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RésuméLes domaines millimétrique et submillimétrique sont des domaines qui permettent dearatériser la physio-himie des atmosphères planétaires par l'observation des moléulesqui les omposent. Le télesope spatial Hershel et l'interféromètre ALMA, qui entrerontprohainement en servie, permettront d'améliorer onsidérablement notre onnaissanedes atmosphères planétaires.L'un des prinipaux objetifs de ette thèse est de développer un modèle d'analyse desobservations millimétriques et submillimétriques qui seront e�etuées ave Hershel etALMA. C'est en e sens que nous détaillons un modèle qui tient ompte de la géométriesphérique des orps observés et des spéi�ités instrumentales propres aux télesopesutilisés.Dans un premier temps, e qui a permis notamment de valider notre modèle de trans-fert radiatif, nous avons étudié l'origine des omposés oxygénés dans les atmosphères desplanètes géantes. Nous présentons l'analyse d'observations de Saturne et d'Uranus, e�e-tuées ave les télesopes de l'IRAM et du JCMT, pour ontraindre les soures de monoxydede arbone dans es atmosphères. Nous améliorons ainsi les limites supérieures préédem-ment publiées et réalisons la première observation du monoxyde de arbone dans l'atmo-sphère de Saturne dans le domaine submillimétrique. Cette observation prouve l'existened'une soure externe pour e omposé. Nous analysons également des observations réentesde Jupiter, e�etuées par le télesope spatial Odin, pour ontraindre l'origine externe del'eau dans la stratosphère de ette planète. Les observations on�rment que la hute dela omète Shoemaker-Levy 9 est vraisemblablement la soure prinipale d'eau.Dans un seond temps, nous avons appliqué notre modèle à l'étude de la struturethermique et la dynamique de l'atmosphère de Mars, à partir d'observations du monoxydede arbone. Ces observations sont omparées aux préditions d'un modèle de irulationgénérale, e qui permet de véri�er la validité de ses préditions et de fournir de nouvellesontraintes observationnelles pour e type de modélisations.En�n, nous avons appliqué notre modèle à l'étude des planètes géantes ave le té-lesope spatial Hershel, dans le adre du programme-lé de temps garanti du télesopespatial Hershel �Water and related hemistry in the Solar System�. Nous avons égale-ment identi�é les améliorations à apporter à notre modèle pour analyser des observationsALMA.Mots-lésSystème solaire Spetrosopie (sub)millimétrique HershelPlanètes géantes Transfert radiatif ALMAMars PhotohimieAtmosphère Composés oxygénés





AbstratThe planetary atmospheres an be haraterized by observations arried out in themillimeter and submillimeter wavelength ranges. In a near future, the Hershel SpaeObservatory as well as the ALMA interferometer will inrease our knowledge of the planetatmospheres.One of the main goals of this thesis work onsists in developping an analysis tool formillimeter and submillimeter observations, whih will be arried out with Hershel andALMA. The model we have developped takes into aount the spherial geometry of theplanets and the properties of the telesopes.First, we have studied the origin of oxygen ompounds in the atmospheres of the giantplanets. We have validated our radiative transfer model from this study. We present theanalysis of observations of arbon monoxide in the atmospheres of Saturn and Uranus,whih have been arried out with the IRAM and JCMT telesopes, in order to onstrainthe origin of this ompound. We improve existing upper limits and prove the existene ofan external soure of arbon monoxide in the atmosphere of Saturn from the �rst observa-tion of this ompound at submillimeter wavelengths. We also analyse reent observationsfrom the Odin spae telesope of water vapor in the stratosphere of Jupiter to onstrainits external soure. We on�rm that the observed water is probably mostly due to theollision of omet Shoemaker-Levy 9 with the planet.Then, we have used our model in order to study the thermal struture as well as thedynamis of the atmosphere of Mars from arbon monoxide observations. These observa-tions are ompared to preditions of a general irulation model to hek the onsistenyof the preditions. They also provide new observational onstraints to general irulationmodels.Finally, we have used our model to study the atmospheres of the giant planets in theframe of the Hershel garanteed time key-program �Water and related hemistry in theSolar System�. We have also determined the upgrades to implement in our model to ana-lyse ALMA observational data.KeywordsSolar System (Sub)Millimeter spetrosopy HershelGiant planets Radiative transfer ALMAMars PhotohemistryAtmosphere Oxygen ompounds
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RemeriementsMon premier meri s'adresse à toi, hère letrie, her leteur, qui a ouvert e volumepour le lire. Meri également d'avoir le ourage de lire (voire de relire) les pages qui sui-vront es quelques remeriements. Souvent, les pages de remeriements sont les pages lesplus lues d'une thèse. Je vais don tâher de n'oublier personne.Une thèse se fait en 3 ans généralement, mais se onstruit sur les 25 ans qui la pré-èdent. C'est la raison pour laquelle je me vois dans l'obligation, hère letrie, herleteur, de te faire passer par une ase �Remeriements� qui risque de s'insrire dans lalongue tradition des �Remeriements� étalés sur plusieurs pages que j'ai pu déouvrir lorsde la leture de quelques thèses de l'Observatoire (Crapeau (2007), par exemple). Ene�et, mon expériene personnelle me montre que la réussite de ma thèse aura néessitéla réunion d'un nombre d'ingrédients olossal. Je vais don tenter d'oublier le moins depersonnes possibles. C'est pourquoi j'ai tenté de lasser mes remeriements par atégories.Par avane, pour eux que je vais oublier : Meri ! Pour les autres, 'est maintenant queça se passe. Bonne leture !Ceux qui m'ont enadréPour faire une bonne thèse, il faut au moins un bon direteur de thèse. L'avenir dirasi ma thèse peut être lassée dans la atégorie �bonne thèse�, mais j'ai au moins eu lahane et le grand plaisir d'avoir eu trois bons direteurs de thèse. C'est assez inhabituelpour être préisé. J'ai déjà vu trop de thèses mal se terminer entre un direteur et sonétudiant pour ne pas me rendre ompte de ette hane.Même si elle n'apparaît pas sur les papiers o�iels de l'Université (quelle honte !),'est, à mon sens, à Françoise Billebaud que revient e titre en premier lieu. Depuis lestage de Master 2 où elle a ommené à m'enadrer jusqu'à la �n de ma thèse (et quelquehose me dit que e n'est pas �ni), Françoise a toujours su se rendre disponible et êtreà l'éoute pour suivre et orienter mon travail. Cette disponibilité n'aura jamais été priseen défaut, même lors de la naissane de Théoline. Lorsque j'ai appris l'arrivée de ettemignonne petite �lle, j'étais en thèse depuis un mois à peine. La on�ane que Françoisea réussi à instiller entre nous lors des quelques mois préédents a fait que je n'ai jamaisdouté de la bonne ontinuation de ma thèse dans ette période partiulière.La première fois que j'ai renontré Mihel Dobrijevi, j'étais en groupe de ProjetProfessionnel à l'Université (en DEUG). Pour illustrer e premier TD, Mihel nous araonté omment il en était arrivé à trouver à la fa un enseignant génial, passionné etpassionnant qu'il allait suivre jusqu'en thèse. Ce jour-là, j'ai eu l'intuition que j'avaistrouvé mon enseignant génial, passionnant et bon pédagogue, qui allait me passionner



xii TABLE DES MATIÈRESjusqu'à la thèse. Au �nal, Mihel m'aura proposé mon premier stage de planétologie, enmaîtrise, et aura �ni par devenir mon direteur o�iel à partir du passage de son HDR,en janvier dernier. Qui a dit que l'histoire ne se répétait jamais ?Pour être e�ae, j'ai besoin d'un savant mélange de on�ane, de liberté dans meshoix et aussi de pression dans mon travail. Je pense que la prinipale qualité de mes deuxhefs est d'avoir toujours su respeter et équilibre si important pour moi, tout au longde es trois années. Malgré des emplois du temps toujours surhargés, Françoise et Mihelauront toujours été là pour suivre mon travail et me onseiller durant ette aventure. Jene les remerierai jamais assez pour e qu'ils m'ont permis d'aomplir et pour les bellesphrases qu'ils ont eu lors de ma soutenane. Elles m'ont beauoup touhé. Au-delà dutemps qu'aura duré ette thèse, j'espère que notre amitié ontinuera enore longtemps.J'avais parlé de trois direteurs de thèse et je n'en ai ité que deux pour l'instant.Je tiens don aussi à remerier Philippe Paillou, mon premier direteur o�iel. Malgréune divergene notable entre nos domaines respetifs de reherhe, Philippe s'est toujourstenu informé de l'avanement de mes travaux de manière responsable. Il ne me reste plusqu'à lui souhaiter d'avoir toujours des étudiants à la hauteur de la on�ane qu'il plaeen eux.Dès les premiers mois de ma thèse (voire même avant), plusieurs personnes se sontpenhées sur mon travail. Elles m'ont toutes apporté quelque hose de di�érent maisd'essentiel qui m'a permis d'avaner régulièrement. Je n'oublierai pas que j'ai e�etuémes premières observations ave Thérèse Enrenaz, au télesope de 30m de l'IRAM.C'est peut-être ma poisse habituelle (et les reliquats de la tempête Wilma) qui a fait queMars ne fût observable que la dernière nuit. En tout as, la passion et la soif d'améliorernos onnaissanes qui animent Thérèse font d'elle pour moi un exemple à suivre dansles années qui viennent. Emmanuel Lellouh est sans doute la personne ave laquellej'ai eu le plus d'éhanges en dehors de mes hefs. Sans les onseils préieux qu'il m'aprodigué, sa réativité lorsque je lui demandais des orretions d'artiles, mais surtoutsans sa proposition de me on�er l'analyse des observations de Jupiter par Odin, unebonne partie de ma thèse n'existerait pas aujourd'hui. Thérèse et Emmanuel font partiedes meilleurs spéialistes en atmosphères atuellement, et je mesure aujourd'hui la haneque j'ai eu de pouvoir travailler ave eux dès le début de ma thèse.Je tiens maintenant à remerier les rapporteurs de e travail. Régis Courtin et PierreDrossart ont permis, par leur leture attentive et par les remarques qu'ils m'ont formulées,d'améliorer e présent manusrit. Je remerie également Jean-Mar Huré d'avoir aeptéde présider mon jury de thèse et Alain Baudry pour avoir aepté de faire partie deelui-i.En�n, je remerie Fabrie Herpin qui a rempli son r�le de parrain de thèse de manièreontinue, ave sérieux et intérêt.Ceux qui m'ont aidé et onseillé depuis MeudonComme la omposition de mon jury le laisse supposer, je dois une bonne partie de mathèse aux meudonnais. En plus des membres de mon jury, je voudrais remerier NiolasBiver pour avoir pré-réduit les données Odin à haque fois qu'une nouvelle observationétait rendue disponible par nos amis suédois en harge desdites observations.Même si l'on na pas l'oasion de se renontrer souvent, 'est toujours un plaisir de



TABLE DES MATIÈRES xiiitravailler ave Thierry Fouhet sur l'origine de CO dans les atmosphères des planètesgéantes. Cette ollaboration, qui a débutée il y a plus de deux ans, ontinue de porter sesfruits et elle est enore la soure de nouvelles demandes de temps d'observation.La thèse de Raphaël Moreno aura été un des ouvrages de référene que j'ai utilisé du-rant trois ans. Les onnaissanes en transfert radiatif, en alibration et en interférométriede Raphaël m'auront été préieuses. J'espère pouvoir travailler enore ave lui à l'avenirsur l'observation des planètes géantes sur interféromètre.Ceux de l'Observatoire de BordeauxUne fois que l'on a signé un ontrat et que l'on a un ou deux direteurs de thèse, ilfaut trouver un bureau et un ordinateur. C'est pourquoi je tiens à remerier Jean-Pierre,Sylvie et Nadège du servie informatique. Sans eux, pas d'ordinateur bien on�guré, pasde réseau et pas de pingouin insulté... Ensuite, il faut un bon fauteuil. Alors, meri fauteuilde m'avoir supporté pendant trois ans.Dans un bureau, il arrive qu'on ait des ollègues. En e qui me onerne, j'ai eu desCollègues, des vraies. Premièrement, quelle hane de tomber dans un bureau ave deux�lles. Meri don à Sylvia et Aurélie (j'en reviendrai à toi plus tard, setions �loose� et�famille�) pour es trois années magistrales. Après un départ timide, le bureau B105 s'esten�ammé pour rejoindre les bureaux B106 et B107 au palmarès des bureaux joyeux. Aprèsm'avoir amadoué en me ramenant une omelette aux èpes, un jour où j'avais oublié magamelle, Sylvia m'a dé�nitivement onquis ave la profondeur de ses phrases mitiques, sesdents en inox (pour plus de détails, n'hésitez pas à me demander un exemplaire de Lopezet al. (2008)) et sa disponibilité sans faille pour me dépanner à haque fois (oui, à haquefois) que je reontrais un problème ave le maudit pingouin.Toujours dans l'équipe Planéto, viennent les tours de Bertrand et Jean. Meri à Ber-trand pour la qualité de ses ours et pour m'avoir proposé mon premier stage à l'Observa-toire. Comme le disent tous mes prédéesseurs et d'autres membres de l'équipe, Jean est labible de l'équipe. Je ne les ontredirai pas tant Jean m'a fait pro�ter de sa grande ultureet de ses onnaissanes en physique. Mais Jean, 'est aussi le roi du Maple, de Fortran (jene ompte pas le nombre d'astues que j'ai apprises ave lui) et notre fournisseur o�ielde viande d'agneau (non, e n'est pas une faute de frappe).Une fois qu'on a la hane d'avoir tout ça, on peut se mettre au boulot. Pour tenirdans la journée, il faut de bonnes onditions de restauration. Il faut dire que jusqu'àla mi-parours, e n'est pas la qualité de la restauration qui nous aura fait avaner,nous les thésards du labo. Bannis de la CNRO, ar non subventionnés par la fa, nousavons eu le droit de manger des surgelés Auhan tous les jours quand les thésards desautres labos avaient une restauration de qualité sur le ampus. C'est rageant... et mauvaispour la santé. Heureusement, nous avons pu avoir aès à la CNRO (omme tous lesautres membres du personnel) depuis le printemps 2007. Je remerie don le personnelde la CNRO d'avoir ontribuer à améliorer la qualité de mes pauses déjeûner de manièresubstentielle. Je remerie également tous les amateurs de détente de la salle Galou. Futun temps où les parties de tarots et d'éhes n'étaient pas interdites après manger. Lesliens qui se réaient entre les di�érentes omposantes du laboratoire (tehniiens, thésards,herheurs) ajoutaient à sa ohésion.Un aspet sympathique de la reherhe est la possibilité de partiiper à des olloques



xiv TABLE DES MATIÈRESou de proéder à des observations à l'étranger. Ces voyages d'a�aires, souvent prolongéspar quelques jours de ongés, n'auraient pas été possibles sans l'aide de Céile et Anniket leur dextérité pour nous trouver des voyages pas hers. J'espère pouvoir jeter un oeilà leur olletion d'éhantillons de sables du monde à laquelle eux qui le veulent peuventontribuer.L'Observatoire ne serait pas l'Observatoire sans ses réunions festives traditionnelles.Je pense bien sûr au repas Alose (réemment remplaé par un repas des régions), quiaura marqué le début d'un groupe de joyeux lurons dont il sera question par la suite. Jepense également au week-end ski et aux spetale et repas de Noël. Un grand meri à euxqui ont eu l'idée de tels rassemblements et à eux qui font qu'ils ont lieu haque année.Pourvu que ça dure...Le par de l'Observatoire, ave ses oupoles historiques, forme un adre idéal pour letravail. Ces oupoles sont d'ailleurs également utilisées dans le adre de l'UTL. Tous lesquinze jours, des soirées d'observations sont proposés à des mémés et pépés pleins de viequi s'intéressent à l'astronomie. Meri à Willy et à Florent de m'avoir aueilli dans leurpetite équipe sympathique d'animateurs de es soirées.En�n, je termine ette partie par un grand meri aux opains/opines (et leurs onjoints)de l'Observatoire : la fameuse �Aloose Team�. Je pense à Aurélie, Pasal et Valérie, Ar-naud et Gégé (et ses larmes de joie), Matthieu et Laureline (bon ourage ave la petite àBouseland), Mar et Alix, Erwan et Alberto (non Aurélie, ils ne sont pas en ouple !). Tousles week-ends à la plage agrémentés d'exursions noturnes dans l'eau, les soirées Coupedu Monde (de foot et de rugby), les soirées rêpes/gau�res et tarot resteront autant debons souvenirs. Un meri partiulier à Arnaud pour les mathes de squash et à Matthieupour les soirées guitare et l'organisation de la saison de rugby touh. Je n'oublierai pasde remerier Sébastien, qui m'a bien aidé pendant la période reuse de ma thèse, mêmes'il s'est éloigné du groupe depuis. Ce groupe, pour sûr, me manquera à Lindau...Celle que l'on nomme la �loose�La �loose�, 'est un peu une tradition hez les thésards et autres intermittents de lareherhe de l'Observatoire. Les lois de Murphy ne sont rien omparées à elle. AprèsPasal, Géraldine (un ertain temps) et Mar, j'ai repris le �ambeau. Mon initiation adébuté lors d'un voyage légendaire à Los Angeles ave Mar. En ratant tous nos avions,en n'arrivant pas à mettre un pied dans le Pai�que à ause d'une multitude de travauxsur les voies d'aès, et. e voyage m'a onsaré omme digne suesseur de ette folledynastie. Par la suite, d'autres épisodes ont émaillé ma thèse, de manière plus ou moinsinidieuse et en me touhant de près ou de loin. À haque fois, la �loose� aura générédes situations impensables et roambolesques. Je me rappellerai toujours le sauvetagede Mar à l'Observatoire, e soir de janvier où il termina sa rédation de manusrit.Ce soir-là, il se mit à neiger fort à Bordeaux et Mar tomba en panne d'essuie-glae enquittant l'Observatoire. Du oup, il était bloqué et promis à une longue nuit dans sonbureau. Un sauvetage, suivi de la onstrution d'un bonhomme de neige devant la portede l'Observatoire à 3h du matin resteront parmi les moments forts de es trois ans. Depuis,Aurélie a montré une bonne prédisposition à la �loose� (un vol Bordeaux-Amsterdam quiprend 8 h, un ma qui meurt à deux jours de la soutenane, et.). Notre mariage a peut-être un rapport... J'attends maintenant de onnaître notre suesseur et salue la �loose�



