sodium. A summary

of the results and a conclusion are presented in Section 5.

2. The Atmospheric Model
2.1. Physical problem

In a one-dimensional model, the evolution of the tempeeaprofile in an atmosphere under
hydrostatic equilibrium is related to the net flixby the following energy equation:
dT mg/(dF

— 2= 1

da G, (dp) ’ @
wheremg is the mean molecular weight afy is the mean specific heat. The net flux is divided
into the thermal flux emitted by the atmosphEig (upward - downward) and the net stellar flux

F. (downward - upward), so th& = F\r — F.. Equation 1 can then be rewritten as:

dT mg
N UCRL NS ()
whereh(p) = —ddip* is the heating rate am{p) = —dg—‘; is the cooling rate.

Radiative equilibrum corresponds to a steady-state solati the energy equation and is thus

obtained by setting the left-hand term of Egs. 1-2 to zerdhimcase, the flux is conservative
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and heating and cooling rates are equal at any level in thesgthere. In a first step, we calculate
the radiative equilibrium solution for HD209458b, usinglanetary-averaged stellar irradiation.
In a second step, we investigate the variations in the testyer profile due to the time-varying

insolation, which requires solving Eq. 2.

2.2. Numerical method

We use the atmosphere code described in Goukenleuque2@@D)( with, in the present model,
an atmospheric grid dfl = 96 levels from 3< 10% to 1 x 10°° bar. To calculaté, as a function
of pressure levep, we solve the radiative equation of transfer with scattgiimthe two-stream
approximation and in plane-parallel geometry using a mbramoatic line-by-line code. The
boundary condition is that the incident downward fh‘;[ﬁ(O) is given by:

FL=or(2) BTy @
whereR, is the star’s radius the distance of the planet to the star’s surface, By{d,) is the
monochromatic Planck function at the star’s brightnespematureT . To solve for steady-state
radiative equilibrium, we consider disk-averaged insotatonditions, and thus use= . For
our time-dependent calculations, we use © max[cos@),0], whered is the zenith angle of the
star. The stellar flux is calculated from 0.3 tau® (1700-32000 crrt). It is assumed that short-
ward of 0.3um photons are either scattered conservatively or absotb@ceahe atmospheric
grid (p < 1 ubar) and thus do not participate to the energy budget.

The planetary thermal flux is calculated from 0.7 tarf. At level p;, it can be expressed as:

N
Fir = Z Zai.j,kBk (Tj) , 4)
X i

whereBy (Tj) is the Planck function at the temperatdrieof pressure levep; and at frequency
vk, andajx (= ax) is a coupling term related to the transmittance betweeeldqy and p;,
averaged over a frequency interval centered §Goukenleuque et al. 2000). We use an interval
width of 20 cnT?. These coficients are calculated through a line-by-line radiativasfar code
with no scattering. Below the lower boundary located atllgpe an isothermal layer of infinite

optical depth is assumed with a temperaflge

2.2.1. Steady-state case

Starting from an initial guess temperature profile and tteoaated abundance gas profiles,
stellar and thermal fluxes are computed on the atmospheédicTre heating and cooling rates,
h(p;) andc(p;), defined above are then calculated. At each level of the tretemperature is

modified by an amount:
AT; = e(pi) [h(pi) — c(p)] + n(pi) (Ti-1 — 2Ti + Tiva) (5)

The codficiente(p), analogous to a time step, increases with pressure to atfmuhe increase

of the radiative time constant with depth and thus to speecbapergence. The second term in
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the equation introduces some numerical dissipation nedabid instabilities at high pressure
levels where the atmospheric layers are optically thiclke Theficientn(p) is set to 1x 1073
above the 0.3—bar pressure level and reaches 2% at the lowedary ;). The temperaturgy
beneath pressure levp] is set toT; + 6T1, wheresT; is calculated to yieldrir(p1) = Fint- The
thermal flux is then calculated using the updated temperaiuafile and the procedure is iterated
until the conditiorh(p;) = c(p;) is fulfilled at each level with a precision of 5%.

After convergence, the equilibrium gas profiles are retdated using the solution tempera-
ture profile. The stellar flux deposition and gy coeficients involved in the calculation of the
thermal flux are then re-computed and a new temperature@isfibtained from the iterative
process described above. If this new solution profile iseckrsough to the previous one (with a
precision of 10 K), we retain it as the radiative equilibrigoiution. If not, the whole iterative
process is continued.

A convective adjustment is finally applied in regions whére tadiative lapse rate exceeds
the adiabatic value. In these convective regions, the laiees set to the adiabatic value and the

energy flux then includes both convective and radiative comepts.