TABLE DES MATIÈRES xvpour sa onstane tout au long de ma thèse. Oui, elle méritait bien son paragraphe !Ceux qui m'ont donné le goût d'apprendre et de tra-vaillerLe hemin qui mène de l'éole à la thèse est long. Pour y arriver, il est essentiel derenontrer des enseignants qui sortent du lot. Des extra-terrestres qui donnent envie d'ensavoir plus, même quand leur matière semble aride et inintéressante au départ. Je penseà Mme Thial, qui m'a enseigné le français et le latin. C'est grâe à elle que des �bouseux�omme moi du ollège ZEP de Cadilla savent érire autrement qu'en mode SMS. Au lyée,la ferveur de M. Bibes (histoire-géo), les méthodes et la sévérité juste de M. Chartier(physique) m'ont donné envie d'aller plus loin. À l'Université, e sont des enseignantstels que MM. Levron, Oberlé, Caillon et Labarsouque, qui m'auront fait hésiter sur monorientation en sienes. N'étant que rarement mis à l'honneur pour la qualité de leursenseignements, es enseignants méritaient d'avoir leur ligne dans e paragraphe. Mihelet Bertrand ont évidemment leur plae parmi eux. Meri également à Denis Dumora pourm'avoir enadré lors de mon premier stage universitaire.Durant ma thèse, j'ai été moniteur à Bordeaux I. Les séanes de TP de SVT resterontun grand souvenir, grâe à Christine et Pol. Meri à eux de m'avoir ouvert les portes dulabo de TP.En dehors de l'éole, j'ai aussi énormément appris de mes moniteurs et autres ollèguesompétiteurs de ski. Je pense aux membres de mes deux lubs suessifs (3S et ASPOM).Le ski m'aura permis de m'évader haque hiver de mes souis bordelais. Sans le ski, jen'aurais jamais su omment évauer e�aement mon énergie et je n'aurais jamais su gérerla pression et la tension omme j'y arrive aujourd'hui (même s'il reste de gros progrès àfaire...). À Lindau, il n'y a pas de montagne et 'est bien dommage...Ceux qui partagent leur amitié ave moi et qui ne sontpas de l'ObservatoireEn premier lieu, je tiens à faire part de toute ma gratitude à Gaëlle, qui m'aura a-ompagné pendant tant d'années. J'espère que tu as trouvé la bonne personne désormais.Ensuite, j'adresse un grand meri à Pierre (la bise à Marie au passage). Je pense que lefait de s'être soutenus mutuellement pendant la liene et la maîtrise n'est pas étranger àmon atterrissage en thèse. Il fallait quand même être dérangés pour entrer par e�rationà la fa pendant les vaanes pour réviser et préparer nos examens, aux seuls motifs queles salles étaient mieux élairées que nos appartements minables et qu'elles disposaientd'un grand tableau noir pour nos démonstrations et d'assez d'espae pour des séanesd'anthologie de basket ave nos feuilles d'exeries froissées en boules.Une autre personne ave qui j'ai eu le plaisir de travailler omme un forené : Julie,dite �Bin�me�. Sans sa volonté à toute épreuve, bien des TP auraient été balés. Je tesouhaite de réussir une bonne soutenane et tous mes v÷ux de bonheur pour ton prohainmariage !L'année de Master 2 est la pire des années à la fa, au niveau de l'esprit et de l'am-biane ! C'est en tout as e que j'avais entendu dire. Compétition aharnée pour déroher



xvi TABLE DES MATIÈRESles rares bourses de thèses, ette année aurait e�etivement pu être une année de batailleféroe, ou haun aurait tenté tous les oups bas possibles et imaginables pour piquer laplae aux autres. Une sorte de �prépa 2, le retour�. Au bout du ompte, ette année aété une des meilleures que j'ai passée à la fa. Une année où nous avons tous travailléomme des aharnés, mais toujours dans un esprit d'entraide et de franhe amaraderie.Le groupe de quinze que nous formions est resté soudé du début à la �n. Je n'oublierai ni lasemaine passée à l'OHP, qui restera le point d'orgue de ette année de folie, ni le onoursdes meilleures hoolatines de la CUB, qui a eu lieu pendant notre stage de �n d'année.Finalement, les seuls lieux où nous étions adversaires étaient les salles d'examens. Ensuite,tous les prétextes étaient bons pour se retrouver et déaniller quelques bières ensembles.Je pense que 'est e qui restera de notre promotion dans notre mémoire et dans elle deertains de nos enseignants. C'est aussi e qui fait que l'on a eu de si bons résultats, àmon avis.Je remerie aussi Loï, Arnaud et Lionel pour nos années au ollège et au lyée. Onne peut pas dire qu'on se soit ennuyé.Ceux qui ont ontribué d'une autre manièreAvant de terminer par ma famille, je tiens à remerier quelques inlassables (liste nonexhaustive).Je pense tout d'abord à Shell Sullivan et Ian Gillan, pour m'avoir fourni des plaesgratuites à n'en plus �nir pour aller voir Deep Purple ave la personne de mon hoix. Aubout de 10 onerts, ça fait des éonomies substantielles ! Vivement le prohain album.Tant que je suis dans la musique, je remerie Deep Purple, Jon Lord (sans lui, je n'aurai passurvéu au premier semestre du Master 2), Led Zeppelin, The Doors, Robert Plant, TomPetty & The Heartbreakers, Sorpions, Je�erson Airplane, Janis Joplin, Jimi Hendrix,et.Je voudrais également remerier Sud Ouest pour avoir publié mes plus beaux horo-sopes es trois dernières années1.En�n, j'ai une petite pensée émue pour ma 106 historique, qui m'a permis de voyageraux quatre oins de l'Europe pendant 7 ans pour visiter de nombreux pays ou assister àde nombreux onerts de DP (ou les deux à la fois). La pauvre a disparu l'année dernièresuite à un rash sur la roade bordelaise. Regardez bien dans vos rétroviseurs, le amionfou ours (en�n roule plut�t) toujours.Ceux qui font partie de ma familleLast but not least...Que dire de eux qui m'aompagnent, me guident et me soutiennent depuis le début.Je pense bien sûr à vous, Maman, Papa, Guillaume. Sans votre soutien inonditionnel, quisait e que je ferais aujourd'hui ? Meri d'avoir ontribué à faire de moi quelqu'un de u-rieux de (presque) tout. Meri de m'avoir permis de poursuivre es longues études, mêmequand e n'était pas la fête au niveau du portefeuille. Meri d'avoir aheté un télesope,puis d'en avoir onstruit un plus grand pour m'ouvrir le iel. Meri aussi à Marlène pour1Par exemple, dans la rubrique Travail : Que vous travailliez ou pas aujourd'hui, ça ne hangera rien.



TABLE DES MATIÈRES xviisa joie de vivre ommuniative. J'espère bien que mon frère en fera ma belle-soeur. Bonourage à lui d'ailleurs pour ses études de design, qui ont l'air d'être parties sur les ha-peaux de roues. Meri à Mémé et Papy, Opa et Oma pour les belles vaanes notammentquand les parents partaient en vaanes de leur �té. Si j'ai �nalement hoisi la physique,'est sans doute un peu grâe à mon grand-père, parti trop t�t, qui enseignait la physiqueau lyée. J'ai toujours gardé ça dans un oin de ma tête durant toutes es années. Je luidédie don ette thèse bien volontiers. Meri aussi à mes ousins et ousines (par allianeparfois), notamment Junien, Valérie et Robin, pour tous les bons moments passés et àvenir. Avant de onlure, je tiens également à remerier ma belle famille pour son aueilau pied levé. Meri Martine et Mihel, meri Julien (dit le �beau fréro�) et meri auxmémés Ginette et Jeannette. J'ai la hane d'avoir une grande et belle famille ave toute beau monde.En�n (oui, hère letrie, her leteur, tu arrives au bout de tes peines), qu'aurait étéette thèse et que serait ma vie désormais sans toi, Aurélie ? Qui eut ru que tu aepteraisde te marier ave un hurluberlu de mon espèe après seulement quelques mois ? Meri pourtout e que tu m'apportes au quotidien. Meri pour ton soutien onstant et sans faille.J'aimerais mieux ne pas avoir à partir en Allemagne pour rester à tes �tés. C�té travail,je te souhaite de faire une bonne soutenane et d'impressionner ton publi par la qualitédu travail que tu as fourni. Je n'ai auun doute sur la qualité de ta future présentation.J'espère aussi que tu es plus prohe d'être rerutée que moi. C�té privé... Hé, 'est privé !





Introdution �La Terre est le bereau de l'humanité. Maispasse-t-on sa vie entière dans un bereau ?�Constantin Edouardovith Tsiolkovsky,père de l'astronautique.
Bien que ette élèbre phrase ait presque un sièle, elle est plus que jamais d'atualité.En e�et, les agenes spatiales nationales et internationales préparent le retour de l'Hommesur la Lune, première esale avant le long voyage vers Mars. Mars sera sans auun doutele prohain orps du Système solaire dont la surfae sera foulée par les hommes, en atten-dant d'autres voyages... Pourtant, il faudra enore de nombreuses années avant de voir erêve, qui est partagé par de nombreux hommes et femmes, réalisé. En attendant le jouroù les hommes fouleront la surfae de Mars et don le jour où les herheurs pourrontdiretement mener leurs analyses de ette planète, l'étude de la planète rouge se poursuitpar d'autres moyens. Les observations par imagerie et par spetrosopie en partiulier,ave les télesopes terrestres et les télesopes spatiaux, nous renseignent sur les ylesmartiens. L'envoi régulier de sondes robotisées permet d'e�etuer des mesures in situdans le as des atterrisseurs, ou des artographies détaillées dans le as des orbiteurs. Cessondes nous donnent aès à des résolutions spatiales et temporelles qui sont à l'originede nombreuses déouvertes qui auraient été impossibles autrement.Il semble peu probable que les hommes aillent dans un avenir prohe dans les atmo-sphères des planètes géantes du Système solaire, l'observation à distane et les mesures insitu jouent, dans e as, un r�le important. En e�et, les observations fournies par les sondesPioneer et Voyager dans un premier temps, puis par les sondes Galileo et Cassini-Huygensplus réemment, sont une soure olossale d'informations au sujet de es planètes, de leursintérieurs, de leurs atmosphères, de leurs satellites... Ces observations sont appuyées pardes observations régulières, e�etuées ave les grands télesopes mondiaux et les téles-opes spatiaux.Ainsi, les observations à distane (ou à l'aide de robots) des planètes du Système so-laire nous permettent de réaliser la vision de Tsiolkovky,-au moins par la pensée et parles déouvertes que nous en tirons. Ces quelques mots résument la soure prinipale dema motivation depuis que je travaille en planétologie.



2 IntrodutionIl y a plusieurs objetifs majeurs qui nous poussent à mieux onnaître notre environne-ment dans le Système solaire. Tout d'abord, la détermination de l'histoire de Vénus et deMars est indispensable dans la perspetive d'une meilleure ompréhension de notre propreplanète. À l'heure où l'on parle de réhau�ement limatique sur Terre, il est essentiel deomprendre omment Mars est passée d'un état de planète peut-être habitable dans sespremiers âges, ave la présene de grandes quantités d'eau liquide, à un état de désert depoussière tel que 'est le as atuellement. Par ailleurs, les observations de Vénus nousrenseignent sur les onséquenes que peut avoir un emballement de l'e�et de serre surune planète. Ces remarques très générales montrent ombien la planétologie omparéeest une soure d'informations inédites et don indispensables qui nous permettront demieux onnaître notre propre planète. Le seond objetif majeur visé par la onnaissaneet la ompréhension de l'état atuel de notre Système solaire est la détermination de sonhistoire et de son évolution depuis sa formation. Les observations des planètes, de leurs sa-tellites, des omètes et. permettent de dresser un état des lieux de notre Système solaire.Les di�érents sénarios d'évolution imaginés par les planétologues peuvent ensuite êtredépartagés par des modélisations au fur et à mesure que nous améliorons notre onnais-sane de es environnements. Mais la détermination de l'histoire du Système solaire n'estpas une �n en soi. En l'ourrene, la réponse aux questions de l'origine et de l'évolutionde notre Système solaire est la voie prinipale qui nous mènera vers l'établissement depréditions sur son avenir et sur l'évolution d'autres systèmes planétaires. En outre, esétudes s'insrivent aussi dans la quête de l'origine de la vie dans le Système solaire et dansla reherhe de sa distribution.La onnaissane globale d'un sujet néessite une onnaissane détaillée des parties quile onstituent. C'est la raison pour laquelle les di�érents orps du Système solaire sontétudiés. En e qui onerne les planètes et leurs satellites, les travaux de reherhe menésont pour ible leurs surfaes (lorsqu'il y en a une), leurs intérieurs, leurs atmosphères... Lesinterations qui existent entre plusieurs de es orps font également l'objet de reherhes.Ainsi, l'étude des atmosphères planétaires permet d'apporter une partie des indies quiseront utiles à la résolution de ette problématique générale qu'est la ompréhension duSystème solaire. Elle onstitue l'objet de mon travail de thèse.Il existe plusieurs moyens et tehniques pour observer une atmosphère planétaire. Lesobservations et mesures in situ (température, pression, omposition himique...) ont étérendues possibles par l'envoi de sondes interplanétaires. Cependant, les voyages dans l'es-pae sont longs, e qui explique pourquoi seule la planète Mars est régulièrement visitéepar des sondes automatiques. Le moyen le plus souvent employé est l'observation aveles télesopes, que e soit depuis le sol ou depuis une orbite terrestre. Les mesures parimagerie, photométrie ou spetrosopie sont les prinipales tehniques assoiées à l'utili-sation d'un télesope. L'imagerie permet d'observer l'évolution temporelle de la surfaeet/ou de l'atmosphère d'une planète. Ainsi, les variations de la taille des alottes polairesmartienne ou enore les hangements qui interviennent à la surfae de Io, du fait du vol-anisme intense qui règne à sa surfae, peuvent être suivies temporellement par imageriedans le domaine visible. Par ailleurs, ette tehnique est très e�ae pour mesurer lesmouvements des nuages atmosphériques (sur Vénus et les géantes) et suivre l'évolutiondes ylones et antiylones des atmosphères des planètes géantes. En�n, les ouleurs des



Introdution 3images enregistrées peuvent nous renseigner sur la omposition himique de la struture(surfaique ou atmosphérique) qui est observée. La photométrie onsiste à mesurer le �uxémis par un orps à une ertaine longueur d'onde. Ces mesures permettent de ontraindrel'albédo des orps observés et d'en déduire leur omposition. En�n, la spetrosopie donneun aès diret à la omposition himique des atmosphères observées. Selon la gamme delongueur d'onde, e sont les atomes ou les moléules, neutres ou ionisés, que l'ont peutobserver. En e�et, la présene d'une espèe himique dans une atmosphère se traduit parla présene de ses signatures spetrales sur le spetre atmosphérique. C'est partiulière-ment le as dans les domaines infrarouge, millimétrique et submillimétrique du spetre.Dans es deux derniers domaines de longueur d'onde, les spetromètres atuels ont despouvoirs de résolution spetrale qui peuvent dépasser 106. Un tel pouvoir de résolutionpermet d'observer les raies spetrales atmosphériques et d'en déduire la distribution al-titudinale de l'abondane du omposé observé. Il rend également possible la mesure dela vitesse des vents atmosphériques. En e�et, les vents ausent un déalage Doppler desraies spetrales qui est proportionnel à la valeur de leur vitesse.La aratérisation de la physio-himie des atmosphères et de leurs interations aveles surfaes ou intérieurs planétaires et le milieu interplanétaire est une étape essentiellesur le hemin de la ompréhension de l'origine et de l'évolution de notre Système so-laire. En partiulier, l'observation spetrosopique des planètes et la omparaison de leursdi�érentes atmosphères sont des moyens d'y parvenir. Mon travail de thèse a porté surl'étude de la physio-himie des atmosphères planétaires (de Mars et des planètes géantesen partiulier) au moyen de l'observation et de l'analyse de spetres enregistrés dans lesdomaines millimétrique et submillimétrique.La première partie de ma thèse présente les prinipes généraux de l'observation desatmosphères planétaires dans les domaines millimétrique et submillimétrique. Dans lepremier hapitre, nous verrons omment une atmosphère planétaire peut être dé�nie etquels sont les paramètres prinipaux qui la aratérisent. Ensuite, les raisons qui nous ontamenés à observer les atmosphères par spetrosopie dans les domaines millimétrique etsubmillimétrique seront présentées. Nous détaillerons, dans le deuxième hapitre, ommentla rotation des moléules se traduit par l'émission ou l'absorption de rayonnement dansles domaines millimétrique et submillimétrique grâe au modèle simple qu'est le modèledu rotateur rigide. Nous donnerons une expression des fréquenes des transitions rotation-nelles. La détetion des raies spetrales dues aux transitions rotationnelles est une voie quipermet la détermination de la omposition himique d'une atmosphère. Dans le troisièmehapitre, les di�érents types d'observatoires millimétriques et submillimétriques serontprésentés. Les observations peuvent être menées à l'aide d'antennes uniques ou d'interfé-romètres, qu'ils se situent au sol ou dans l'espae. Les di�érents paramètres à maîtriserpour optimiser une observation seront énumérés et nous ferons un bref tour d'horizon desinformations que l'on peut extraire d'un spetre observé. En�n, nous montrerons, dansle quatrième hapitre de ette partie, que l'observation des ondes millimétriques et sub-millimétriques est une disipline en onstant développement. La nouvelle génération deréepteurs et de réseaux de réepteurs qui sont installés sur les télesopes existants, maisaussi le ommenement prohain des observations ave Hershel et ALMA, devraient ré-volutionner la disipline et nous apporter de nouvelles données ave une préision jamais



4 Introdutionatteinte, que e soit en termes de résolution spatiale, de résolution spetrale, de rapportsignal-sur-bruit ou enore en donnant aès à des bandes spetrales jamais observées au-paravant (depuis le sol et l'espae). L'analyse des spetres qui seront observés ave esnouveaux instruments néessite le développement d'outils adaptés.C'est ave et objetif que j'ai érit un programme de transfert radiatif qui permet demodéliser les émissions millimétriques et submillimétriques des atmosphères planétaires.Il est présenté dans la deuxième partie de ma thèse. Nous verrons ainsi, dans le premierhapitre, omment l'équation du transfert radiatif est érite et résolue dans le as des at-mosphères planétaires. Le alul du oe�ient d'absorption, en fontion de l'altitude, seradétaillé. Il omporte un terme qui orrespond à l'absorption induite par les ollisions desmoléules majoritaires (H2, He et CH4) et un terme propre aux transitions rotationnelles.Dans le deuxième hapitre, la géométrie adoptée sera exposée. Le programme de transfertradiatif respete la géométrie sphérique des atmosphères planétaires. Ainsi, la variation del'épaisseur d'atmosphère sur haque ligne de visée est prise en ompte. De plus, l'émissiondes limbes atmosphériques est naturellement inluse. Le troisième hapitre traite de laréeption du signal par le télesope. En e�et, un télesope, à l'instar de tout instrumentde mesure, modi�e le signal reçu. La modélisation de la fontion d'antenne permet deprendre et e�et en ompte. La résolution du transfert radiatif n'étant pas su�sante pourreproduire ertains spetres des planètes géantes, il faut tenir ompte d'un phénomènequi élargit les raies spetrales, appelé smearing. Cet e�et sera présenté dans le quatrièmehapitre. Il est dû au fait que les planètes géantes ont des périodes de rotation ourtes(�10 h). Les radiations qui proviennent des limbes Est et Ouest sont déalées vers le bleuet le rouge respetivement par et e�et. Il est don important de modéliser e phénomèneorretement.La troisième partie de ma thèse est onsarée à la présentation des observations desplanètes géantes sur lesquelles je me suis penhé. Elles sont toutes liées à la problématiquede la détermination de l'origine des omposés oxygénés dans leurs atmosphères. Cette pro-blématique sera exposée dans le premier hapitre. Un état des lieux général onernantnos onnaissanes et les zones d'ombre qu'il reste à élairir à e sujet sera dressé. Nousverrons que le monoxyde de arbone peut avoir une origine interne omme une origineexterne. Par ontre, l'eau qui se trouve dans les stratosphères des planètes géantes nepeut avoir qu'une origine externe, ar l'eau qui est transportée depuis les ouhes internesvers la stratosphère ondense au niveau de la tropopause et n'atteint pas la stratosphère.La di�ulté réside alors dans la détermination de la soure qui est à l'origine du �uxexterne d'eau. Les soures envisageables sont les poussières interplanétaires (mirométéo-rites), les anneaux et/ou satellites ou enore les grandes omètes. Le deuxième hapitresera onsaré aux observations de CO dans les atmosphères de Saturne et d'Uranus quej'ai e�etuées au télesope de 30m de l'IRAM et au télesope de 15m du JCMT. Ellesseront présentées, analysées et disutées. Nous verrons dans quelle mesure es nouvellesobservations permettent de mieux ontraindre la distribution du CO dans les atmosphèresde es deux planètes. En e�et, les observations menées jusqu'ii n'ont pas permis de dé-terminer si le CO avait une origine interne ou externe. Dans le troisième hapitre, lesobservations de la vapeur d'eau dans l'atmosphère de Jupiter seront exploitées. Elles ontété réalisées en 2002 par le télesope spatial Odin. À e propos, les spetres enregistréspar son prédéesseur, le télesope spatial SWAS, seront ré-analysées onjointement. Cette



Introdution 5étude vise à déterminer si l'eau observée dans la stratosphère de Jupiter a pour originela omète Shoemaker-Levy 9 ou la hute ontinue de mirométéorites. En�n, ette partieexposera, dans le quatrième hapitre, les ontributions que j'ai apportées à la prépara-tion des observations qui seront menées ave le télesope spatial Hershel, dans le adredu Guaranteed-Time Key Program �Water and related hemistry in the Solar System�.C'est en partiulier la partie du programme qui se réfère à l'observation de l'eau dans lesstratosphères des planètes géantes qui sera abordée. La détermination de la distributionvertiale, voire de la distribution latitudinale, est l'objetif de es observations. Elle per-mettra de déterminer la ou les soures externes d'eau dans les atmosphères des planètesgéantes. Mon travail a onsisté à déterminer des estimations de temps d'observation desraies de l'eau observables, de manière à séletionner elles qui permettront d'obtenir lemeilleur retour sienti�que.En�n, la quatrième et dernière partie de ma thèse exposera l'analyse des observationsde la planète Mars, qui ont été e�etuées en 2001 et en 2005, à l'époque de l'oppositionde la planète. Nous verrons, dans le premier hapitre, les raisons pour lesquelles la déter-mination des distributions spatiale et temporelle du CO dans l'atmosphère de Mars estimportante. Nous expliquerons en quoi l'observation de Mars aux fréquenes du CO peutnous renseigner sur la himie présente dans l'atmosphère de Mars et sur les onditionsphysiques (température et vents entre autres) qui règnent dans ette atmosphère au mo-ment où les observations sont menées. Dans le seond hapitre, nous montrerons ommentun modèle de irulation générale (Mars Climate Database du Laboratoire de Météorolo-gie Dynamique de Paris) a été utilisé pour omparer ses préditions à nos observations.Nous verrons quelles spéi�ités sont introduites par l'utilisation de la base de donnéesMars Climate Database. En�n, nous présenterons la détermination des pro�ls thermiqueset des hamps de vents mésosphériques de Mars aux dates auxquelles la planète a étéobservée. Les pro�ls thermiques ainsi que les vitesses des vents mésosphériques déduitsdes observations seront omparés aux préditions de la base de données Mars ClimateDatabase.
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Première partieObservations millimétriques etsubmillimétriques des atmosphèresplanétaires





IntrodutionL'étude des atmosphères planétaires est un sujet extrêmement varié, qui s'enrihitontinuellement de nouvelles déouvertes. Ces déouvertes sont le résultat d'observationset d'analyses toujours plus pointues et préises et qui sont réalisées ave des instrumentstoujours plus performants. Elles ontribuent à l'augmentation de nos onnaissanes surles atmosphères des planètes du Système solaire. L'objetif prinipal de ette premièrepartie est de dérire les ontextes tant sienti�que que tehnique dans lesquels se sonte�etués mes travaux de thèse.Le premier hapitre se foalisera sur l'étude des atmosphères planétaires. Nous dres-serons un tableau d'ensemble des atmosphères du Système solaire, en identi�ant les dif-férentes atégories d'atmosphères. Leurs ompositions générales seront présentées de ma-nière à souligner la diversité des objets étudiés. Puis, nous expliquerons en détail ommenton obtient le pro�l thermique d'une atmosphère planétaire. Cette donnée est indispen-sable aux études dont le but est de aratériser sa omposition himique, les proessusde transport... En�n, nous montrerons l'intérêt que revêt l'observation dans les domainesmillimétrique et submillimétrique pour obtenir de nouvelles informations au sujet des at-mosphères planétaires.Dans un deuxième hapitre, nous introduirons les prinipales notions relatives auxtehniques d'observation dans les domaines millimétrique et submillimétrique qui ont étéemployées dans le adre de mon étude. Les prinipaux types d'instruments d'observationseront présentés. Nous verrons également omment se déroule une observation dans esdomaines de longueurs d'onde, en règle générale, et quels sont les paramètres à onnaîtreet à �xer avant de proéder à une observation. Les grandes lignes de l'interprétation d'uneobservation seront introduites.Dans un troisième hapitre, nous montrerons la diversité des instruments d'observa-tion qui sont à notre disposition, dans les domaines millimétrique et submillimétrique.Nous ferons état des améliorations onstantes qui sont apportées aux instruments exis-tants et nous présenterons les prinipales aratéristiques des télesopes futurs suivants :le télesope spatial Hershel et l'interféromètre ALMA. Le démarrage prohain de esdeux grands programmes internationaux entraîne néessairement le développement denouveaux outils de traitement de données et de modélisation des observations, apablesde prendre en ompte les améliorations que es instruments apporteront.
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Chapitre 1L'étude des atmosphères planétaires
1.1 Qu'est-e qu'une atmosphère planétaire ?L'atmosphère d'une planète est l'enveloppe gazeuse qui l'entoure. Dans le as desplanètes telluriques, la limite basse de l'atmosphère est �xée par la surfae de la planète.Par ontre, il est plus déliat de �xer une limite à l'atmosphère d'une planète gazeuse,ar elle n'a pas de surfae. On peut alors dé�nir plus généralement l'atmosphère d'uneplanète omme étant l'enveloppe gazeuse qui est aessible aux observations (Enrenaz,2000).L'atmosphère d'une planète est prinipalement aratérisée par sa struture thermiqueet sa omposition himique. Les phénomènes, qu'on renontre dans une atmosphère (vents,formation de nuage, photohimie...), s'expliquent grandement par es deux aratéris-tiques. La présene d'une surfae omplique éventuellement l'étude, ar elle ajoute uneinterfae. Les atmosphères ont également une interfae ave le milieu interplanétaire, avelequel elle peuvent avoir des éhanges. La omparaison des strutures thermiques des at-mosphères planétaires fait ressortir qu'il y a souvent beauoup de ressemblanes entre esstrutures. Il est don possible de shématiser une atmosphère planétaire, en la divisanten une suession de ouhes superposées. On peut, par exemple, séparer les ouhes enfontion du signe du gradient de température, en fontion de l'altitude. Dans les domainesmillimétrique et submillimétrique, les ouhes atmosphériques sondées sont la troposphèreet la stratosphère (voir �gure 1.1). Ce sont des ouhes de la basse atmosphère. Elles sontséparées par un minimum de température atmosphérique : la tropopause.1.2 La diversité de omposition himique des atmo-sphères planétaires dans le Système solaireLa aratérisation de la omposition himique des atmosphères planétaires a été renduepossible grâe à l'avènement de la spetrosopie (voir paragraphe 1.4.1). Son développe-ment, pendant le XXème sièle, a permis de très nombreuses études à partir des grandstélesopes terrestres. Les observations, dans les domaines de l'infrarouge en partiulier,ont permis de déteter un grand nombre d'espèes himiques. D'autres études ont étérendues possibles ave l'envoi de sondes d'exploration interplanétaire. En e�et, l'analysedes atmosphères in situ par spetrosopie de masse, déteteurs de partiules et. a fournide nombreux renseignements sur la omposition himique des atmosphères des planètes
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Fig. 1.1: Shéma du pro�l thermique de la basse atmosphère d'une planète.visitées. Cependant, il oûte très her d'envoyer une sonde sur une autre planète. C'est laraison pour laquelle e type de mesures reste rare bien qu'étant une soure d'informationde premier ordre. Les atmosphères sondées sont les atmosphères de Mars (sondes Vikingentre autres), Vénus (sondes Pioneer Venus et Venera), Jupiter (sonde Galileo) et Titan(sonde Huygens).Les observations, par spetrosopie et par mesures in situ, nous ont dévoilé des atmo-sphères très variées, notamment au regard de leur omposition himique. Il est possiblede lasser les atmosphères planétaires en quelques groupes (Mars/Vénus, planètes géanteset.). Pourtant, haque atmosphère a des aratéristiques qui lui sont propres et qui larendent unique.Les atmosphères de Mars et de Vénus ont des ompositions himiques semblables enespèes majoritaires (�95% de CO2, �3% de N2). Cependant, la température, la pressionatmosphérique et la omposition himique de l'atmosphère en espèes minoritaires sontextrêmement di�érentes. Il en résulte que les onditions qui règnent dans es atmosphèresn'ont que peu de points ommuns. L'atmosphère dense de Vénus est le lieu d'un e�et deserre spetaulaire, alors que l'atmosphère de Mars est trop ténue pour qu'un tel e�et soite�ae. L'atmosphère de Vénus est rendue omplètement opaque du fait de la présene denuages d'aide sulfurique, tandis que l'atmosphère de Mars est transparente (sauf lorsquedes tempêtes globales de poussière ont lieu).Les 4 planètes géantes ont des atmosphères rédutries omposées majoritairement deH2 (�80-85%), de He (�15-20%) et de CH4 (�0-2%). Cependant, leur observation montreune diversité étonnante, ne serait-e qu'en termes de ouleurs. Ces di�érenes s'expliquenten partie par le fait que la distane hélioentrique des planètes géantes s'éhelonne de 5 à30 unités astronomiques. Les températures qui règnent au sein de leurs atmosphères sont



1.3 Une omposante essentielle de l'étude des atmosphères planétaires : lepro�l thermique 13sensiblement di�érentes. Les planètes ne sont pas, qui plus est, toutes identiques en taille eten masse. Les atmosphères ne sont don pas soumises aux mêmes fores de gravité. D'autrepart, la diversité en terme d'abondane des espèes minoritaires (moins abondantes queH2, He et CH4) peut être la soure de hangements du omportement physio-himiqued'une atmosphère. En�n, la présene de soures internes d'énergie dont l'intensité varied'une planète à l'autre peut également être à l'origine de disparités. Par exemple, Uranuset Neptune ont une taille et une gravité quasi-similaires et leur omposition himique estassez prohe. Mais omme Uranus possède une soure de haleur interne très faible, ononstate des di�érenes notables entre es deux atmosphères. Elles sont sans doute duesau fait que les mouvements de transport onvetif n'ont pas la même intensité dans lesouhes internes des deux planètes.Ces quelques exemples montrent qu'il est essentiel de déterminer préisément la om-position himique des atmosphères planétaires, tant en omposés majoritaires qu'en om-posés minoritaires. La ompréhension de la distribution spatiale des omposés et de leursinterdépendanes himiques sont les lés de la ompréhension de leur origine et de l'originedes planètes elles-mêmes.1.3 Une omposante essentielle de l'étude des atmo-sphères planétaires : le pro�l thermiqueLa détermination du pro�l thermique est essentiel dans l'étude d'une atmosphère pla-nétaire. Les pro�ls thermiques des planètes du Système solaire peuvent être obtenus aveplusieurs méthodes. Parmi elles-i, on trouve l'observation dans l'infrarouge de transi-tions moléulaires pour les omposés abondants (CO2 pour Mars et CH4 pour les planètesgéantes). Les raies observées étant optiquement épaisses (voir partie II paragraphe 1.2.3),elles permettent de sonder la température atmosphérique. Une autre méthode onsisteà observer une oultation par la planète du signal d'une sonde ou du �ux d'une étoile.Ainsi, les sondes Voyager ont permis de mesurer les pro�ls thermiques des 4 planètesgéantes (Lindal, 1992) et 'est en observant des oultations stellaires que Hubbard et al.(1988) et Elliot et al. (1989) ont déouvert l'atmosphère de Pluton et ontraint son pro-�l thermique. On notera également que la température de Jupiter a été mesurée par lasonde Galileo lors de sa hute dans l'atmosphère (Sei� et al., 1998). Souvent, les pro�lsthermiques qui sont utilisés résultent de la ompilation de plusieurs mesures di�érentes.Un pro�l thermique donne la température de l'atmosphère en fontion de la pressionou de l'altitude. La orrespondane entre pression et altitude se fait en ombinant laloi de l'équilibre hydrostatique et la loi des gaz parfaits. D'après la loi de l'équilibrehydrostatique, la variation de pression dp dans une ellule de gaz sur une hauteur dh,dans l'atmosphère d'une planète de gravité g, s'éritdp = ��gdh = �gMntot(h)dh (1.1)où � [g � m�3℄ la masse volumique du gaz, M [g℄ est la masse moléulaire moyenne et ntot[m�3℄ la onentration totale de l'atmosphère. On note g et M peuvent être onsidéréesomme onstantes sur l'épaisseur d'atmosphère onsidérée. La loi des gaz parfaits donneune relation entre la température, la onentration totale et la pression d'un gazp(h) = ntot(h)kbT (h) (1.2)