2.2.2. Time-dependent case

To investigate the atmospheric response to a time-varyisgjation, we set the incident stellar
flux according to Eqg. 3 witlw = 7 max[cos@),0] andA = % T being the rotation period of
the atmosphere. This insolation pattern represents thatieer of the stellar flux during the day,
averaged over latitude (i.e., along a meridian). It yielts $ame daily insolation as the steady-
state planet-average casedq >; = ). We then solve Eq. 2 using a time-marching algorithm
with a timestep of 300 sec, starting from the radiative-Bopiiim solution profile. Integration

is performed over several rotation periods until the terapee reaches a periodic state at each

level.

2.3. Opacities

We include the following opacity sources: Rayleigh scaitgifor the stellar flux component
only), collision-induced absorption fromzHH, and H-He pairs, H bound-free, H free-free
absorption, molecular rovibrational bands frop@® CO, CH,, and TiO, and resonance lines
from Na and K. Spectroscopic data used fortp, Ho-He, H,O, CO, and Cl are described
in Goukenleuque et al. (2000). An improvement over Goukegueet al.’s modeling was to
add absorption from the neutral alkali metals Na and K whogortant role was established by
Burrows et al. (2000). For the resonance lines at 589 nm (Né)7&0 nm (K), we followed the
general prescription of Burrows et al. (2000) to calculbtgrtcollisionally broadened lineshape.
In the impact region, withimo of line center, a Lorentzian profile is used with a halfwidth
calculated from the simple impact theosy:= 0.071{/2000)%7 cm™* atnt? for Na andy =
0.14 (T/2000Y%7 cm™ atn? for K.
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Beyond the transition detuning-, we use a lineshape varying as<{ vo)~¥? as predicted
from the statistical theory. We multiply this lineshapeds{”~"0/XT to account for the exponen-
tial cutof of the profile at large frequencies1000-3000 cm' at 2000 K). We adopt the de-
tuning frequencieao calculated by Burrows et al. (2000), 30 chiT/500 K)* for Na and 20
cm}(T/500 K)*6 for K. H- bound-free and Fifree-free absorption were modeled as in Guillot
et al. (1994) using the prescription of John (1988) forahd Bell (1980) for H. For TiO, we
use absorption cdigcients from Brett (1990). We did not consider absorptionaattering by

cloud particles.

2.4. Input parameters

We assume a solar abundance of the elements (Anders & Geel®89) and calculate the gas
profiles assuming thermochemical equilibrium at each lexsihg the ATLAS code (Kurucz
1970). The acceleration of gravity was setgte- 9.7 m s2 corresponding to a radius of 1.35
Jupiter radius and a mass of 0.7 time that of Jupiter (Mazah 2000). To calculate the incom-
ing stellar flux, we adoR, = 1.18R;, a = 0.047 AU (Mazeh et al. 2000), and use the brightness
temperature spectrum of the Sun given in Pierce & Allen (3977

Our lower boundary condition is fixed by the intrinsic flux dfet planetFi; = aTi‘r‘]t.
Standard evolution models, in which the stellar flux is fgtabsorbed at low pressure levels
(< 10 bars), indicate an intrinsidfective temperatur®;,; of approximatively 100 K at the age
of HD209458b. On the other hand, to reproduce the relatieefye observed radius of the planet,
an intrinsic temperature as high a400 K is needed (Guillot & Showman 2002; Bfeaet al.
2003), which requires an extra source of energy in the imtein our model, we have thus con-
sidered two possible boundary conditions correspondirig.,tc= 100 K (cold case) and 400 K

(nominal case).

3. Radiative equilibrium solutions
3.1. Temperature profiles

We compute two atmospheric temperature profiles correspgtalthe two boundary conditions
(Tint = 100 K andTi; = 400 K), as shown in Fig. 1. Above the 10-bar level, the boundar
condition does not make anyftéirence because the incoming stellar flux is dominant witheets

to the intrinsic heat flux. A convective zone appears belaitHkbar level for the cold case and
the 0.1—kbar level for the nominal case.

We infer an &ective temperatur&; = 1340 and 1350 K for the two boundary conditions
(cold and nominal respectively), and a planetary Bond alligd.10. While this albedo closely
agrees with that inferred by Bdfa et al. (2003), ouf ¢ is lower because these authors redis-
tribute the stellar flux only over the dayside and thus havel&asheating twice larger than ours.

Below the 3-mbar level, our profile is600 K cooler than that produced by Sudarsky et al. (2003)
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Fig. 1. Temperature profiles of the static disk-averaged solutionthe two boundary conditions. There is
no difference above the 10-bar level as the intrinsic heat flux besoragligible with respect to the net

stellar flux.

(as shown in their Fig. 26). Thisfiérence partly results from the twice larger insolation used
these authors who chose the same redistribution of stedards Barglie et al. (2003). However
it can only produce 15-20% larger temperatures as illietrl Sudarsky et al. (2003)’s com-
parison of profiles with dferent incident flux weighting (shown in their Fig. 28). Thepegted

temperature increase below the 3-mbar level is thus lintiet50-300 K. On the other hand,
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we note that these authors used an intrinsic temperaturegfidanet of 500 K, hotter than ours,
which can contribute to the fierence with our model at least below th@.5—-bar level. Above
the 0.3—mbar level, the filerence is only~150 K and can be accounted for by the factor of
two in the stellar flux. Another dierence between the two models is the incorporation of sili-
cate and iron clouds in Sudarsky et al. (2003)'s model wieeness is cloud—free. These clouds,
with bases at 5-10 mbar in their model, result in a cooler aphere below the30—mbar level
and a hotter atmosphere above, and therefore are not theesofuthe discrepancy in the lower
atmosphere. The (cloud—free) profile calculated by Barat al. (2003) is quasi—isothermal at
~1800 K between 1@ and 100 bar whereas ours increases from 1000 to 1800 K forthe s
Tint=100 K. Lowering the insolation by half in Bafa et al. (2003)'s model should bring it down
to ~1500 K but cannot produce the lapse rate we have or the evemestene of Sudarsky et al.
(2003). Below the 0.3—bar region, our profile is intermeslia¢tween those of Sudarsky et al.
(2003) and Barde et al. (2003) after correcting to first order for their tWiaeger stellar heating.

The boundary condition used by Guillot & Showman (2002) foeit model which fits
HD209458b’s radius isT(p = 3bar) = Tisolated Ter, 9) — 1000 K, whereTisojated Tesr» 9) iS the
temperature of an isolated planet of sanffecive temperaturé; and gravityg as calculated
by Burrows et al. (1997). In our solution profile, the 3—banperature is 1200 K less than in the

isolated case, which validates the assumption of Guilloh&@man (2002).

3.2. Penetration of the stellar flux and spectra

Figure 2 shows the net stellar flux as a function of presswe fer the “cold” and “nominal”
profiles. We find that 90% of it is absorbed at th@.9-bar level, 99% around the 2-bar level,
and 99.99% at the7-bar (resp. 5—-bar) level in the cold (resp. nominal) casehd latter level,
the stellar flux is similar to the internal heat flux for the d¢@lase. At deep levels, the stellar
flux decreases more rapidly with depth in the nominal case thahe cold case due to the
larger abundances ofHand H ions and of TiO. Guillot & Showman (2002) estimated that a
penetration of 1% of the stellar flux o ~ 100 bar in the “cold” case would allow the radius
of HD209458b to be explained without any other energy dagip. Clearly our calculations
indicate that this is not the case and that the large atmoispiacity beneath pressure levels of
a few bars prevents any significant fraction of the stellat frem reaching directly the100 bar
region. Therefore, provided that the error bars on the predius are not underestimated, we
confirm the need for an additional heat source at deep leseldwcated by Guillot & Showman
(2002) and Bartie et al. (2003).

The reflected and thermal spectra of the planet are showrgin3FiThe thermal spectrum
is dominated by the water vapor bands, but CO absorptionsharaind 2100, 4300, and 6400
cmt are visible. It exhibits spectral windows centered at 2660'c(3.8 um), 4500 cm*
(2.2 um), 6000 cm* (1.7 um), 7800 cm? (1.28 um), and 9400 cm' (1.07 um). The most
intense one at 3.8m is limited on the short-frequency side by the (1-0) CO bamtl @n the
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Fig. 2. Net stellar flux as a function of pressure level for the Cold Blominal profiles.

high-frequency side by the; H,O band. The stellar reflected spectrum peaks around 28 500
cm? (0.35um). At wavenumbers less thari8 000 cn?, it is almost completely absorbed due

to weaker Rayleigh scattering and strong atmospheric pbsor In particular, in the region of
the alkali lines (13000-17 000 ci), the flux emitted by the planet is at minimum while that of
the star is large. This emphasizes the importance of alkalidbsorption in the energy balance

of the Pegasides, as first recognized by Burrows et al. (2000)
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Fig. 3. Reflected and thermal emission spectra of the static diskaged solution for the nominal boundary

condition. The incident stellar spectrum is shown for corigam.