14 L'étude des atmosphères planétaireset la ombinaison des deux équations préédentes donnedpp = � gMkbT (h) dh (1.3)Cette équation s'intègre failement dans le as d'une atmosphère isotherme. Si on poseH = kbTgM (1.4)la solution, appelée �loi barométrique�, estp(h) = p (h0) exp��h� h0H � (1.5)La grandeur H [m℄ est l'éhelle de hauteur de l'atmosphère. Sa valeur est une grandeuraratéristique d'une atmosphère : lorsqu'on monte d'une altitude H, la pression diminued'un fateur e. Cette loi néessite d'avoir une référene en altitude : le niveau h0. L'originede l'éhelle altitudinale est naturellement la surfae de la planète, dès lors qu'elle en a uneet h0 = 0. Ce n'est pas le as des planètes géantes. Par onvention, l'origine des altitudesest prise à la pression de 1 bar. D'où, p (h0 = 0) = 1 bar pour les planètes géantes. La loibarométrique est valable dans toute l'atmosphère dans le as où elle-i est isotherme, equi équivaut à dire que H est onstante. Comme e n'est pas le as généralement, la loibarométrique se généralise enp(h) = p (h0) exp�� Z hh0 dhH(h)� (1.6)ou enore ( p(h+�h) = p(h) e�� R h+�hh g(h)M(h)kbT (h) �p(h0) = psurf ou 1 bar (1.7)Si on applique ette dernière loi à des ouhes atmosphériques su�samment �nes, hauned'entre elles peut être onsidérée omme isotherme. Finalement, la di�érene d'altitude�h entre deux niveaux atmosphériques suessifs s'obtient à partir de l'équation suivante�h = �kbTgM ln�p (h+�h)p(h) � (1.8)1.3.1 Cas de MarsLa planète Mars est soumise à des variations saisonnières importantes, étant donné sonobliquité (�25�) et l'exentriité de son orbite (�0.09). De e fait, les pro�ls thermiquesen haque point du globe varient rapidement et de manière importante. Même les pro�lsthermiques moyennés sur la planète varient de façon signi�ative sur une année martienne.C'est pourquoi on utilise des bases de données limatiques de Mars pour prédire les valeursde la température en fontion de la loalisation spatiale (latitude, longitude, altitude) etde la date des observations. Ces bases de données reposent sur des modèles de irulationgénérale (GCM). Elles permettent ainsi de disposer d'une grande quantité d'informationssur l'atmosphère modélisée (température atmosphérique, pression, température de surfae,vitesse des vents...). L'une de es bases de données a été utilisée, au ours de e travailde thèse, pour déterminer les aratéristiques atmosphériques de Mars à deux époquesdi�érentes : 'est la Mars Climate Database (Lewis et al., 1999; Forget et al., 2006).
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 Temperature [K] Fig. 1.2: Pro�l thermique de Jupiter (voir texte).1.3.2 Les planètes géantesDans le as des planètes géantes, les pro�ls thermiques ne varient qu'assez faiblement,en fontion du temps, étant donné la faible exentriité de l'orbite de es planètes (�0.05au maximum). Même si des variations thermiques Nord/Sud ont été observées dans les asde Jupiter et de Saturne, le pro�l thermique moyen de es deux planètes varie peu. Dansle as des deux autres planètes géantes, 'est la longueur de leur période de révolution quiexplique les faibles variations saisonnières, à ourte et moyenne éhelle temporelle.Les �gures 1.2, 1.3, 1.4 et 1.5 présentent les pro�ls thermiques utilisés lors des modé-lisations de spetres des planètes géantes :� Le pro�l de Jupiter est tiré de Fouhet et al. (2000). Ce pro�l s'inspire du pro�lthermique mesuré lors de la hute de la sonde Galileo dans l'atmosphère de laplanète (Sei� et al., 1998) et a été adapté à partir d'observations du satellite ISO(Infrared Spae Observatory).� Le pro�l de Saturne est tiré d'Ollivier et al. (2000). Il a été onstruit à partir desrésultats de deux oultations stellaires et d'une oultation de la sonde Voyager 2.� Le pro�l d'Uranus est la omposition de résultats de Lindal (1992), pour la tropo-sphère (oultation radio de Voyager 2), et d'Orton et al. (1987), pour la stratosphère(observations en infrarouge).� Le pro�l de Neptune est la omposition de résultats de Lindal (1992), pour la tro-posphère (oultation radio de Voyager 2), et de Marten et al. (2005), pour lastratosphère (observations dans le submillimétrique).
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 Temperature [K] Fig. 1.3: Pro�l thermique de Saturne (voir texte).Une remarque peut être faite onernant le gradient de température atmosphérique.Nous avons déjà vu que les ouhes atmosphériques qui sont sondées sont la troposphèreet la stratosphère. La troposphère a un gradient de température négatif, alors que lastratosphère a un gradient de température positif. Nous verrons, qu'en général, les raiesspetrales que l'on observe en absorption sont formées dans la troposphère et que les raiesqui apparaissent en émission le sont dans la stratosphère (voir �gure 1.6).1.4 Pourquoi observer les atmosphères planétaires dansles domaines millimétrique et submillimétrique ?1.4.1 L'observation par spetrosopieLa spetrosopie est l'étude d'un phénomène physique grâe à l'analyse de la déom-position de son spetre lumineux en fontion de l'énergie des ondes. Il faut don que lephénomène physique s'appuie sur des éhanges d'énergie radiative. Cette méthode est trèse�ae, ar elle permet de dérypter un phénomène physique sans qu'on ait besoin defaire des mesures in situ. Ainsi, il est possible d'étudier les atmosphères des planètes duSystème solaire depuis les observatoires terrestres, depuis des sondes qui font un passageauprès d'une planète ou depuis des sondes en orbite planétaire.Les spetromètres sont des instruments qui permettent de déomposer les radiationsen fontion de leur énergie et de mesurer l'intensité des radiations en fontion de ette
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 Temperature [K]  Fig. 1.4: Pro�l thermique d'Uranus (voir texte).énergie (voir �gure 1.7 par exemple). Un spetromètre est prinipalement aratérisé parsa sensibilité, par sa résolution spetrale et par la bande spetrale sur laquelle il estutilisable. En e�et, l'énergie à laquelle une radiation lumineuse est émise ou absorbéedépend du phénomène physique qu'on renontre dans le milieu que l'on souhaite observer.C'est pourquoi les spetromètres sont onçus en fontion des phénomènes physiques quel'on veut observer et don en fontion du domaine d'énergie dans lequel on veut faire lesobservations.Il est possible de lasser les ondes lumineuses en fontion de leur énergie. Le niveaud'énergie de la radiation émise ou absorbée dépend du proessus physique mis en jeu. Lesdomaines de longueurs d'onde sur lesquels va s'appuyer le travail de ma thèse se situent àla limite entre l'infrarouge et le domaine radio. Ce sont les domaines millimétrique et sub-millimétrique. Les phénomènes physiques qui onduisent à l'émission de radiations dansette gamme de longueur d'onde sont les transitions rotationnelles des moléules. En e�et,l'état d'une moléule peut être traduit en termes de niveaux quantiques dits rotationnelset vibrationnels. Les bandes vibrationnelles s'observent souvent dans l'infrarouge. L'ob-servation du spetre millimétrique et submillimétrique d'une atmosphère permet don deontraindre sa omposition himique.1.4.2 Les transitions rotationnellesLa plupart des moléules ont un spetre rotationnel. Il faut, tout d'abord, omprendreles méanismes qui onduisent à l'émission des radiations à es longueurs d'onde pour,
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 Temperature [K] Fig. 1.5: Pro�l thermique de Neptune (voir texte).ensuite, être en mesure de reproduire les spetres observés.Le modèle physique le plus simple, qui permet d'expliquer les transitions rotationnelles,est le modèle du rotateur non-rigide. Ce modèle permet de aluler les fréquenes detransitions rotationnelles des moléules diatomiques, en fontion du seul nombre quantiqueJ , où J est le niveau rotationnel de la moléule. En e�et, l'énergie rotationnelle d'unemoléule à un niveau J est donné parEJ = hBJ(J + 1)�DJ2(J + 1)2 (1.9)où B [s�1℄ est la onstante rotationnelle de la moléule et D la onstante de distorsionentrifuge de la moléule. Cette dernière traduit le fait que la liaison himique n'est pasrigide1. Il est possible de montrer que les transitions ne sont possibles que lorsque�J = �1entre deux niveaux. Ainsi, la fréquene de transition d'un état rotationnel J à un étatrotationnel J � 1 aura pour fréquene �J � 2BJ (1.10)ar le terme en D est très inférieur au terme en B. Dans le modèle du rotateur non-rigide, le spetre des transitions rotationnelles pour une moléule donnée est quasi-régulier(voir table 1.1 et �gure 1.7) : deux transitions onséutives sont espaées de � 2B, enfréquene. Par ailleurs, la onstante rotationnelle B dépend de l'inverse de la masse de la1Dans le as, plus simple, du rotateur rigide, D=0.
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 Frequence [GHz]  Fig. 1.6: Exemple de raies en émission et en absorption. La raie en émission est une raie de l'eau,observée sur Jupiter, par le télesope spatial Odin, le 6 avril 2007. La raie en absorption est une raiedu 13CO, observée sur Mars, ave l'antenne de 30m de l'IRAM, en juin 2001 (Cavalié et al., 2008d).En général, les raies en absorption se forment quand le gradient de température est négatif (dans latroposphère) alors que les raies en émission se forment lorsque le gradient de température est positif(dans la stratosphère). Les spetres peuvent être exprimés en plusieurs grandeurs (température mainbeam et température d'antenne ii) en fontion de la fréquene. Ces grandeurs seront vues dans leparagraphe 3.4 de la partie II.moléule. C'est pourquoi il est possible de di�érenier les spetres de deux isotopes de lamême moléule. En e�et, les fréquenes des transitions du 13CO sont plus basses que lesfréquenes de es mêmes transitions pour le 12CO (voir table 1.1).
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Fig. 1.7: Spetre simulé de la planète Saturne, en fontion de la fréquene, entre 0 GHz et 1100 GHz,qui tient uniquement ompte de la présene d'ammonia (NH3), de phosphine (PH3) et d'eau (H2O).Le modèle utilisé pour simuler e spetre sera vu dans la partie II.Transition 12CO 13COJ = 1! 0 115.271 GHz 110.201 GHzJ = 2! 1 230.538 GHz 220.398 GHzJ = 3! 2 345.795 GHz 330.587 GHzTab. 1.1: Exemples de fréquenes de transitions rotationnelles du 12CO et 13CO. Les fréquenessont proportionnelles à la fréquene de la transition fondamentale (J = 1! 0) et les fréquenes destransitions du 12CO, plus léger, sont plus élevées que elles du 13CO, plus lourd.Le modèle du rotateur rigide peut ensuite être a�né et généralisé aux moléules po-lyatomiques. On retrouve, dans le spetre de moléules plus omplexes tel l'ammonia(NH3) ou la phosphine (PH3), la régularité des transitions, qui est une des aratéristiquesdu modèle du rotateur rigide. Le spetre de Saturne (�gure 1.7) présente une suessionde trois raies de PH3 qui sont régulièrement espaées. On peut les identi�er à 267, 534 et800 GHz. L'intensité d'une transition rotationnnelle dépend du arré du moment dipolairede la moléule (Pikett et al., 1998). Ainsi, une moléule dont le moment dipolaire estnul n'a pas de transitions rotationnelles. C'est le as de toutes les moléules symétriquesomme le dioxyde de arbone (CO2), par exemple. En revanhe, plus le moment dipolaireest important et plus la signature spetrale d'une transition est intense. L'avantage del'observation de es transitions individuelles réside dans le fait que les spetromètres per-mettent de les résoudre spetralement, alors que e n'est pas toujours le as en infrarouge,par exemple.Les fréquenes des transitions de plusieurs dizaines de moléules sont disponibles dansdivers atalogues (GEISA, JPL, HITRAN, par exemple), aessibles sur Internet, dont ilsera question dans le hapitre 1.3.2 de la partie II. Ils permettent de ibler les observationsdes atmosphères planétaires sur des bandes de fréquenes, autour de la transition que l'onsouhaite déteter ave l'instrument d'observation hoisi.
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Dans e hapitre, nous avons vu que les atmosphères planétaires sont les enveloppesgazeuses qui entourent les planètes. Il existe une grande diversité parmi les atmosphères duSystème solaire. Ce sont des orps omplexes dont la omposition himique peut être étu-diée par spetrosopie. L'observation de leurs spetres millimétrique et submillimétriquepermet de ontraindre leur omposition himique.
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Chapitre 2Instruments et tehniquesobservationnelles propres aux domainesmillimétrique et submillimétrique
2.1 Les instruments d'observation2.1.1 Les antennes uniquesLes observations dans les domaines millimétrique et submillimétrique sont faites àl'aide de télesopes qui ressemblent à des antennes radars (voir �gure 2.1). C'est pour-quoi on parle souvent d'�antenne� et non de �télesope�. Comme tout télesope, ils sontomposés d'un miroir primaire et d'un miroir seondaire. Cependant, les miroirs ne sontpas fabriqués en verre omme dans le as des télesopes optiques, mais souvent en alumi-nium (plus léger). En e�et, il n'est pas néessaire d'avoir une surfae aussi préise qu'enastronomie optique, ar la longueur d'onde est plus grande. Pour une longueur d'onde �donnée, les défauts de surfae du miroir ne doivent pas dépasser �=10. En optique, où lalongueur d'onde est de l'ordre de 0.5 �m, les défauts aeptables peuvent être de l'ordrede 10 nm par rapport à la surfae idéale. En millimétrique, on peut se permettre d'avoirdes défauts de l'ordre de 10 à 100 �m. Au James Clerk Maxwell Telesope (JCMT), àHawaii, aux États-Unis, l'éart quadratique moyen à la surfae idéale est de l'ordre de24 �m.L'avantage que onfère le hangement de matériau de onstrution et une meilleuretolérane des défauts de surfae, voilà qui permet de onstruire des antennes dont le dia-mètre est bien plus important que le diamètre du plus gros télesope optique au monde.En e�et, alors que les télesopes optiques dépassent rarement les 10m de diamètre, lesantennes peuvent atteindre un diamètre de 100m, omme l'antenne d'E�elsberg, en Al-lemagne, par exemple.Si l'on suit le parours d'un rayon lumineux, on trouve les front-ends et les bak-ends à la suite des miroirs primaire et seondaire. Les front-ends sont les réepteursqui permettent d'observer sur une ertaine gamme de fréquenes. En général, la bandede fréquenes aessible à un réepteur est de quelques GHz au maximum, que l'on peutdéplaer sur une bande de quelques dizaines de GHz. Ainsi, les antennes sont souvent équi-pées de plusieurs réepteurs qui permettent d'avoir aès à plusieurs bandes de fréquenesdi�érentes. L'antenne de 30m de l'IRAM dispose ainsi, à e jour, de huit réepteurs, qui
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Fig. 2.1: Exemples de télesopes qui observent dans les domaines millimétrique et submillimétrique.Sur la photographie de gauhe, on peut voir l'antenne de 30m de l'Institut de RadioAstronomieMillimétrique (IRAM) à Grenade, en Espagne. L'image de droite est une photographie des miroirsprimaire (15m de diamètre) et seondaire du James Clerk Maxwell Telesope (JCMT). Le miroirprimaire est omposé de plusieurs panneaux qui peuvent être ajustés individuellement pour améliorerla préision de la surfae. Sur la droite de ette image se trouve le �lm de gortex qui protègel'installation de la poussière volanique extérieure. En e�et, e télesope (et de nombreux autres)est onstruit au sommet du volan Mauna Kea. Le �lm proteteur est transparent aux radiationsmillimétriques et submillimétriques. (Photographies réalisées lors des observations de Saturne etd'Uranus en septembre 2006 à l'IRAM et des observations de Saturne en janvier 2008 au JCMT).ouvrent des bandes entrées sur 100, 150, 230 et 270 GHz. Il y a deux réepteurs parbande : un par polarisation. Lors d'une observation, jusqu'à quatre réepteurs peuventêtre utilisés simultanément. Ensuite viennent les bak-ends, qui sont les spetromètres.Leurs prinipales aratéristiques sont les largeurs de bande aessibles et les résolutionsspetrales paramétrables. La largeur de bande aessible dépend de la résolution spetraleque l'on hoisit. En e�et, un spetromètre ompte un nombre �ni de anaux dans lesquelsle signal va être envoyé. Un anal peut orrespondre à une résolution spetrale donnéeou à une autre, selon le réglage hoisi. Parfois, la bande spetrale totale aessible peutêtre partagée en plusieurs sous-bandes. Dans le as de l'IRAM et du bak-end �Vesta�, larésolution spetrale peut prendre des valeurs omprises entre 3.3 kHz et 1.25 MHz et lalargeur de bande prend une valeur omprise entre 10 et 512 MHz.Il existe deux types prinipaux de ouples réepteurs/spetromètres : les spetromètresave réepteurs hétérodynes et les spetromètres à transformée de Fourier (FTS). Lespremiers utilisent un osillateur loal, dont la fréquene est mélangée ave la fréqueneobservée. Comme l'életronique n'est pas très performante lorsqu'il s'agit de traiter unsignal à 100-1000 GHz, on emploie un multipliateur de fréquenes de manière à abaisserla fréquene du signal observé, e qui permet de traiter le signal e�aement ave l'éle-tronique. Généralement, les réepteurs/spetromètres hétérodynes permettent d'observerdes bandes qui font jusqu'à quelques GHz de largeur. Mais, le fait qu'ils omportent plu-sieurs entaines de anaux assure l'aès à une exellente résolution spetrale (jusqu'àquelques kHz seulement). De tels instruments sont adaptés à l'étude des raies spetralesatmosphériques qui sont �nes. Les spetromètres à transformée de Fourier donnent aèsà des bandes de fréquenes de plusieurs dizaines de GHz (Enrenaz et al., 1996), mais avedes résolutions spetrales bien moindres que les spetromètres hétérodynes. La �gure 2.2est une photographie de la abine des réepteurs de l'antenne de l'IRAM. Tous es instru-
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Fig. 2.2: Photographie de la abine des réepteurs de l'antenne de l'IRAM. Les réepteurs sontrefroidis par un ryostat, qui fontionne à l'hélium liquide, de manière à baisser le niveau du bruitéletronique des appareils. (Photographie réalisée lors des observations de Mars, en otobre-novembre2005).ments sont refroidis à l'hélium liquide pour baisser le bruit életronique dû à l'appareillage,ar, sans refroidissement des réepteurs, le bruit életronique serait supérieur au signalobservé de plusieurs ordres de grandeur. On notera également qu'il est possible d'utiliserun bolomètre à la plae des réepteurs et spetromètres. Les bolomètres permettent defaire des mesures de �ux sur une large bande de fréquenes.Une fois es prinipales aratéristiques onnues, il est possible de déterminer d'autresgrandeurs propres à une antenne. La résolution spatiale de l'observation que l'on veute�etuer dépend du diamètre de l'antenne et de la fréquene à laquelle on fait l'observation.Elle est liée à la taille de la tahe de di�ration qui résulte de l'instrument. Elle est donnéepar la formule �l = 1:22 �D (2.1)où � est la longueur d'onde à laquelle on observe et D le diamètre de l'antenne. Lataille de la tahe de di�ration �l est aussi appelée lobe d'antenne ou taille du beam.Ainsi, lorsque le lobe d'antenne est plus grand que l'objet observé, elui-i ne sera pasrésolu spatialement. Lorsqu'on veut obtenir une information spatiale sur l'objet observé,il est parfois néessaire d'observer à une fréquene plus élevée. Quelques unes des autresaratéristiques d'une antenne seront détaillées dans le paragraphe 3.2 de la partie II.En�n, il est important de préiser qu'une observation ave une antenne de e type apour résultat un spetre, qui est enregistré au point d'observation. On ne peut obtenir uneimage d'un objet que si l'on fait un balayage de la soure ou si l'on utilise un réseau de



26 Instruments et tehniques observationnelles propres aux domainesmillimétrique et submillimétriqueréepteurs, tout omme on utiliserait une améra CCD pour faire une image en optique.De plus en plus de télesopes sont équipés de e genre de réseaux de réepteurs (exemple :les instruments HERA à l'IRAM et HARP au JCMT). Ces réseaux de réepteurs sontgénéralement limités par la résolution spatiale des télesopes sur lesquels ils sont montés.La résolution étant de l'ordre de 10-2000 dans les domaines millimétrique et submillimé-trique, un réseau de réepteur ouvrira de une à plusieurs minutes d'ar de hamp. Leurutilisation en planétologie est don limitée, puisque la planète dont la taille apparenteest la plus grande est Jupiter ave 4000. C'est pourquoi, seules les soures étendues serontrésolues spatialement. Pour obtenir des images ave une meilleure résolution spatiale, ilfaut utiliser un interféromètre.2.1.2 Les interféromètresUn interféromètre est un réseau d'antennes uniques. En e�et, la ombinaison astu-ieuse de plusieurs télesopes permet d'obtenir une image interférométrique d'une soureastronomique en utilisant la tehnique de la synthèse d'ouverture. Les antennes sont om-binées par paires. Il y a don n(n � 1)=2 paires d'antennes, si n est le nombre totald'antennes du réseau. Plusieurs di�ultés se posent pour réaliser un interféromètre : leablâge général, la onnaissane préise de la distane qui sépare deux antennes, le traite-ment simultané et la reombinaison des signaux, la gestion de l'osillateur loal pour unedétetion ohérente... Un interféromètre mesure le déphasage et l'amplitude d'un mêmesignal entre deux antennes, et e pour haque ouple d'antennes. Ce déphasage permetd'obtenir une mesure : la visibilité omplexe. On traite ensuite les visibilités omplexespour en déduire soit des spetres de la soure, soit une image de la soure à une fréquenedonnée (synthèse d'ouverture). Les observations étant faites sur une bande de fréquene,on peut obtenir une image de la soure à haque fréquene observée. Le hamp de l'imageest égal à la taille du lobe d'antenne d'une des antennes du réseau, en supposant qu'ellesaient toutes le même diamètre. L'avantage de ette tehnique réside dans le fait que larésolution spatiale de l'image ainsi obtenue est égale à�l = �B (2.2)où B [m℄ est la longueur de la plus grande ligne de base, et non plus 1:22�=D omme dansle as d'une antenne simple. Une ligne de base est un segment qui relie deux antennes.En dé�nitive, un interféromètre, dont la plus grande ligne de base est B, orrespond à untélesope de diamètre B, en termes de résolution spatiale. Du oup, la résolution spatialed'un interféromètre peut être augmentée d'un à trois ordres de grandeur par rapport àune antenne unique, ar, la longueur maximale des lignes de base des interféromètres estgénéralement de l'ordre de 1 km. Toutefois, la sensibilité d'un interféromètre n'est paségale à elle d'un télesope équivalent de diamètre B, ar sa surfae olletrie S est égaleà S = n� ��D2 �2 (2.3)où n est le nombre d'antennes de diamètre D. Cette surfae S est inférieure à la surfaeolletrie S 0 d'un télesope équivalent de diamètre B. Il faut observer des objets assezintenses pour obtenir une image de qualité exploitable.
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Les antennes uniques et les interféromètres ont tout d'abord été onstruits et employéssur Terre. Cependant, la onquête spatiale a permis d'envoyer des télesopes dans l'es-pae depuis quelques déennies. Les avantages que onfère une observation depuis l'espaeseront détaillés dans le paragraphe 3.1 de la partie III. De nos jours, les premiers interfé-romètres spatiaux sont en ours de réalisation et leur utilisation est programmée pour ledébut de la prohaine déennie. La prinipale di�ulté est l'alignement des antennes dansl'espae. C'est pourquoi l'un des premiers interféromètres spatiaux (SIM Planet Quest,NASA) onsistera à envoyer deux télesopes sur une même plateforme spatiale. La dis-tane entre les deux antennes sera don �xe.2.2 Les observations et leur interprétation2.2.1 Les observationsUne fois la fréquene de la raie à observer séletionnée, il faut entrer la bande de fré-quenes d'observation autour de la fréquene de la raie séletionnée : ette étape s'appellele tuning. Elle est réalisée par l'opérateur du télesope dans la plupart des as. Avant defaire une observation, il reste à hoisir le mode d'observation que l'on souhaite employer.Il en existe de nombreux qui ont haun leurs avantages et leurs inonvénients. Les prin-ipaux modes d'observations sont reportés dans la table 2.1. Les modes employés lors desobservations qui ont été e�etuées dans le adre de ette étude sont les modes suivants :le position swithing et le wobbler swithing. Dans tous les as (sauf pour le positionswithing, une observation de la soure est toujours aompagnée d'une observation dela même durée vers une position prohe du iel où il n'y a pas d'émission à la fréqueneobservée (soure trop éloignée de ette position). En e�et, la soustration de l'observationhors soure (OFF ) de l'observation de la soure (ON ) permet d'�ter une grande partie dubruit de fond qui provient du iel1. Cette soustration ON -OFF sera d'autant plus e�aeque les mesures ON et OFF seront prohes aussi bien temporellement que spatialement.Cei est d'autant plus vrai lorsque le télesope est au sol et non dans l'espae, à ause dela présene de l'atmosphère terrestre.Les fenêtres atmosphériques et l'absorption atmosphériquePour obtenir le signal de la soure, il faut lui soustraire le signal dû à l'atmosphèreterrestre. Celle-i est omposée de moléules qui absorbent et émettent dans le millimé-trique et dans le submillimétrique. Il est don ruial de bien enlever la ontribution del'atmosphère. Cependant, il existe de nombreuses bandes spetrales plus ou moins largesqui sont totalement opaques au rayonnement qui provient de l'extérieur de l'atmosphèreet don des soures astrophysiques (voir �gure 2.3). Certaines moléules telles l'eau et ledioxygène, par exemple, sont e�etivement très abondantes dans l'atmosphère. Ces molé-ules sont de surroît des absorbants très e�aes. Du oup, il est impossible d'observerdepuis le sol à ertaines fréquenes propres à es moléules.1Les réepteurs doivent avoir une réponse stabe dans le temps.



28 Instruments et tehniques observationnelles propres aux domainesmillimétrique et submillimétrique

Fig. 2.3: Courbe de transmission atmosphérique en fontion de la fréquene d'observation sur lesite de Mauna Kea lorsque l'atmosphère ontient 0.5 mm d'eau préipitable. Les fenêtres spetralesoù les observations sont possibles sont délimitées par des raies d'absorption atmosphérique plus oumoins larges. Celles-i sont notamment dues à l'eau et au dioxygène (soure : Calteh SubmillimeterObservatory Atmospheri Transmission Plotter).On verra, dans le paragraphe 1.2 de la partie II, que l'absorption atmosphérique peutêtre exprimée sous la forme d'un oe�ient d'atténuation exponentiel : e��atm . Lorsquel'on fait une observation, il faut s'a�ranhir de ette absorption. Pour ela, l'absorptionatmosphérique est modélisée à partir de mesures de �atm à ertaines fréquenes (à 225 GHzau JCMT, par exemple) de manière simultanée aux observations astrophysiques. La or-retion est don faite en temps réel.En résumé, si on note Ssoure le signal reçu de la soure astrophysique et Siel le signalqui vient de l'atmosphère terrestre, les observations ON et OFF peuvent s'érire� ON = Ssoure e��atm + SielOFF = Siel (2.4)La position OFF est hoisie assez éloignée de la position ON pour que la soure ne ontri-bue pas (diretement ou par di�usion) au signal reçu. La soustration de l'observationOFF à l'observation ON donneON�OFF = Ssoure e��atm (2.5)L'observation est �nalement orrigée de l'absorption atmosphérique grâe à la modéli-sation du terme e��atm . On peut don en déduire le terme Ssoure qui nous intéresse.Seulement, après le passage du signal dans la haîne de réeption, le �ux lumineux reçuest transformé en un signal életrique, dont la tension dépend du �ux mesuré. Il faut donalibrer e �ux pour passer d'une mesure en Volts à une mesure en grandeur physiqueappropriée.
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 Frequence [GHz]  Fig. 2.4: Spetre de la transition (J = 2 ! 1) du 12CO Mars à 230 GHz. Un ripple de hautefréquene est lairement identi�able, en superposition à la raie spetrale.Pointage et fousLa dernière étape avant de ommener l'observation onsiste à régler le pointage etle fous de l'antenne. Le réglage du pointage se fait en observant une soure ompate,ave une proédure de artographie, pour appliquer ensuite des orretions de positionen fontion du déalage entre la position théorique et la position observée. Le réglagefous onsiste à observer une soure à plusieurs reprises en hangeant très légèrement ladistane entre les miroirs primaire et seondaire, de manière à aluler la position du miroirseondaire qui maximise le �ux reçu. Ces deux étapes sont programmées toutes les heuresenviron pour garantir que les observations se déroulent orretement. Il peut arriver queles orretions apportées varient au ours d'une observation, si elle dure plusieurs heures,en raison des variations météorologiques et du hangement d'élévation de la soure (equi hange l'épaisseur d'atmosphère traversée).Observation de soures à fort niveau de ontinuumLorsqu'on observe une soure à fort ontinuum, il arrive que des ondes stationnairesse développent dans l'instrument et viennent s'ajouter aux observations. La onséquenedirete est que des ondulations apparaissent alors sur le spetre observé. Ces ondulationspeuvent être plus ou moins e�aement soustraites des observations lors du traitementdes données, par �ltrage des fréquenes d'ondulation. Il faut s'assurer que l'ondulationobservée est bien due à l'instrumentation et qu'elle n'est pas une variation réelle de �uxen fontion de la fréquene.Ces ondulations, appelées ripples en anglais, ont des fréquenes qui sont en généralpropres à haque instrument (Olberg et al., 2003). Les planètes sont des soures de fortontinuum et elles sont don sujettes à l'apparition de ripples. La �gure 2.4 présente unspetre brut (sans traitement des données) de la planète Mars à 230 GHz, sur lequel onvoit lairement un ripple à haute fréquene. Ce ripple est ensuite soustrait par analyse deFourier.



30 Instruments et tehniques observationnelles propres aux domainesmillimétrique et submillimétriqueLa alibration des observationsLa tension életrique mesurée en Volts néessite d'être onvertie en grandeur physique.Il y a plusieurs grandeurs physiques qui sont employées en radioastronomie. La tempéra-ture de brillane et la densité de �ux sont les grandeurs les plus fréquemment utilisées etleurs dé�nitions seront données dans le paragraphe 3.4 de la partie II. Pour alibrer lesobservations, on utilise généralement la méthode hopper wheel. Elle onsiste à observerune soure haude et une soure froide, toutes deux de températures onnues. L'observa-tion de la soure haude onsiste à pointer les réepteurs vers la abine où ils se trouvent,alors que l'observation de la soure froide onsiste à observer le iel. Une fois les tensionsorrespondantes relevées, il su�t d'appliquer une règle de trois lorsqu'on fait l'observationd'un objet astrophysique pour en déduire la température dite d'�antenne�. La dé�nitionde la température d'antenne sera également donnée dans le paragraphe 3.4 de la partie II.La alibration relative ou absolue des observationsUn spetre observé en température d'antenne peut ensuite être onverti en densitéde �ux ou en température de brillane, si les observations sont alibrées par rapport àdes objets de �ux ou de température onnus. La onversion est obtenue par une règle detrois et sera détaillée dans le paragraphe 2.4.4 de la partie III. On parle de alibrationabsolue dans e as. Dans le as où il n'est pas possible d'observer une soure référene,les observations sont alibrées par rapport au modèle de simulation. On parle alors dealibration relative.Le bruit de fondMalgré toutes les étapes de alibration du signal, de alibration de l'atmosphère et desoustration d'une observation OFF, il reste toujours du bruit de fond sur les spetresqui est dû au déteteur. Ainsi, le niveau de la mesure dans haque anal du spetromètreorrespond à la mesure physique, à laquelle s'ajoute une valeur plus ou moins faible debruit. Celui-i peut généralement être modélisé par une loi gaussienne entrée. On peutdon aluler son éart-type �, enore appelé rms. C'est ette valeur qui est ensuite utiliséepour déterminer si une raie spetrale est détetée ou non.2.2.2 Interprétation des observationsL'objet des paragraphes suivants n'est pas de livrer dans les détails les informationsque l'on peut extraire de l'observation d'un spetre dans le domaine millimétrique (ousubmillimétrique), mais d'en donner les grandes lignes. En e�et, haque partie du travailde thèse illustrera par une appliation les types d'informations que l'on peut obtenird'un spetre. La partie II sur la modélisation des émissions radiatives dans les domainesmillimétrique et submillimétrique détaillera en outre, dans un exposé théorique, le moyende remonter aux diverses informations.Une raie spetrale a quelques aratéristiques qui sont immédiatement notables : saprésene, son ontraste par rapport au niveau de ontinuum, sa largeur et éventuellementson déalage fréquentiel par rapport à la position à laquelle on l'attend. Dans le as desobservations planétaires, le niveau de ontinuum dépend prinipalement de la températurede la planète : il peut re�éter la valeur de la température de la surfae d'une planète



2.2 Les observations et leur interprétation 31(omme Mars, par exemple) ou peut être lié à la température des ouhes atmosphériquesobservables à la fréquene d'observation (as d'une planète gazeuse, par exemple).Composition atmosphériqueLa présene d'une raie spetrale, lorsqu'elle est identi�ée, indique la présene d'unemoléule. Les atalogues de fréquenes de transitions permettent de ibler les reherhesà des fréquenes où des transitions sont attendues. L'identi�ation d'une raie spetrale sefait par rapport au niveau de bruit de fond qu'il reste après le traitement du signal, unefois réalisées les étapes de alibration (instrumentale, atmosphérique...). Connaissant lavaleur de la rms �, une raie est détetée si son ontraste (entre son maximum/minimumet le ontinuum) est supérieur à 5� (parfois à 3� seulement). Il n'y a don qu'une hanesur un million pour que la raie soit fortuite (due au bruit), si on suppose que le bruit suitune loi gaussienne.Le pro�l de la raie spetrale détetée dépend de plusieurs paramètres, dont l'abondanede la moléule qui génère la raie spetrale. Selon la résolution spetrale, il est possibled'établir la distribution vertiale du omposé. Si les observations sont résolues spatiale-ment, il est également possible d'établir une arte d'abondane en fontion de la latitudeet de la longitude planétaire.Pro�l thermique et pression atmosphériqueLe pro�l d'une raie spetrale peut également donner des informations sur le pro�lthermique de l'atmosphère observée. En e�et, lorsque l'abondane d'un omposé est im-portante, ertaines raies spetrales peuvent devenir uniquement sensibles à la températureatmosphérique. La largeur d'une raie spetrale est souvent très dépendante du niveau depression qui règne dans les ouhes atmosphériques d'où le rayonnement est issu. L'ob-servation de telles raies spetrales rend possible la détermination du pro�l thermique surdans la gamme d'altitude où es raies se forment.Vents atmosphériquesLes fréquenes auxquelles les raies spetrales peuvent être détetées ou observées sontdonnées dans des atalogues. Lorsque le ÷ur d'une raie spetrale (son minimum oumaximum selon que la raie est en absorption ou en émission) est déalé par rapport à lafréquene à laquelle il est attendu, il est possible que la raie soit déalée par e�et Dopplerà ause des vents atmosphériques2. La mesure de e déalage Doppler permet de remonterà la vitesse des vents.Ainsi, les observations dans les domaines millimétrique et submillimétrique sont e�e-tuées ave des antennes uniques ou des interféromètres, grâe auxquels des spetres, voiredes artes d'intensité (à une fréquene donnée), sont mesurés. C'est �nalement par l'ana-lyse de es données que de nouvelles moléules peuvent être détetées dans les atmosphères2Il existe également un déalage Doppler des raies dû à la rotation de la planète observée et à la vitesserelative planète-Terre. Le premier doit être soustrait lors de la modélisation des observations tandis quele seond est très souvent pris automatiquement en ompte dans les proédures de pré-traitement desdonnées lors des observations.



32 Instruments et tehniques observationnelles propres aux domainesmillimétrique et submillimétriqueplanétaires. Selon les aratéristiques de l'instrument d'observation utilisé, l'abondanedes moléules observées, la température des atmosphères sondées ainsi que d'autres para-mètres physiques peuvent être déterminés. L'observation des atmosphères planétaires parspetrosopie est don une soure d'informations importante sur la physique et la himieprésentes au sein de elles-i.
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Mode d'observation Desription Avantages InonvénientsPosition swithing ON -OFFoù tout le télesope Bonne orretion Pertes de temps importante pendantpivote de la position ON atmosphérique le déplaement du télesopeà la position OFFWobbler swithing ON -OFFoù seul le miroir Méthode plus rapide que le Pas appliable aux soures tropseondaire du télesope position swithing étendues (� 10)pivote de la position ONà la position OFFFrequeny swithing tuning légèrement Méthode rapide également. Pas appliable si le ontinuumdéalé en fréquene Idéale pour les raies de varie vite (as des planètes).(quelques MHz, en général) quelques MHz de large ou moins. Génération de raies ditespour l'observation OFF Temps d'intégration doublé si �fant�mes� parfois di�ilesl'éart de tuning à identi�ern'est pas trop grandOn the �y mapping 1 observation OFF suivie de Grandes artes réalisées Rapport signal sur bruit faibleplusieurs observations ON rapidement (soures étendues)très ourtes sous forme de Peu sensible aux erreurs deartes pointageTab. 2.1: Desription des prinipaux modes d'observations sur une antenne unique ave leurs avantages et inonvénients.
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Chapitre 3De nouveaux instruments pour lesobservations radioastronomiques
IntrodutionLa radioastronomie dans les domaines millimétrique et submillimétrique est en onstantdéveloppement, tant en termes de gain en sensibilité que d'augmentation des résolutionsspatiale et spetrale et que de ouverture du domaine spetrale. Les progrès de l'életro-nique pro�tent également à ette disipline, ar ils ontribuent à abaisser les niveaux debruit de fond. Les modèles atmosphériques qui sont de plus en plus préis permettentquant à eux de simuler plus �dèlement les onditions d'observation de manière à s'a�ran-hir de l'e�et de l'atmosphère terrestre.L'amélioration de la qualité des instruments qui sont montés sur les radiotélesopes,leur remplaement par des instruments de nouvelle génération et surtout l'essor de nou-veaux télesopes et interféromètres font que la radioastronomie millimétrique et submilli-métrique entre dans une nouvelle ère très prometteuse en déouvertes. En e qui onerneles atmosphères planétaires, de nouvelles moléules seront détetées, des omposés serontartographiés (Lellouh, 2001, 2008; Enrenaz et al., 2001a)... Ainsi, le omportementtemporel de la physio-himie des atmosphères planétaires sera mieux ompris. Les ob-servations qui seront issues de es nouveaux instruments néessitent don que les radio-astronomes a�nent sans esse leurs modèles physiques et himiques et développent desoutils de traitement e�aes.3.1 Une nouvelle ère pour la radioastronomie millimé-trique et submillimétriqueLes progrès tehnologiques (matériaux, életronique...) permettent une onstante amé-lioration des instruments qui existent déjà et qui sont utilisés pour faire les observations.Un rapide tour d'horizon des améliorations en ours ou à venir est présenté dans unpremier temps. Ensuite, il sera question des deux nouveaux instruments révolutionnairesqui démarreront leurs observations en 2009 et 2010 : le télesope spatial Hershel et l'in-terféromètre ALMA (Ataama Large Millimeter/Submillimeter Array) pour lesquels leLaboratoire d'Astrophysique de Bordeaux a partiipé et partiipe enore à la oneptionet à la réalisation d'éléments des réepteurs et des orrélateurs.



36 De nouveaux instruments pour les observations radioastronomiques3.1.1 Des observatoires au sol toujours plus performantsPour l'observation des atmosphères planétaires dans les domaines millimétrique et sub-millimétrique, il existe plusieurs instruments au sol, dont ertains que j'ai utilisé pendantmes travaux. Dans les paragraphes suivants, il sera question, dans un premier temps, dequelques uns des radiotélesopes millimétriques, atuellement en servie, auxquels je mesuis plus partiulièrement intéressé dans mon travail. L'objetif est de montrer quellesaméliorations sont apportées et omment es plateformes d'observation deviennent tou-jours plus performantes et attratives, et repoussent les limites de nos onnaissanes. Lesradiotélesopes dont il sera question dans les paragraphes suivants sont les antennes del'IRAM, du JCMT et d'APEX (Ataama Path�nder EXperiment).L'antenne de 30m de l'IRAMDurant es trois dernières années, de nombreuses modi�ations ont été apportées autélesope de 30m de l'IRAM (Baars et al., 1987). En e qui onerne les hangements in-tervenus pour les observateurs, il est à noter que le système de ontr�le du télesope a ététotalement remplaé �n 2005 par le New Control System (juste après les observations duCO sur Mars qui sont présentées dans la partie IV). Beauoup de travaux ont été entreprispour préparer l'installation de réepteurs de nouvelle génération, qui permettront d'ob-server une bande de fréquene qui ira jusqu'à 8 GHz (Cox, 2006). La possibilité d'observersur de si larges bandes spetrales est d'un intérêt majeur pour l'étude des atmosphèresplanétaires. En e�et, il sera possible d'observer ertaines des raies troposphériques largesdes planètes géantes, omme les raies du CO par exemple, en une seule observation (voirpartie III hapitre 2).L'interféromètre du Plateau de Bure (IRAM)L'interféromètre du Plateau de Bure de l'IRAM (Guilloteau et al., 1992) omporte6 antennes de 15m de diamètre. Il peut être utilisé selon trois on�gurations pour l'ob-servation. En e�et, les antennes sont plaées sur des rails et peuvent hanger de plae.Le hangement de lignes de base permet d'adapter la résolution spatiale de l'observationaux besoins des observateurs. La on�guration étendue est programmée en hiver quandle iel est de meilleure qualité. Les deux on�gurations intermédiaires sont mises en plaeau printemps et à l'automne alors que les observations en on�guration ompate ontlieu en été. Les lignes de bases ont été étendues à 760m en 2005 et il est maintenantpossible d'atteindre une résolution de 0.3500 à 230 GHz et d'établir des artes d'Uranus etde Neptune.Plusieurs nouveautés sont apparues et d'autres sont en prévision pour l'année à veniren e qui onerne les réepteurs. Les New Generation Reeivers ont été installés en 2006et permettent d'observer les deux polarisations ave une bande totale de 4 GHz. Deuxbandes de fréquenes (80-116 GHz et 201-250 GHz) étaient disponibles jusqu'en 2007.Une troisième bande a été ajoutée entre 129 et 174 GHz et la bande entre 201 et 250 GHza été étendue à 267 GHz. Une quatrième bande entre 277 et 371 GHz est même prévuepour 2009. Cette nouvelle bande permettra, entre autres, d'observer et de artographierles atmosphères de Mars et des planètes géantes grâe à la transition J = 3! 2 du CO.En�n, des travaux ont été réalisés pour améliorer la qualité de la surfae des 6 antennes(Cox, 2006).