3.3. Radiative Timescales

To characterize the radiative time constagn4 at a given pressure levpy, we applied a gaussian
perturbation to the radiative equilibrium temperaturefipgaand let it relax to its equilibrium
state using Eq. 2. The perturbation has the faf(p) = ATy 2-@MP/P)2 j e, a full width at
half maximum of one scale height. The radiative time cortstacalculated from the Newtonian
cooling equation:

AT O(AT
=20 ®)
whereAT is the temperature deviation from the equilibrium profildezel po. We verified that
the Newtonian cooling approximation is justified and yidltls samer,q as far asATy is small
(typically less than 5% of the equilibrium temperature).

The result is shown in Fig. 4. As expected, the radiative thorestant increases monotically
with pressure. Around 1 bar, it is about 2.3 days, to be coetpaiith the values estimated by
Showman & Guillot (2002)t,4=1.1. The long radiative timescale assumed by Cho et al. (2003
implies that they significantly underestimated the coolimtheir circulation model.

Above the 1-bar pressure level, the radiative timescalelaively short — less than the

rotation period — and we thus expect a rapid response fromplémet's atmosphere to a possible
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Fig. 4. Radiative timescale as a function of pressure level. Thebsysnshow the values of the radiative
timescale at 1 bar from Showman & Guillot (2002) (1.1 dayytad) and that of Cho et al. (2003) (10

days; square).

atmospheric circulation and large horizontal variatiohtemperature. In particular, at 0.1 bar,
Trad IS 3x10* sec (8 hr). This region, which corresponds to the opticablmfithe planet at 0.6
um due to Rayleigh scattering, is that probed by the transienkations (Charbonneau et al.
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2002). The small radiative time constant suggests that dlyerdght thermal contrast is large
and that the atmospheric morning limb may be significantlgdeothan the evening one for any
reasonable zonal wind speed — as measured in the synchipAmdating frame —. This likely
asymmetry, in temperature and hence potentially in the ats@momposition, should be kept in
mind when analyzing spectroscopic transits. Below the diev&l, the opacity is large and the
timescale increases rapidly, varying almospasWe limited this calculation to 10 bar because
below this level our profile becomes convective in the nomiaae (Fig. 1) and theadiative

timescale then cannot be calculated with the same method.

4. Time-dependent solutions for an atmosphere in solid rotation
4.1. Longitude-dependent temperature profiles

We then introduce a solid body rotation by moving the atmesphvith a constant angular ve-
locity with respect to the synchronously—rotating framkisiprocedure mimicks a zonal atmo-
spheric circulation and allows us to investigate the temmjpee as a function of longitude. The
effect of rotation is considered only through the modulatiorihef incoming stellar flux. The
insolation is maximum at the substellar longitude (noor) eanstantly decreases until the at-
mosphere no longer receives the stellar flux on the night 3ikdis periodic insolation is shown
in Fig. 5. A first limitation of our model is that heating andatiog rates are valid for layers
which are static with respect to each other. The rotatiomefatmosphere is thus approximated
by a solid body rotation, i.e. with a zonal wind constant witlight. A second limitation is that
these heating and cooling rates correspond to a given chkogimposition (associated with the
nominal temperature profile in Fig. 1) that does not changiduhe integration process.

We compute the temperature profiles for rotation periodsesponding to equatorial wind
velocities of 0.5, 1 and 2 km sg% in the range predicted by Showman & Guillot (2002). The
effective temperature of the planet is shown in Fig. 7 and thepégature at selected levels is
displayed in Fig. 5 as a function of longitude. Figure 6 shawequatorial cut of the atmosphere,
with the color scale for temperature indicated on the rihe temperature maximum shifts with
respect to the maximum of insolation as depth increases.pltase lag results from the increase
in the radiative timescale with depth. It is particularifticeable ap > 1 bar, where o becomes
comparable or exceeds the rotation period. We foundiglyt temperature variations exceeding
400, 600 and 800 K above thed.1-bar level for equatorial winds of 2, 1 and 0.5 km-3ec
respectively. These values are of the same order as predigt&howman & Guillot (2002).
However, at their reference level of 1 bar and for a wind of 1dea?, the contrast we get is
at most 100 K, less than theéb00 K they predict. Part of the discrepancy comes from thé hal
lower radiative timescale used by these authors. In faettémperature contrast estimated by
those authors pertains to the level wh&re- T which takes place at 0.15 bar in our model,
instead of 1 bar. Figure 5 shows that we do get contrasts cfAWDK in Tet for winds in the

range 2-0.5 km se¢.
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Below the~5-bar level, the temperature field is essentially unifortiangitude (and time)
due to the long radiative timescale. It is then equal to thegrgby the radiative equilibrium solu-
tion under planet—averaged insolation conditions. Thistgdo the need of considering this tem-
perature as a boundary condition for evolutionary modédlserahan that corresponding to the
illuminated hemisphere with no day—to—night redistribntof heat (e.g., Bafe et al. (2003)).

An important dfect is that the temperature profile becomes cold enough onigfin side
to allow sodium to condense, as shown in Figs. 5-6. The caadiem level extends relatively
deep in the atmosphere on the night side and on the mornirg down to 0.1, 0.3 and 0.5 bar
for equatorial wind speeds of 2, 1 and 0.5 km3aespectively. This is close or even below the
optical limb around the Na resonance doublet at 589.3 nmceéletfuring a transit, we expect
stellar radiation at this wavelength to be less absorbett®@miorning limb than on the evening

limb.

4.2. Sodium condensation and transit spectra

Charbonneau et al. (2002) conducted HST spectroscopicwattiems of HD209458 centered on
the sodium resonance doublet at 589.3 nm. Using four plan&tnsits, they found a visible

deeper dimming in a bandpass centered on this feature thadjanent bands. They interpreted
it as absorption from sodium in the planet’'s atmosphere. @@ the sodium absorption seen
in the data is lower than predicted by existing models by axiprately a factor three (Hubbard

et al. 2001; Brown 2001). These authors invoke several pitiisss to explain such a depletion:
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— condensation of sodium into mostly p#& However according to their model a very large
fraction (99%) of the sodium should condense out to explgitself such a small absorption.

— lonization of sodium by the large stellar flux incident on gienetary atmosphere. This is a
secondary fect which cannot explain alone the weak absorption, as coefiby Fortney
et al. (2003).

— Very high (above the 0.4-mbar level) particulate opacityisTpossibility is dificult to assess
as modeling of photochemical hazes still needs to be pegdrm

— A bulk depletion of the sodium abundance in HD209458. It applowever that parent stars
of close-in planets generally have a high metallicity (Gadaz 1997, 2000).

An alternate explanation is provided by Barman et al. (2082¢ording to their work, Na
could be far from being in local thermodynamic equilibriumtfie limb region. Thisfect would
then reduce the depth of the Na absorption seen during attrahs amplitude of theféect is
however dfficult to assess due to the lack of well determined collisiolealctivation rates from
H, and He.

It should be noted that the models used to analyze the olisersavere static and horizon-
tally uniform whereas Charbonneau et al. (2002)’s dataapetd the planetary limb. Horizontal
temperature variations due to insolation and dynamics cae dompositional variations that
should be taken into account to calculate the sodium abwedarer the limb. More specifically,
if sodium condenses on the night side, half of the limb is eigal in sodium above some level in
the atmosphere. Thidfect can potentially reduce by half the sodium absorptiomdua transit
compared to the prediction from static models.

We present here calculations of the spectral variation@ptanetary radius in the region of
the Na lines. The radiugv) is defined here as the limb corresponding to a tangentialatidn
optical depth of unity. To determine it, we calculate, asrecfion of frequency, the transmission
of the atmosphere for a series of lines of sight at ragii) and then interpolate in this grid
to find r(v). This spectrunr(v) is finally convolved to a resolution of 1000. Two models are
considered: one, corresponding to the evening limb, ino@tes the temperature calculated at
a phase ofr/2 (see Fig. 5) and the associated gas profiles; the secondoomsponds to the
morning limb at a phase ofsR2. Results are shown in Fig. 8 for an equatorial wind speed of
1 km sec!. As we had anticipated, the Na absorption is much less proreslin the morning
spectrum than in the evening one due to sodium condenshttegrating the spectra over narrow
bands at (588.7-589.9 nm) and around (581.8-588.7 nm ané-888.8 nm) the Na feature as
did Charbonneau et al. (2002), we find that the absorptiothdsghree times weaker on the
morning limb Ry, = 4.4 x 10-°R) compared with the evening limbRe = 1.4 x 1072R). During
the transit, the stellar spectrum is absorbed by the wholb [imorning and evening) and our
model thus predicts a dimming in the sodium band almost baléf than without consensation
of Na. We calculate it assRy, + 6Re)R/R2) = 2.8x107* within the uncertainty range of the
observed value (2.30.57107%).
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5. Conclusions

We have developped a time-dependent one-dimensionatixedaodel and applied it to the
case of HD209458b. When considering constant planetayaged conditions, our radiative
equilibrium profile is colder than those calculated by Sekaret al. (2003) and Bafie et al.
(2003) mostly because those authors used a twice largdafitso After correcting to first order
for this difference, our profile agrees with that of Sudarsky et al. (2608ye the~0.3—mbar
region, is still colder than Sudarsky et al. (2003)’s anddBaret al. (2003)’s profile down te0.3

bar (with a maximum discrepancy of 300—400 K), and is intefiaite between these two other
models below this region. These remainingeliences probably lie in the opacities sources or

the radiative transfer treatment.