3.1 Une nouvelle ère pour la radioastronomie millimétrique etsubmillimétrique 37Le JCMTLe JCMT (Hills, 1985) a été fermé en 2006 pour une durée de six mois. Cette période apermis d'installer un nouveau réepteur à 16 pixels qui fontionne entre 325 et 375 GHz :HARP. Ce réseau permet de artographier des zones étendues. Il pourrait être utilisédans le as d'observations de Jupiter, ar la taille apparente de la planète est su�santepour pouvoir utiliser 4-5 pixels du réseau. HARP a été utilisé lors de nos observations deSaturne, en janvier 2008 (voir partie III hapitre 2) non pas pour établir une arte (la tailleapparente de Saturne est insu�sante), mais pour observer les ON et les OFF sur deuxpixels du réseau. Le temps d'intégration a don été multiplié par deux. Simultanémentà l'installation de HARP, un nouveau bak-end (ACSIS) a remplaé l'anien (DAS). Lesapaités d'enregistrement de données ont ainsi été multipliées par 3000. L'installationde HARP et ACSIS a néessité l'arrêt provisoire de l'utilisation du réepteur RxW-D(620-710 GHz). Ce réepteur devrait être à nouveau opérationnel ourant 2008.Des e�orts ont été faits pour assoier trois observatoires sur le site de Mauna Kea. C'estainsi que les premières observations interférométriques du e-SMA (extended SubMillimeterArray) ont été réalisées en 2006 (Shieven and Kemp, 2006). L'e-SMA est onsitué duSubMillimeter Array (interféromètre de 8 antennes de 6m de diamètre), du CSO (CaltehSubmillimeter Observatory, antenne de 10.4m de diamètre) et du JCMT (James ClerkMaxwell Telesope, antenne de 15m de diamètre). Selon la sensibilité de l'instrumentrésultant, il pourrait être intéressant de mesurer des artes des planètes géantes à de plushautes fréquenes que elles disponibles ave l'interféromètre du Plateau de Bure.L'antenne APEXAPEX (Güsten et al., 2006) est un prototype d'antenne semblable aux antennes dufutur interféromètre ALMA, qui a été adapté à l'observation en antenne unique. Les ob-servations ave e télesope de 12m de diamètre ont débuté en 2005. Depuis, de nombreuxréepteurs ont été ajoutés et sont maintenant utilisables par la ommunauté sienti�que.Un des derniers réepteurs mis en plae est un réepteur qui fontionne au-dessus de1 THz. L'intérêt prinipal est d'avoir aès à des fréquenes jusque-là jamais observéesdans le as des atmosphères planétaires. L'usage de ertains réepteurs est réservé auxgroupes qui les ont développés et �nanés. Au total, 4 instruments sont diretement a-essibles à l'ensemble de la ommunauté et trois autres peuvent être utilisés ave l'aorddes équipes responsables de leur fontionnement.Ces quelques exemples illustrent que les grands observatoires atuels sont en onstanteévolution et en onstante reherhe d'amélioration de leurs apaités et performanes.Leur utilisation va devenir omplémentaire de l'utilisation des nouveaux grands instru-ments qui sont à quelques mois de leur première lumière : le téleope spatial Hershel etl'interféromètre ALMA.3.1.2 Le lanement prohain d'HershelLe télesope Hershel (Genzel, 1997) (voir �gure 3.1), un temps appelé FIRST (Far In-fraRed and Submillimeter Telesope), est une des quatre pierres angulaires du programmeHorizon 2000 de l'Agene Spatiale Européenne (ESA). Cet instrument prendra la relèvedes télesopes spatiaux, qui ont observé ou qui observent enore dans l'infrarouge et dans
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Fig. 3.1: Vue d'artiste du télesope spatial Hershel de l'Agene Spatiale Européenne (rédit :European Spae Ageny).
l'infrarouge lointain, tels ISO (Infrared Spae Telesope), SWAS (Submillimeter Wave As-ronomy Satellite) (Melnik et al., 2000) et Odin (Nordh et al., 2003). Après plusieursretards, son lanement, par une fusée Ariane 5, est prévu pour février 2009. Ce télesopespatial, dont le miroir primaire mesurera 3.5m de diamètre, embarquera trois réepteursdi�érents à bord : HIFI (Heterodyne Instrument for the Far-Infrared), PACS (Photode-tetor Array Camera and Spetrometer) et SPIRE (Spetral and Photometri ImagingREeiver). Un desriptif de haque instrument est donné dans de Graauw and Helmih(2001), Poglitsh et al. (2001) et Gri�n et al. (2001).Hershel permettra, grâe à es trois instruments, de ouvrir une bande qui va de60 à 600 �m, ave di�érents types de spetromètres (voir partie III paragraphe 4.1),photomètres et bolomètres. La majeure partie de ette bande n'est pas observable depuisla surfae terrestre à ause de l'absorption due à l'eau atmosphérique. De e fait, etélesope o�re la possibilité d'observer l'eau dans les orps astrophysiques. La meilleuresensibilité de e télesope, par rapport à ses prédéesseurs, permettra de déteter denouvelles espèes et de mieux ontraindre les abondanes des moléules déjà détetées.La taille du miroir assurera une résolution spatiale jamais atteinte à es fréquenes, pourun observatoire spatial. De plus, la durée initiale de la mission, qui est de 3 à 4 ans, rendenvisageable la mise en évidene d'éventuelles variations temporelles de phénomènes déjàobservés.
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Fig. 3.2: Vue d'artiste de l'interféromètre ALMA dans sa on�guration ompate (rédit : NationalRadio Astronomy Observatory).3.1.3 Bient�t la première lumière d'ALMAALMA (voir �gure 3.2) sera le plus grand interféromètre destiné à la radioastronomiemillimétrique et submillimétrique lorsque sa phase de onstrution sera terminée. Le projetALMA est issu de la fusion de projets onurrents, trop oûteux pour être tous réalisés.C'est don une ollaboration internationale omposée de sienti�ques d'Europe, des États-Unis, du Japon et du Chili qui onduit le projet. L'interféromètre est atuellement en oursde onstrution dans une des zones les plus arides du globe : le plateau de Chajnantor, à5000m d'altitude, au Chili. Cette altitude, alliée au fait que l'air est partiulièrement sedans et endroit, assurera une qualité de iel inomparable.À terme, l'interféromètre ALMA omptera de 50 à 64 antennes de 12m de diamètre1,qui pourront observer entre 0.3 et 9.6 mm, et les lignes de base pourront aller de 15mà 18 km. La résolution spatiale maximale qui pourra être atteinte sera don de 0.00500.Les antennes seront équipées de nombreux réepteurs. Les bandes aessibles ainsi que lesrésolutions spatiales résultantes sont présentées dans la table 3.1. En supplément, l'aès àtrois autres bandes (autour de 40, 80 et 920 GHz) est envisagé. Les bak-ends permettrontde ouvrir jusqu'à 8 GHz de bande et la résolution spetrale s'éhelonnera entre 3.8 kHzet 2 GHz.À l'heure atuelle, les premières antennes sont testées et les premières franges d'in-terférenes devraient être observées ave deux antennes ette année. Après une phase detests supplémentaires en 2009, les premières observations sienti�ques devraient avoir lieuen 2010. Le réseau omplet devrait être opérationnel en 2012.Ce panorama sur les observatoires millimétriques et submillimétriques avait pour but1Á l'heure atuelle, 50 antennes sont �nanaées. Cet interféromètre sera omplété par l'AtaamaCompat Array (ACA) qui sera omposé de 4 antennes de 12 m de diamètre et de 12 antennes de 7 mde diamètre.



40 De nouveaux instruments pour les observations radioastronomiquesBande Fréquenes [GHz℄ Longueur d'onde [mm℄ Résolution spatiale [00℄3 84-116 2.6-3.6 3.0-0.0344 125-169 1.8-2.4 2.1-0.0235 163-211 1.4-1.8 1.6-0.0186 211-275 1.1-1.4 1.3-0.0147 275-373 0.8-1.1 1.0-0.0118 385-500 0.6-0.8 0.7-0.0089 602-720 0.4-0.5 0.5-0.005Tab. 3.1: Présentation des 7 bandes de fréquenes qui seront disponibles sur ALMA, ainsi que lesgammes de résolution spatiale obtenues en fontion de la plus grande ligne de base. En on�gurationompate, le réseau aura une plus grande ligne de base de 200m, alors qu'elle pourra atteindrejusqu'à 18 km en on�guration étendue.de montrer que les performanes de es observatoires sont en amélioration onstante. Pourela, les surfaes des antennes sont améliorées, les aniens réepteurs remplaés par desréepteurs de nouvelle génération... Ces observatoires seront des appuis indispensablesdes futurs grands instruments que seront le télesope spatial Hershel et l'interféromètreALMA. Ave es deux nouveaux instruments, la ommunauté sienti�que disposera d'ou-tils apables d'observer dans des bandes de fréquenes jusqu'ii inobservées, ave unesensibilité, une résolution spatiale et une résolution spetrale jamais atteintes jusqu'ii.Puisque ette gamme de longueur d'onde donne une vue direte sur la omposition molé-ulaire et la température des milieux observés, 'est un aès à la physique et à la himiede es milieux qui est ouvert. C'est pourquoi il est néessaire de développer des outilsd'analyse et de modélisation qui soient en mesure de prendre en ompte es avanées entermes de préision des mesures.3.2 Développement d'outils performants pour analyseret modéliser les observationsLe développement d'instruments d'observation toujours plus performants néessiteune aquisition de données toujours plus préise et rapide. L'amélioration de la résolutionspetrale onjuguée à l'élargissement des bandes observables d'une part et l'améliorationde la résolution spatiale onjuguée à l'observation ave un réseau de réepteurs ou ave uninterféromètre d'autre part ontribuent à augmenter la quantité de données observation-nelles à analyser. Des planètes omme Uranus et Neptune vont pouvoir être artographiées(température, abondane de moléules) ave une bonne préision alors que e n'était paspossible il y a enore quelques années. Des variations temporelles, latitudinales et/oulongitudinales pourront être mises en évidene par les observations. C'est la raison pourlaquelle il est néessaire de développer des outils d'analyse de données plus performants,tant en temps de alul qu'en préision des résultats, pour être en mesure d'intégrer tousles progrès instrumentaux ités préédemment.La �gure 3.3 présente les étapes suessives entre le moment où l'on se pose une pro-blématique et l'obtention d'un résultat exploitable. C'est pour la �Modélisation des ob-servations� et l'ériture d'un �Modèle physio-himique� que l'on a besoin de développer
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Fig. 3.3: Étapes suessives entre l'émergene d'une problématique et sa résolution.de nouveaux outils.Dans le adre de ette thèse, j'ai érit un programme de transfert radiatif qui prenden ompte les spéi�ités des instruments d'observation en termes de résolutions spa-tiale et spetrale. Ce ode numérique, ainsi que la théorie sur laquelle il s'appuie, serontdétaillés dans la partie II. Ce programme permet de franhir l'étape �Modélisation desobservations� de la �gure 3.3, en simulant le rayonnement életromagnétique émis par uneatmosphère planétaire dans les domaines millimétrique et submillimétrique. Deux versionsde et outil numérique ont été développées en parallèle, l'une pour modéliser les émissionsde l'atmosphère de Mars, et l'autre pour modéliser les émissions d'une atmosphère deplanète géante (Jupiter, Saturne, Uranus ou Neptune). Ce programme a été onçu pourêtre adaptable aux onditions d'observation des instruments futurs.Lors de mon étude, j'ai également eu l'oasion d'utiliser un programme de simula-tion de la photohimie dans une atmosphère de planète géante (Dobrijevi, 1996; Ollivieret al., 2000). Ce programme permet de modéliser le omportement physio-himique d'uneatmosphère soumise au rayonnement UV solaire et au transport moléulaire. Le �ux UVasse ertaines moléules par photolyse et de nouvelles moléules plus omplexes peuventêtre réées. En e�et, une himie omplexe se met en plae sous les e�ets onjugués dutransport moléulaire et de la présene de moléules et radiaux issus de la photolyse.L'utilisation de e programme numérique est détaillée dans le paragraphe 3.4 de la par-tie III. Pour e qui est de l'étude des atmosphères planétaires à partir d'observations dansles domaines infrarouge, millimétrique et submillimétrique, le ouplage entre un ode detransfert radiatif et un ode de photohimie permet de réaliser les étapes �Modélisationdes observations� et �Modèle physio-himique� et don d'apporter des réponses aux pro-blématiques, en omprenant mieux la omposition et les proessus physio-himiques desatmosphères planétaires.



42 De nouveaux instruments pour les observations radioastronomiquesC'est sur ette base que seront modélisées les observations du télesope spatial Hershelet de l'interféromètre ALMA. Cei permettra d'améliorer les modèles physio-himiquesdes atmosphères planétaires.



ConlusionL'étude des atmosphères planétaires est un sujet omplexe et passionnant. De la dé-termination de la omposition himique des atmosphères des planètes et de la ompré-hension des proessus physio-himiques qui y règnent résulte une meilleure onnaissanedes étapes qui ont onduit à la formation des planètes au sein du Système solaire. Ladétermination des aratéristiques physiques et himiques des atmosphères planétairespasse par leur observation. Selon le domaine du spetre életromagnétique exploré, desinformations di�érentes peuvent être obtenues. L'objetif de ette première partie a étéde montrer l'intérêt que peut présenter l'observation des atmosphères planétaires dans lesdomaines millimétrique et submillimétrique.Dans le premier hapitre de ette partie, nous avons donné la dé�nition de e qu'est uneatmosphère planétaire. Bien que ertaines atmosphères présentent des points ommuns entermes de omposition voire de température, nous avons vu que haque atmosphère estrendue unique par la onjugaison de plusieurs paramètres (pro�l thermique, ompositionen omposés majeurs, omposition en omposés mineurs, intensité de la soure d'énergieinterne...). C'est de la détermination de es paramètres que déoule la ompréhensiondu fontionnement d'une atmosphère. Nous avons ainsi énoné les di�érentes méthodesqui permettent de mesurer le pro�l thermique d'une atmosphère et quels sont les pro�lsthermiques qui nous ont servi par la suite. Nous avons également vu que l'observation desatmosphères planétaires par spetrosopie dans les domaines millimétrique et submillimé-trique est une voie qui permet de aratériser leur omposition himique.L'observation des atmosphères planétaires dans les domaines millimétrique et sub-millimétrique néessite l'utilisation de tehniques observationnelles générales et d'autrestehniques qui sont propres à e domaine de longueurs d'onde. C'est pourquoi le deuxièmehapitre de ette partie s'intéressait aux instruments et tehniques observationnelles dansles domaines millimétrique et submillimétrique. Nous avons vu que les observations pou-vaient être réalisées au moyen d'une antenne unique (télesope) ou d'un interféromètre(réseau de télesopes). Le déroulement d'une observation ainsi que les spéi�ités liées audomaine de longueurs d'onde hoisi ont fait l'objet d'une présentation. Nous avons énu-méré les étapes qui mènent de la préparation d'une observation à l'obtention d'un spetreexploitable. Et en�n, nous avons introduit les di�érents types d'information qui peuventêtre extraits d'un spetre observé.On obtient les spetres atmosphériques à partir d'instruments qui sont de plus en plusperformants. La onstante progression des moyens d'observations, qu'il s'agisse des obser-vatoires déjà existants ou des nouveaux instruments enore à l'étude, en onstrution ou



44 Conlusionsur le point d'être mis en servie, exige de nous d'améliorer les programmes d'aquisitionet de pré-traitement pour es télesopes. Quelques-unes des améliorations qui ont été ap-portées aux télesopes, auxquels je me suis intéressé pendant ma reherhe, se trouventprésentées dans le troisième hapitre de ette partie. Quant à la nouvelle génération degrands instruments, elle a été introduite : il s'agit du télesope spatial Hershel et del'interféromètre ALMA. La onséquene direte de l'amélioration de la sensibilité, desrésolutions spatiale et spetrale et., 'est qu'on doit a�ner enore et enore les modèlesd'analyse des spetres et les modèles atmosphériques. La première étape de mon travaila don été de onstruire un modèle de transfert radiatif qui permettrait de s'adapter auxon�gurations d'observation des futurs grands observatoires. Ce sujet est abordé dans ladeuxième partie de ma thèse.



Deuxième partieModélisation des émissionsmillimétriques et submillimétriques desatmosphères planétaires





IntrodutionLe résultat d'une observation obtenue à l'aide d'un télesope et d'un spetromètreest un spetre du orps observé, 'est-à-dire une déomposition du �ux lumineux reçuen fontion de la longueur d'onde ou de la fréquene. L'objetif de l'observateur est deomprendre les aratéristiques du spetre. Il s'agit notamment de reproduire le spetrede manière théorique. En modélisant l'émission du rayonnement d'une planète, un ob-servateur peut reproduire le spetre mesuré de manière à en déduire des propriétés del'atmosphère qu'il a observées.Comme il a été vu dans le paragraphe 1.4.2 de la partie I, les moléules peuvent êtrearatérisées par leur spetre rotationnel dans les domaines millimétrique et submillimé-trique. Dans es domaines de longueur d'onde, les spetres planétaires peuvent ontenirles signatures spetrales des moléules qui omposent les atmosphères observées. La pré-sene d'une moléule dans une atmosphère se traduit ainsi par la présene d'une raie enémission ou en absorption. La détetion de elle-i dépend du niveau de bruit de fond duspetre mesuré.Nous verrons dans ette partie que la forme d'un spetre dépend de plusieurs para-mètres tels que la température atmosphérique, la distribution d'abondane d'un omposé,ses aratéristiques spetrosopiques... Tous es paramètres doivent être ajustés pour re-produire un spetre ave préision. Il y a très souvent plus de paramètres à ajuster qued'observables. L'utilisation de données déjà publiées permet alors de ontraindre ertainsd'entre eux. Cependant, il arrive que ertains paramètres ne orrespondent pas exate-ment au as préis de l'étude menée. Par exemple, il n'est pas rare que ertains paramètresspetrosopiques de moléules aient été mesurés, mais pas à la fréquene observée. Il ya don souvent une part d'inertitude dans les spetres générés. Il onvient alors de dé-limiter l'inertitude engendrée par le manque de onnaissanes de ertains paramètresindispensables à la onstrution d'un spetre théorique.La modélisation du rayonnement qui traverse un milieu matériel se fait grâe à lathéorie du transfert radiatif. Dans le premier hapitre, il sera question de l'ériture del'équation du transfert radiatif, de sa résolution analytique et de son alul numériquedans le as des atmosphères de Mars et des planètes géantes. Nous verrons ommenton alule l'opaité d'une atmosphère en fontion de sa omposition himique, étapeessentielle dans le alul du transfert radiatif. L'intérêt de prendre en ompte la géométriesphérique du problème sera démontré dans le deuxième hapitre. En�n, les spéi�itésdues aux domaines d'observation millimétrique et submillimétrique seront abordées dansle troisième hapitre, alors que les spéi�ités dues aux observations des planètes géantes



48 Introdution(le smearing) seront traitées au quatrième hapitre.



Chapitre 1Le transfert radiatif
1.1 L'équation du transfert radiatifL'intensité spéi�que I� est la puissane lumineuse qui est due à un rayonnement éle-tromagnétique de fréquene omprise entre � et �+d�, qui traverse une surfae unité dansun angle solide unité. L'équation du transfert radiatif est une équation di�érentielle quidresse le bilan entre les pertes et les gains de l'intensité spéi�que du rayonnement, lors-qu'un faiseau lumineux traverse un milieu matériel. Cette équation exprime la variationd'intensité dI�, sur une distane in�nitésimale dz, pour un faiseau d'intensité I� (autourd'un angle solide in�nitésimal d
) qui se propage le long d'un axe Oz orienté dans le sensde propagation du rayonnement. Cette équation, en milieu statique et à une fréquene �donnée, s'érit dI� = ��(z) (�I� + S�) dz (1.1)où I� �W �m�2 � sr�1 � Hz�1� est l'intensité spéi�que du rayonnement à la fréquene �[Hz℄, ��(z) [m�1℄ est le oe�ient d'absorption (ou d'atténuation) du milieu, dz [m℄ estl'épaisseur in�nitésimale sur laquelle dI� est alulée et S� �W �m�2 � sr�1 � Hz�1� est lafontion soure. On note que ��(z) peut être variable selon la position sur l'axe Oz.L'équation du transfert radiatif tient ainsi ompte de l'absorption et de l'émission derayonnement par la matière.Dans le adre des atmosphères planétaires, la résolution de l'équation du transfertradiatif est restreinte à 1 dimension spatiale. En e�et, on ne s'intéresse qu'aux variationsde I� le long d'un axeOz. On suppose qu'il n'y a pas d'interation dans les autres diretions(atmosphère statique). On verra par la suite que ette hypothèse est justi�ée par le faitque la di�usion est négligée dans l'infrarouge lointain et dans les domaines millimétriqueet submillimétrique1.La fontion soure orrespond, quant à elle, à l'intensité spéi�que du rayonnementémis sur l'élément in�nitésimal dz à la fréquene �. Vu les niveaux de pressions (géné-ralement entre �10�4 et �104 mbar) auxquels les atmosphères planétaires sont sondéesdans les domaines millimétrique et submillimétrique, on peut onsidérer que l'atmosphèreest à l'équilibre thermodynamique loal (ETL), e qui veut dire que haque ouhe atmo-sphérique est à l'équilibre thermodynamique. Dans e as-là, d'après la loi de Kirhho�,1La di�usion n'est pas toujours négligée dans l'infrarouge prohe et moyen.



50 Le transfert radiatifla fontion soure peut s'érireS� = B�(T ) = 2h�32 1exp � h�kbT �� 1 (1.2)où B�(T ) est la loi de Plank du orps noir, qui dépend de la température T [K℄ du milieuet de la fréquene � [Hz℄ du rayonnement. La onstante de Boltzmann est notée kb [J�K�1℄.Ainsi, l'équation (1.1) peut être réérite sous la formedI� = ��(z) (�I� +B�) dz (1.3)Le alul d'un spetre planétaire, en appliquant la théorie du transfert radiatif, néessitedon de résoudre ette équation à toutes les fréquenes du spetre observé. Avant d'aborderette étape, il faut, en premier lieu, aluler la valeur du oe�ient d'absorption ��(z).1.2 L'épaisseur optique et l'absorption d'un milieu1.2.1 Cas partiulier d'un milieu uniquement absorbant : la loide Beer-LambertDans le as où un milieu peut être onsidéré omme uniquement absorbant, le termesoure S� peut être négligé. Lorsque le milieu est à l'ETL, ette ondition est rempliedans le as où l'émission de orps noir (1.2), à la fréquene à laquelle l'équation dutransfert radiatif (1.3) est résolue, est négligeable par rapport au rayonnement onsidéré,i.e. B� � I� (possible uniquement sur une partie du spetre). On a alors l'égalitédI� = �I� ��(z)dz (1.4)La solution de ette équation est la loi de Beer-LambertI�(z) = I�(0) exp (���(z)� z) (1.5)où I�(0) est l'intensité initiale (à l'entrée du milieu absorbant). C'est don une loi expo-nentielle déroissante. Le fateur d'atténuation de l'intensité spéi�que lumineuse peutêtre exprimé sous la forme exp (���(z)� z) = exp(���(z)) (1.6)où ��(z) (sans dimension) est l'épaisseur optique du milieu, à la fréquene �. Sa valeurdépend de l'épaisseur traversée par le rayonnement. Ce terme peut être dé�ni de manièreplus générale que dans le as simple de la loi de Beer-Lambert.1.2.2 Dé�nition de l'épaisseur optique due à l'absorption d'unmilieuL'épaisseur optique �� aratérise l'absorption du rayonnement par le milieu. Plus�� est grand, plus le milieu est opaque et absorbe le rayonnement. L'épaisseur optiqued'un milieu se dé�nit plus aisément par sa di�érentielle. Ainsi, la variation in�nitésimale



1.2 L'épaisseur optique et l'absorption d'un milieu 51d'épaisseur optique d�� est liée à l'épaisseur in�nitésimale dz du milieu traversé par lerayonnement onsidéré et à l'absorption ��(z) de e milieu par la relationd��(z) = ��(z) dz (1.7)Comme il a été dit préédemment, l'absorption �� du milieu est exprimée en [m�1℄.L'absorption dépend de la onentration n [m�3℄ et de la setion e�ae d'absorptionpar les moléules du milieu �abs [m2℄. On peut don érire��(z) = �abs(�; z) n(z) (1.8)ou enore, par ombinaison des deux équations préédentesd��(z) = �abs(�; z) n(z) dz (1.9)L'épaisseur optique2 d'absorption d'un milieu s'érit ainsi��(z) = Z z0 ��(z0) dz0 = Z z0 �abs(�; z0) n(z0) dz0 (1.10)En�n, l'équation du transfert radiatif non di�usive (1.3) peut être exprimée, dans le asgénéral, en fontion de d�� dI� = (�I� +B�) d�� (1.11)1.2.3 Résolution de l'équation du transfert radiatifL'équation (1.11) se résout en multipliant haque terme de l'équation par e��� et enl'intégrant par parties. Ainsi, on obtient la solutionI�(z) = I�(0) e���(z) + Z ��(z)0 B�(T (z)) e��� d�� (1.12)où T (z) est la température en z. Dans une atmosphère planétaire, le alul du termeintégral se fait sur une épaisseur d'atmosphère qui est traversée par le rayonnement. Ilfaut don onnaître la température de l'atmosphère en fontion de l'altitude pour êtreen mesure de aluler le terme intégral de la solution de l'équation. La détermination dupro�l thermique d'une atmosphère planétaire sera vue par la suite. On note que l'épaisseuroptique doit également être intégrée en parallèle (éq. 1.10). Il faut don aluler la valeurde ��(z). Ce alul sera abordé dans le paragraphe 1.3.Dans le as d'une atmosphère planétaire, l'équation du transfert radiatif est résoluesur des axes Oz appelés �lignes de visée�. Elle orrespondent à des droites qui relient laplanète observée au télesope de l'observateur. Dans le as d'une planète tellurique quipossède une atmosphère, il existe trois types di�érents de lignes de visée. La �gure 1.1présente es trois types de lignes de visée :� les lignes de visées l1 qui visent la surfae,� les lignes de visées l2 qui traversent le limbe atmosphérique,� les lignes de visées l3 qui ne oupent pas l'atmosphère de la planète.2On parle de profondeur optique pour un volume qui s'étend d'un point aratérisé par sa position zjusqu'à l'observateur. Ainsi, la profondeur optique � = R �0 d� 0 = � R 01 �dz.
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Fig. 1.1: Shéma qui dé�nit les trois types de lignes de visée possibles lors de l'observation d'uneplanète. L'épaisseur de l'atmosphère est notée e. Les quantités L et L0 orrespondent aux épaisseursd'atmosphère traversées sur les lignes de visée l1 et l2. La quantité d� est alulée pour haque ouhed'épaisseur dz (ou dz0 sur l'axe Oz0 du shéma), dont l'altitude est h. Pour les besoins du shéma,les proportions entre le ÷ur de la planète et le limbe atmosphérique ne sont pas respetées.Dans le as d'une planète gazeuse, es trois types de lignes de visée existent aussi.La seule di�érene est qu'il n'y a pas de surfae. Elle est remplaée par une ouhe d'at-mosphère assez profonde pour que l'observation ne sonde pas en-dessous de e niveau(l'atmosphère devient trop opaque à partir de e niveau-là). Le terme I�(0) de la solutionde l'équation du transfert radiatif 1.12 orrespond ainsi à l'émission de ette limite infé-rieure (surfae ou niveau atmosphérique profond). On notera que la retitude des lignesde visée implique que l'on suppose que l'atmosphère est non réfringente.La solution de l'équation du transfert radiatif à la sortie de l'atmosphère, pour uneligne de visée de type l1 ou l2, est notée (I�)atm (voir �gure 1.1). Cette grandeur n'est pasmodi�ée par la traversée de l'espae, s'il n'est onstitué que de vide. C'est pourquoi, la



1.2 L'épaisseur optique et l'absorption d'un milieu 53quantité I�(1) reçue par le télesope est égale à (I�)atm. En prenant les notations de la�gure 1.1, l'équation (1.12) s'éritI�(1) = I�(0) e���(L) + Z ��(L)0 B�(T (h)) e��� d�� (1.13)ave ��(L) = Z L0 ��(z0) dz0 (1.14)On note que la variable h [m℄ représente l'altitude. Une remarque importante peut êtrefaite onernant l'épaisseur optique à la fréquene entrale �0 d'une raie. Une raie spe-trale sera dite �optiquement mine� si ��(L)� 1. Dans e as, la forme de la raie observéedépendra de la température de l'atmosphère et de l'abondane du omposé dans l'atmo-sphère. Par ontre, si ��(L) � 1, la raie est dite �optiquement épaisse�. Elle est alorssurtout sensible à la température de l'atmosphère.1.2.4 L'épaisseur optique totaleDans une atmosphère, le rayonnement peut être émis, absorbé, di�usé ou ré�éhi.Dans les domaines millimétrique et submillimétrique, la omposante solaire ré�éhie estnégligeable. L'émission du rayonnement est modélisée par la fontion soure dans l'équa-tion du transfert radiatif. Les pertes par absorption et par di�usion peuvent être prisesen ompte dans le terme d'épaisseur optique. L'épaisseur optique totale, 'est-à-dire ellequi inlut l'absorption et la di�usion par les moléules de l'atmosphère, s'érit�tot = �abs + �dif (1.15)Une atmosphère est omposée de plusieurs types de moléules, qui absorbent et di�usentle rayonnement di�éremment les unes des autres. L'équation (1.10), qui dé�nit l'épaisseuroptique d'absorption d'un milieu, peut être érite pour les pertes di�usives. Les épaisseursoptiques d'absorption et pour les pertes di�usives s'érivent� �abs(�) = R z0 �abs(�; z0) dz0�dif (�) = R z0 �dif (�; z0) n(z0) dz0 (1.16)Intéressons-nous maintenant plus partiulièrement à la di�usion. Il y a plusieurs typesde di�usion possibles dans une atmosphère et la di�usion peut être une soure non négli-geable de perte/gain de rayonnement selon la longueur d'onde et la taille des di�useurs.Deux types de di�usions sont à onsidérer : la di�usion Rayleigh et la di�usion de Mie.La di�usion Rayleigh a lieu lorsque la longueur d'onde est supérieure à la taille du dif-fuseur. Dans le as de moléules en phase gazeuse, la di�usion Rayleigh est négligeabledans les domaines millimétrique et submillimétrique. En e�et, la setion e�ae de dif-fusion Rayleigh �Rayleighdif est une fontion de ��4. Il y a don un fateur �10�16 entre lesvaleurs de �Rayleighdif dans le visible, où la di�usion Rayleigh est la ause de la ouleur bleuede l'atmosphère terrestre, et �Rayleighdif dans le millimétrique. La di�usion de Mie joue unr�le non négligeable quand la longueur d'onde devient de taille omparable à la taille desdi�useurs. Dans le as de l'atmosphère de Mars, la poussière (dont les grains mesurentenviron 1 �m), est la ause de la di�usion de Mie pour des longueurs d'onde inférieures ou



54 Le transfert radiatifde l'ordre de 1 �m. Elle est don également négligeable dans les domaines millimétriqueet submillimétrique. Finalement, seule l'épaisseur optique due à l'absorption par les mo-léules qui omposent l'atmosphère observée est onsidérée pour résoudre l'équation dutransfert radiatif (1.11).Après ette introdution sur les notions générales de oe�ient d'absorption et d'épais-seur optique, il onvient de se penher plus préisément sur le alul de es grandeurs dansle as des atmosphères planétaires.1.3 Le alul du oe�ient d'absorption à une altitudedonnéeLa détermination de la solution de l'équation du transfert radiatif (1.13) néessite lealul, en parallèle, de l'épaisseur optique (1.14). Pour obtenir la valeur de l'épaisseuroptique, il faut déterminer la valeur du oe�ient d'absorption ��(z) en tout point z dela ligne de visée onsidérée.L'absorption dans une atmosphère planétaire a pour auses pinipales :� l'absorption induite par les ollisions (ollision-indued absorption ou CIA) entre lesmoléules les plus abondantes dans le gaz, notée �ia� ,� l'absorption due aux omposés minoritaires, par leur transitions rotationnelles no-tamment, notée �rot� ,� l'absorption due aux nuages atmosphériques, notée �nua� ,Ce dernier point sera négligé dans ette étude (�nua� = 0). En e�et, les atmosphères desplanètes géantes sont omposées de gaz, dont ertains ondensent aux alentours de latropopause (minimum de température de l'atmosphère), formant ainsi des nuages. Parexemple, l'ammonia et l'eau ondensent et forment des nuages. Il existe don une grandevariété de nuages qui peuvent ainsi être formés. La densité de haque type de nuage dépendde l'abondane du gaz à partir duquel il va se former. Des travaux ont permis d'évaluer ladensité et la loalisation altitudinale de ertains nuages (Moreno, 1998). Or, il existe trèspeu de données sur l'absorption due aux nuages. Il est parfois néessaire d'invoquer laprésene d'un nuage absorbant pour arriver à reproduire orretement l'émission ontinued'une planète (Bergin et al., 2000). Cependant, 'est plus souvent le as dans l'infrarougeque dans le millimétrique.L'absorption induite par les ollisions moléulaires entre les moléules dominantes està l'origine du rayonnement ontinu des planètes géantes dans le millimétrique, le submil-limétrique et l'infrarouge. L'absorption due aux omposés minoritaires est à l'origine dela présene des raies spetrales sur les spetres planétaires.1.3.1 L'absorption induite par les ollisions moléulaires �ia�Les moléules symétriques n'ont pas de moment dipolaire permanent et n'ont don pasde spetre rotationnel. Cependant, un moment dipolaire peut apparaître de manière tran-sitoire dans le as où une moléule symétrique entre en ollision ave une autre moléule.Les émissions ou absorptions de photons sont alors rendu possibles. Don, si on onsidèreun gaz de es moléules et que elui-i se trouve à une pression et à une température