In our model, 99.99% of the stellar flux is absorbed at the Biéeel (99 % at the 2—-bar
level). This rapid absorption prevents a significant fiact{~1 %) of the stellar energy from
directly reaching pressure levels of several tens of bars fechanism cannot thus supply the
energy source required at deep levels to explain the radit@09458 (Guillot & Showman
2002; Bardte et al. 2003).

The radiative timescales that we derive are generally tiécger than those used by
Showman & Guillot (2002) and 5 times shorter than assumedhiy € al. (2003). Above the

1-bar level, the radiative time constant is lower than thation period of the planet. These
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relatively short values imply that the atmosphere readtively quickly to perturbations from
atmospheric dynamics.

In order to qualitatively test theffect of dynamics on the atmospheric structure, we calculated
models in which the stellar flux was modulated with a periatMeen 3.5 and 14 days, mimicking
the efect of a 0.5— to 2-km3 equatorial zonal jet on an otherwise synchronously ragatin
planet. Depending on the imposed wind, we found longitudiemperature variations to be
between 400 and 600 K at 0.1 bar, 30—200 K at 1 bar and less tkat 50 bar. This is generally
consistent with the results obtained by Showman & Guill@02). On the other hand, the fact
that Cho et al. (2003) obtain temperatures on the night sidedan be hotter than on the day
side is dfficult to explain in light of our results. This cannot be ruled,dut would presumably
imply a combination of strong meridional and vertical ciation.

The fact that the temperature rapidly becomes uniform withdasing depth implies that the
mixing most probably takes place in a relatively shallowelagf the atmosphere. In our simula-
tions, the temperature reached at deep levels is consisitbrthat of an atmosphere receiving a
stellar flux averaged over the whole planet on both the dayaidi the night side (i.e/4 of the
stellar constant at the planet). This is very important faletion models, as temperature inho-
mogeneities at deep levels would tend to fasten the coobingpared to homogeneous models
with the same absorbed luminosity (Guillot & Showman 20@®) the contrary, some evolution
models (Barfe et al. 2003; Burrows et al. 2003) are calculated from atmesp boundary con-
ditions that are relevant to the day side only. These modelsgbly overestimate the temperature
of the deep atmosphere and therefore the planet’s cootimey ti

Finally, the large longitudinal temperature contrast impthat species such as sodium will
condense on the night side. Even with no settling, the mgrhimb (which is coldest) can be
strongly depleted in the condensible species. From cdlonkof transit spectra representative
of the morning and evening limbs, we found that the formemgha 3 times weaker sodium
absorption than the latter. The Na dimming we calculatedubh the entire limb is then in
agreement with the sodium absorption observed by Charlzansieal. (2002) during planetary

transits.
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Abstract. We developed a time-dependent radiative model for the at-
mosphere of HD209458b to investigate its thermal structure and chemical
composition. Time-dependent temperature profiles were calculated, us-
ing a uniform zonal wind modelled as a solid body rotation. We predict
day/night temperature variations of 600K around 0.1 bar, for a 1 km/s
wind velocity, in good agreement with the predictions by Showman &
Guillot (2002). On the night side, the low temperature allows the sodium
to condense. Depletion of sodium in the morning limb may explain the
lower than expected abundance found by Charbonneau et al (2002).

1. Introduction

The transiting planet HD209458b should be in synchronous rotation. This im-
plies a significant day/night temperature variation driving a strong atmospheric
circulation with wind velocity of ~1 km/s (Guillot & Showman, 2002). Char-
bonneau et al. (2002) constrained the sodium abundance in its atmosphere by a
spectroscopic study. It is lower than predicted by most models which assume a
uniform temperature field. We present a time-dependent radiative model for this
atmosphere. It allows us, by modeling the circulation as a solid body rotation,
to investigate the longitudinal dependence of temperature.

2. Time-dependent radiative model

Radiative fluxes in the atmosphere (stellar and thermal infrared) are calculated
throught a line by line code in the spectral range 0.3 9 pm. The following opacity
sources were included: Rayleigh scattering; Hy and He CIA absorptions; molec-
ular species such as HyO, CO, CHy, Na, K, TiO; H™ bound-free and H, free-free
absorptions. Clouds were not considered. We calculated molecular abundances
assuming thermochemical equilibrium at each level and a solar abundance of
the elements. Our bottom boundary condition is set by the intrinsic flux of the
planet. Guillot & Showman (2002) showed that an equivalent intrinsic effective
temperature of Ti,;=400K is required to fit HD209458b’s age and radius.
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Figure 1.  Temperature at some levels as a function of longitude.

The solution profile is calculated by solving the energy equation:

% = —"épg ((—%) - (—dgl’;?)) , where —%F*/IR are respectively the heat-
ing/cooling rates. A time-marching algorithm is used to reach a periodic solu-
tion. We investigated the temperature as a function of longitude by modelling
the atmospheric circulation as a solid body rotation. Fig. 1 shows the results
for a 1 km/s wind velocity, as predicted by Showman & Guillot (2002). We
found a 600K day/night temperature variationat the 0.1-bar level, in agreement
with their model. A major effect is the condensation of Na on the night side.
The sodium absorption present in the HST observations is a factor of 3 less
than predicted by most static models (Charbonneau et al., 2002). If the sodium
condenses in the night side, half of the limb is depleted in sodium, which might
explain the weak HST absorption.
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Remarques

Contrairement aux deux précédentes reproductions d’articles, le document
suivant ne se réfere pas au modele radiatif présenté dans cette these (du moins
dans les parties I, Il et IV). En effet, il n'y est pas question de prédictions du
modele mais de tentatives indépendantes de détection de signatures de I'exo-
sphere de HD209458b dans les spectres de son étoile lors de transits. Notre
modele ne couvre que les niveaux supérieurs 10~° bar. Il n’a donc pas de ca-
pacité de prédiction en ce qui concerne la thermosphere de cette planete (ot
les conditions d’équilibre thermodynamique local (ETL) supposées dans notre
modele ne sont pas vérifiées, voir section 5.2).

Nous présentons ici tout d’abord des exemples de spectres autour de la
raie Hel 4 10830 A. En effet, comme le rappellent Moutou et al. (2003), Seager
& Sasselov (2000) avaient prédit une forte absorption de cette raie. Il convient
de remarquer que cette raie provient d’'un niveau métastable de haute énergie,
mais qui pourrait étre peuplé par des mécanismes hors-ETL. Ces prédictions
n’étaient toutefois pas reliées a une estimation quantitative. La non-détection
de cette raie Hel signifie probablement que ce niveau n’est pas peuplé dans
I'exosphere de la planete et que les mécanismes hors-ETL n’y sont pas pré-
pondérants. Ceci expliquerait de méme la non-détection de la raie Hx (Winn
et al., 2004) qui part du niveau n = 2.

Dans un deuxiéme temps, selon la suggestion de Shkolnik et al. (2003), une
recherche autour du Call a été conduite afin de détecter une activité chromo-
sphérique de 1’étoile induite par la planete lors du transit.
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Abstract. We searched for spectral signatures from the exosphere of
HD209458 in the UV and the near-IR with UVES and ISAAC at the
VLT. We looked in particular for the helium absorption feature at 10
830 A predicted to be among the strongest ones. The upper limit of
the He T line derived is 0.5% at 3 o for a 3 A bandwith. Planet-induced
chromospheric activity search on HD209458 was also performed.

1. Introduction

The He I feature at 10 830 A is predicted to be one of the deepest absorption lines
of the diffuse and extended exosphere in the optical and near-IR transmission
spectrum The goal of the present study is to search for exospheric signatures in
the spectrum of HD209458, during transits of the planet. Shkolnik et al. (2003)
suggested that a chomospheric activity can be induced by the planet orbit. We
searched for such a signature in stellar chromospheric lines.

2. Search for spectral signatures from the exospheric components

We performed observations of HD209458 in the UV with VLT/UVES in the
0.33-0.67 pm region at high spectral resolution. 1 transit was covered with
R=70000 in December 1999 in two spectral range: Blue (0.328-0.4562 pm) and
Red (0.4583-0.6686 pm). 6 transits were covered with R=100000: 1 in June
2000 in Blue and Red and June to September 2002 in Red (0.475-0.680 pm).
We searched for ions and neutral molecules originating in the planet’s exosphere
and located in the evaporated material around the planet. Observations of 1
transit in the infrared was also performed with VLT/ISAAC at medium reso-
lution (R=10000) around the He I line at1.083 pm (1.06-1.1 pm). A sample of
these spectra centered around this feature is shown is Fig. 1la.
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Figure 1.  HD209458 Spectra. a: with ISAAC (Moutou et al. 2003),
b: with UVES.

From observations during one full transit with ISAAC in June 2001 of the
spectral region around 1.083 pm, no detection of He was obtained due to strong
instrumental fringing affecting the data. An 3 o upper limit of 0.5% deep ab-
sorption feature was derived.

3. Search for planet-induced chromospheric activity on HD209458

Following the suggestion of Shkolnik et al.(2003), we searched signatures of a
chromospheric activity induced by the (magnetic more probably than tidal)
heating of the star’s outer atmosphere by the planet.

We have recovered high-resolution UVES spectra in the blue arm during
one transit (and its off-transit) period in 2000. The Ca IT K at 3933A, Ca 1T
K at 3968A and Al T at 3944Alines can be related to chromospheric activity. A
sample of these spectra centered around the Ca II K feature is shown is Fig.
1b. Our spectra show emission enhancement observed in the Ca II H band but
we found nothing significant in the two otherbands. The variations could be
indicative of the stellar chromospheric activity with the planet’s magnetic field.

4. Perspectives

UVES data from the 5 transits in June-September 2002 are currently being anal-
ysed to look for exospheric planetary signature of other constituents. Further
and improved observations are required. We have time allocation this year.
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A&A, 405, 341 and references therein
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Reéesume

Depuis la découverte de HD209458b, la premiere planete extrasolaire dont le transit a été mis
en évidence, des informations nouvelles sur ces objets (les Pégasides) sont devenues acces-
sibles. Charbonneau et al. (2002) ont par exemple établi la premiere contrainte observationnelle
sur la composition atmosphérique de cette Pégaside, qui semble toutefois difficile a expliquer
par les modeles statiques d’atmosphere en équilibre radiatif. Ces planetes, tres proches de
leur étoile, sont supposées étre en rotation synchrone. Nous nous attendons donc a de forts
contrastes de température entre le jour et la nuit et une dynamique atmosphérique intense.
C’est dans ce contexte que nous avons développé un modéle radiatif pour 'atmosphere
des planetes géantes extrasolaires. Outre la modélisation statique de 1’atmosphere dans la-
quelle le flux stellaire incident est redistribué uniformément sur toute la surface de la planete,
nous avons introduit une rotation uniforme de I'atmospheére pouvant simuler un vent zonal
constant en altitude.

Ce modele a été appliqué a la planete HD209458b. Nous avons déterminé une structure ther-
mique moyenne ainsi que sa composition atmosphérique. En particulier, nous avons pu confir-
mer l'importance de 'absorption par les alcalins dans le bilan énergétique des Pégasides et
étudier 1’absorption du flux stellaire dans leur atmosphere, probleme crucial pour les mo-
déles d’évolution. Lorsque 1’on tient compte des vents zonaux, les différences de température
peuvent expliquer la composition contrainte par les observations de Charbonneau et al. (2002)
relatives au limbe de la planéte.

Ce modeéle a aussi été généralisé afin d’étudier 1'influence de divers parameétres tels que la
distance a I’étoile et la vitesse du vent. Nous avons en particulier pu caractériser les différences
notables dans les spectres des solutions statiques selon la distance et 'uniformatisation de la
température quand la vitesse du vent augmente.

Mots-clés : planétes extrasolaires — transfert radiatif — HD209458b.

Abstract

Since the discovery of HD209458b, the first planet which transits its star, more quantitative
information about these objects (the so-called Pegasides) can be inferred. For example, Char-
bonneau et al. (2002) derived the first constraint on the atmospheric composition of this Pega-
side, which static atmospheric models have difficulties to explain. These planets, very close to
their parent star, should be in synchronous rotation, implying strong day-to-night temperature
contrasts and vigourous atmospheric dynamics.

In this framework, we developped a radiative model for the atmosphere of extrasolar giant
planets. In addition to modeling the atmosphere in which the incoming stellar flux is averaged
over the whole disk of the planet, we introduced a uniform rotation of the atmosphere which
can mimick a constant zonal wind.

This model was applied to the planet HD209458b. We calculated a mean thermal structure
as well as the associated chemical composition. We confirmed the importance of the absorp-
tion by alkali metals in the energetic balance of the Pegasides and studied the flux absorption
profile in their atmosphere, which is crucial for evolutionary models. When zonal winds are
introduced, the temperature contrasts can explain the composition constrained by the obser-
vations of Charbonneau et al. (2002), pertaining to the whole limb of the planet.

More generally, we studied the role of various parameters such as the distance to the star and
the wind velocity. We could in particular characterize the differences in the spectra with respect
to the distance and the uniformization of temperatures whith increasing wind velocity.

Keywords : extrasolar planets — radiative transfer — HD209458b.