1.3 Le alul du oe�ient d'absorption à une altitude donnée 55su�sante, les ollisions se produisent à un taux important et un spetre induit par lesollisions est observable. Ce spetre dépend ainsi des moléules qui sont en présene, dela température, de la pression et du domaine de fréquene observé.L'absorption due aux ollisions CO2-CO2 dans l'atmosphère de MarsL'atmosphère de Mars est très ténue (pression à la surfae : �7 mbar). Elle est ompo-sée à 95% de CO2. Gruszka and Borysow (1997) ont obtenu, par simulation, des résultatsqui permettent de aluler la valeur de �CO2�CO2 pour l'atmosphère de Vénus, où la pres-sion atmosphérique est très nettement supérieure à la pression atmosphérique martienne.Pour des pressions inférieures à quelques dizaines de mbar, les ollisions CO2-CO2 nejouent pas un grand r�le. C'est la raison pour laquelle on négligera �CO2�CO2 dans lesaluls de transfert radiatifs relatifs à l'atmosphère de Mars3.L'absorption due aux ollisions H2-H2, H2-He et H2-CH4 dans les atmosphèresdes planètes géantesLes atmosphères des planètes géantes sont prinipalement onstituées de dihydrogèneH2 (�85%) et d'hélium He (�15%). On trouve également du méthane CH4 en quantiténon négligeable (�0.1-2%). Les ollisions H2-H2, H2-He et H2-CH4 sont à l'origine durayonnement ontinu des planètes géantes. Sans la prise en ompte du spetre dû auxollisions de es moléules, il n'est pas possible de reproduire le spetre d'une planètegéante.De nombreuses études ont été menées pour déterminer les oe�ients d'absorption�H2�H2 , �H2�He et �H2�CH4 . Grâe aux travaux de Borysow et al. (1985), Borysow andFrommhold (1986) et Borysow et al. (1988), repris et synthétisés par Birnbaum et al.(1996), des proédures Fortran, qui alulent es oe�ients en fontion de la fréqueneet de la température, sont disponibles sur Internet4. Leur utilisation est don simple. Pour-tant, le temps de alul peut s'avérer long dans le as où un grand nombre de ouhesatmosphériques (de températures di�érentes) et une gamme de fréquene large sont prisen ompte. Un premier moyen pour s'a�ranhir de e problème est d'e�etuer un alulpréliminaire de es oe�ients, pour n'avoir ensuite qu'à lire les valeurs qui nous inté-ressent lors du alul du transfert radiatif. Une seonde solution onsiste à utiliser desformules approhées pour le alul de es oe�ients. Il en existe un ertain nombre. Ainsi,Joiner and Ste�es (1991) ont déterminé une formule approhée pour l'absorption due auxCIA, qui prend en ompte H2, He et CH4. Cette formule a été optimisée pour reproduiredes spetres de l'atmosphère de Jupiter dans l'infrarouge et le oe�ient d'absorption dûaux CIA s'érit�ol� (h) = 3:557 10�11�2 PH2 �PH2 �273 KT (h) �3:12+1:382 PHe �273 KT (h) �2:24 + 9:322 PCH4 � 273 KT (h) �3:34� (1.17)où PH2, PHe et PCH4 sont, respetivement, les pressions partielles de H2, He et CH4à l'altitude h. Enrenaz et al. (1995a) utilise également des formules simpli�ées pour3Une faible ontribution des ollisions CO2-CO2 peut apparaître dans le as d'observations aux limbesatmosphériques.4http ://www.astro.ku.dk/�aborysow/programs/index.htlm
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 Nombre d onde [cm-1] Fig. 1.2: Spetre des oe�ients �H2�H2 (trait plein), �H2�He (tirets) et �H2�CH4 (pointillés) enfontion du nombre d'onde �m�1�, pour une température de 100 K.exprimer les oe�ients �H2�H2 et �H2�He� �H2�H2(h) = 1:0� 10�10 �2 (nH2(h))2�H2�He(h) = 1:6� 10�10 �2 nH2(h) nHe(h) (1.18)où les onentrations en H2 et He sont exprimées en Amagat. Ces formules peuvent êtreutilisées pour aluler rapidement une valeur approhée de es oe�ients. Cependant,'est la première approhe, i.e. l'utilisation des proédures Fortran de Borysow et al.(1985), Borysow and Frommhold (1986) et Borysow et al. (1988), qui a été retenue pourérire le programme numérique de alul du transfert radiatif. Les oe�ients �H2�H2 ,�H2�He et �H2�CH4 sont don alulés indépendamment, pour haque fréquene et pourhaque niveau atmosphérique dont la température est T . Ils sont ensuite pondérés par lafration molaire du gaz orrespondant5. Des exemples de graphes de CIA sont présentéssur la �gure 1.2.Orton et al. (2007) ont mis en évidene que les proédures Fortran ne reproduisentpas les ontinua d'Uranus6 et Neptune de manière satisfaisante, au-delà de 600 m�1. Lesauteurs ont don realulé les oe�ients d'absorption �H2�H2 de 0 à 2400 m�1, pourdes températures allant de 40 à 400 K. L'utilisation de es nouveaux résultats relève leontinuum d'Uranus de plusieurs K entre 900 et 1100 m�1, ar l'absorption induite parles ollisions H2-H2 est la prinipale soure d'opaité sur ette bande. Bien que ela ne soitpas le as pour Neptune, le ontinuum augmente de �2 K vers 1100 m�1, si es nouveauxoe�ients sont utilisés. Orton et al. (2008) ont également montré que le ontinuum deNeptune était relevé de 1-2 K dans les domaines millimétrique et submillimétrique duspetre. Par ontre, les ontinua de Jupiter et Saturne, dominés par les ontributions del'éthane (C2H6) et de l'ammonia (NH3) ne sont que très peu a�etés par les di�érenesentre les valeurs fournies par Birnbaum et al. (1996) et Orton et al. (2007).5la dé�nition de la fration molaire d'un omposé est donnée au paragraphe suivant6Les résultats présentés dans le paragraphe 2.3 de la partie III ne sont pas sensible à ette di�érene,ar le spetre d'Uranus a été observés à �4-8 m�1



1.3 Le alul du oe�ient d'absorption à une altitude donnée 57Jupiter Saturne Uranus NeptuneH2 0.8638 0.8606 0.832 0.788He 0.1356 0.135 0.152 0.190CH4 6.0�10�4 4.4�10�3 0.016 0.022Tab. 1.1: Frations molaires des prinipaux omposés dans les atmosphères des planètes géantes.Référenes : von Zahn et al. (1998), Maha�y et al. (2000), Prinn and Owen (1976), Conrath andGautier (2000), de Graauw et al. (1997), Conrath et al. (1987), Baines et al. (1995) et Gautier et al.(1995).1.3.2 L'absorption due aux transitions rotationnelles �rot�Les moléules qui ont un moment dipolaire non nul présentent un spetre rotationnel(f. partie II paragraphe 1.4.2). Ce sont les transitions rotationnelles que l'ont peut déte-ter sur un spetre planétaire, dans les domaines millimétrique et submillimétrique. Ellesse présentent sous la forme de raies spetrales, en émission ou en absorption. Le alul duoe�ient d'absorption relatif aux transitions rotationnelles �rot� est indispensable dans lamodélisation des raies rotationnelles moléulaires.L'expression du oe�ient d'absorption, donné par la formule (1.8), s'érit di�érem-ment dans le as des transitions rotationnelles et vibrationnelles. En e�et, on note�rot� (h) = I(T (h)) ��(h) n(h) (1.19)où T (h) est la température à l'altitude h, I [m2 � Hz℄ la setion e�ae intégrée7 de latransition étudiée, �� �Hz�1� le pro�l de la raie et n [m�3℄ la onentration du omposédont on veut modéliser la transition. La onentration n d'un omposé est obtenue àpartir de la onentration totale de l'atmosphère et de la fration molaire du omposé.La onentration totale ntot de l'atmosphère est alulée grâe à la loi des gaz parfaits(équation (1.2) de la partie I). Souvent, l'information disponible dans la littérature n'estpas la onentration d'un omposé, mais sa fration molaire. La fration molaire yi estdé�nie par le rapport entre la onentration d'un omposé i et la onentration totale del'atmosphère yi = nintot (1.20)Des pro�ls de fration molaire en fontion de l'altitude, on les trouve notamment dans lesartiles qui traitent de la photohimie. Les artiles relatifs à des observations présentent,en général, des pro�ls de rapport de mélange qui sont déterminés par les observations.Le rapport de mélange qi d'un omposé i est le rapport entre sa fration molaire yi et lafration molaire du omposé majoritaire ymaj, soit CO2 pour Mars et H2 pour les planètesgéantes qi = yiymaj = ninmaj (1.21)Les frations molaires des prinipaux omposés atmosphériques des planètes géantes sontdonnées dans la table 1.1.7Cette grandeur est aussi parfois appelée intensité de raie.



58 Le transfert radiatifFréquenes des transitions moléulairesLes transitions rotationnelles se font à des fréquenes onnues et elles sont tabuléesdans des atalogues aessibles sur Internet. Les deux atalogues utilisés lors de montravail, sont les atalogues GEISA (Gestion et Étude des Informations SpetrosopiquesAtmosphériques), établi par Jaquinet-Husson et al. (1999) et Jaquinet-Husson et al.(2003), et le atalogue du JPL (Jet Propulsion Laboratory), établi par Pikett et al.(1998). Ces fréquenes seront notées �0. Leur onnaissane permet de ibler une observa-tion sur une bande de fréquene, en fontion de la moléule que l'on herhe à déteter ouobserver. Les bases de données GEISA et JPL donnent également aès à de nombreusesautres onstantes spetrosopiques, propres à haque transition et à haque moléule. Laonnaissane de es onstantes est indispensable pour aluler le oe�ient d'absorption�rot� . Il arrive, ependant, qu'une de es onstantes n'ait pas été mesurée. Dans e aspréis, on utilise une valeur estimée de ette onstante. Par exemple, on prend la valeurd'une onstante de 12CO pour elle de 13CO qui n'est pas onnue.Setion e�ae intégrée d'une transitionL'expression du premier terme de l'équation (1.19) est donnée par Pikett et al. (1998)I(T ) = I (T0) Qrs (T0)Qrs(T ) e�E0kb � 1T � 1T0 � 1� e� h�kbT1� e� h�kbT0 (1.22)où I (T0) est la setion e�ae intégrée alulée à la température T0, Qrs(T ) la fontionde partition de spin-rotation à la température T et E0 le niveau d'énergie du niveau basde la transition. La valeur de I (T0) s'obtient parI (T0) = �8�33h� ��2SQrs (T0)e� E0kbT0 �1� e� h�kbT0 � (1.23)où � [C�m℄ est le moment dipolaire de la moléule et S la fore de la raie. On retrouve lefait qu'une moléule symétrique, qui n'a don pas de moment dipolaire, a des intensitésde raies nulles et ne présente pas de spetre rotationnel. Dans le as où h�=kbT � 1, ona Qrs (T0)Qrs(T ) ' �T0T �l (1.24)où l = 1 dans le as où la moléule est linéaire (CO, par exemple) et l = 32 dans le as oùla moléule est non linéaire (H2O, par exemple). Finalement, I(T ) se alule à partir dela relation I(T ) = I (T0)�T0T �l e�E0kb � 1T � 1T0 � 1� e� h�kbT1� e� h�kbT0 (1.25)Il faut don onnaître au préalable les onstantes I (T0), T0, l, et E0 pour alulerla valeur de I(T ). Ces valeurs sont données par les bases de données spetrosopiques(voir partie 1.3.2). Comme on l'a vu, pour une altitude h donnée, l'intensité de la raiedépend de la température de la ouhe atmosphérique qui se situe à ette altitude. Lepro�l de raie dépend, lui, de la température et de la pression à laquelle est soumise laouhe atmosphérique d'altitude h.



1.3 Le alul du oe�ient d'absorption à une altitude donnée 59Pro�l de raieLe alul du pro�l de raie ��(h) �Hz�1� peut être apparenté au alul de la probabilitépour que la transition onsidérée ait lieu à une fréquene � donnée. Cette loi, qui dépendévidemment fortement de la valeur de la fréquene de résonane �0, ontribue à �xer laforme d'une raie spetrale. En e�et, 'est prinipalement le alul de ette fontion quiva donner la largeur de la raie, après intégration sur toutes les altitudes évidemment.L'expression que l'on hoisit pour aluler ��(h) dépend des niveaux de pression et detempérature sondés.Lorsque la pression est forte (dans la troposphère notamment), les ollisions dominentdans le milieu et il onvient d'utiliser un pro�l de raie lorentzien �ol(�; h)�ol(�; h) = (h)� 1(� � �0)2 + (h)2 (1.26)où (h) = (T; p) [m�1℄ est l'élargissement ollisionnel à la température T et à la pressionp. Le fateur (h), qui orrespond à la largeur à mi-hauteur du pro�l lorentzien, peut êtrealulé par la relation (h) = 0 p(h)� T0T (h)�x (1.27)Les onstantes 0 [m�1:atm�1℄ et x (sans dimension) sont disponibles via ertaines basesde données spetrosopiques (voir partie 1.3.2). L'élargissement ollisionnel 0 et le fateurde dépendane à la température x sont très sensibles à la nature du gaz dans lequel setrouvent les moléules dont on souhaite modéliser la transition. En e�et, les niveauxquantiques, qui déterminent la fréquene de transition, ne seront pas déplaés de manièreéquivalente si le gaz environnant est onstitué de moléules lourdes ou légères. Dans leas des planètes géantes, il faut tenir ompte des élargissements ollisionnels dus à H2et éventuellement He. Chaune des valeurs est pondérée par la fration molaire du gazorrespondant. Plus généralement, on alule 0 et x de la manière suivante0 = NXi=1 yi (0)i (1.28)x = NXi=1 yi xi (1.29)Lorsque la pression diminue (dans la stratosphère), l'élargissement de la raie spetraleest gouverné par l'e�et Doppler. La probabilité pour qu'une moléule ait la vitesse v lelong de la ligne de visée est donnée par le pro�l de raie Doppler�dop(�; h) = 1��dop(h) r ln 2� exp"� ln 2 � � � �0��dop(h)�2# (1.30)où ��dop(h) [m�1:atm�1℄ est la largeur à mi-hauteur du pro�l Doppler. Elle a pourexpression ��dop(h) = �0 r2kbT (h) ln 2M (1.31)



60 Le transfert radiatifoù M [kg℄ est la masse de la moléule.Dans le as des atmosphères planétaires, on est souvent onfronté à des régimes depressions et de températures intermédiaires. C'est pourquoi il faut utiliser un pro�l quitient ompte des élargissements ollisionnel et Doppler. Le pro�l de Voigt �voigt(�; h) estle produit de onvolution des pro�ls lorentzien et Doppler et s'érit�voigt(�; h) = 1��dop(h) ��0 r ln 2� K(a; b) (1.32)où K(a; b) = b� Z +1�1 exp (�t2)b2 + (a� t)2dt (1.33)Les variables a et b ont pour expressiona = pln2 � � �0��dop(h) (1.34)et b = pln2 (h)��dop(h) (1.35)La fontion intégrale K(a; b) ne se alule que numériquement (Kuntz, 1997).En�n, Moreno (1998) a montré que l'utilisation d'un pro�l de Van Vlek et Weisskopfmodi�é (noté VVW2 dans Moreno (1998)) était plus adapté pour modéliser les raiesd'ammonia dans les troposphères des planètes géantes. Ce pro�l se alule par�V VW2(�; h) = (h)� � ��0�2 � 1(� + �0)2 + 2(h) + 1(� � �0)2 + 2(h)� (1.36)et sera uniquement utilisé par la suite dans le as de l'ammonia pour les atmosphèresdes planètes géantes.Les valeurs fournies par les bases de données spetrosopiquesLes bases de données spetrosopiques donnent aès à ertaines onstantes spetro-sopiques pour un grand nombre de moléules. Ces onstantes sont données dans desunités qu'il faut parfois onvertir pour les utiliser plus failement. Cette partie a pour butde dérire brièvement le type de données fournies par la base GEISA et elle du JPL.La base de données du JPL donne prinipalement trois onstantes spetrosopiques,dont on a besoin pour les aluls. Il s'agit de �0, du logarithme déimal de I (T0 = 300K)et de E0. Ces onstantes sont exprimées en [MHz℄, [nm2 �MHz℄ et [m�1℄ respetivement.La base de données GEISA est une base de données qui onerne l'atmosphère ter-restre. Cependant, omme on retrouve les moléules qui nous intéressent également dansl'atmosphère terrestre, ette base de donnée est utilisée. Parmi les onstantes proposées,on retrouve �0 [m�1℄, I (T0 = 296K) [m℄, E0 [m�1℄, 0 [m�1 � atm�1℄ et x (sans di-mension). Pour être utilisée dans le programme de alul numérique du transfert radiatif,la onstante I (T0) doit être onvertie en [nm2 �MHz℄. On la multiplie don par 1010 .Lorsqu'on veut observer l'isotope d'un omposé, il faut appliquer un fateur orretif à



1.4 La solution de l'équation du transfert radiatif déryptée 6112CO/13CO 16O/18O D/HTerre 89 489 1.5 10�4Mars 90�5 ([1℄) 490�25 ([1℄) (8.25�3.00) 10�4 ([5℄)Jupiter 160+40�55 ([2℄) (2.25�0.35) 10�5 ([6℄)Saturne 89+25�18 ([3℄) �1:70+0:75�0:45� 10�5 ([6℄)Uranus �5:5+3:5�1:5� 10�5 ([7℄)Neptune 78�26 ([4℄) �6:5+2:5�1:5� 10�5 ([7℄)Tab. 1.2: Rapports isotopiques prinipaux dans les atmosphères des planètes étudiées. Référenes :[1℄ Nier and MElroy (1977), [2℄ Courtin et al. (1983), [3℄ Combes et al. (1977), [4℄ Orton et al.(1992), [5℄ Krasnopolsky et al. (1997), [6℄ Lellouh et al. (2001), [7℄ Feuhtgruber et al. (1999a).I (T0). En e�et, elui-i étant donné pour une omposition terrestre, le fateur I (T0)orrigéà prendre en ompte s'obtient parI (T0)orrigé = I (T0) RIPlanèteRITerre (1.37)où RIPlanète et RITerre sont, respetivement, le rapport isotopique terrestre et le rap-port isotopique de la planète observée. La table 1.2 reense quelques rapports isotopiquesonnus. On multiplie 0 par 100=1013:25 pour obtenir une valeur en �Hz �mbar�1�. Lesonstantes 0 et x sont données pour une omposition atmosphérique terrestre. Or ommeon l'a vu aux équations 1.28 et 1.29, es deux fateurs doivent orrespondre à la omposi-tion atmosphérique de l'atmosphère observée. C'est pourquoi les deux onstantes fourniespar la base GEISA ne sont utilisées que lorsqu'il n'y a pas de travaux publiés relatifs àune mesure de es deux onstantes.Désormais, on est en mesure de aluler le oe�ient d'absorption dû aux CIA et auxtransitions rotationnelles. L'épaisseur optique, à haque niveau atmosphérique, peut êtreobtenue par l'intégrale (1.14). Finalement, l'équation du transfert radiatif (1.13) peut êtrerésolue. Cette proédure doit être répétée pour toutes les fréquenes qui sont inluses dansla bande spetrale observée.1.4 La solution de l'équation du transfert radiatif dé-ryptée1.4.1 Les sens des deux termes de la solutionLa solution (1.13) de l'équation du transfert radiatif (1.11) ontient deux termes. Lepremier terme I�(0) e���(L) de la solution orrespond à l'émission de la limité inférieure del'atmosphère observée I�(0), pondérée par l'absorption e���(L) de l'atmosphère d'épaisseurL, sur la ligne de visée onsidérée. Le seond terme R ��(L)0 B�(T (h)) e��� d�� de la solutionorrespond à la somme des ontributions de haque ouhe atmosphérique à l'intensitétotale. L'émission de haque ouhe est elle d'un orps noir porté à la température T (h)de la ouhe onsidérée. Cette émission est pondérée par le terme d'absorption e�(��), quiest relié à la position de la ouhe sur la ligne de visée.
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 Tau Fig. 1.3: Traés de la fontion de ontribution (à gauhe) et de la profondeur optique en fontionde l'altitude, pour la raie de 12CO(2-1) dans l'atmosphère de Mars. La fontion de ontribution esttraée pour �=�0. On remarque que la profondeur optique vaut �1 au niveau atmosphérique auquella fontion de ontribution pique. Ce niveau se situe à une altitude de 68 km environ.1.4.2 La fontion de ontributionDans l'équation (1.13), le terme R ��(L)0 B�(T (h)) e��� d��, qui représente la somme detoutes les ontributions des ouhes atmosphériques sondées, nous informe sur l'altitudeà laquelle l'absorption est maximale et sur l'altitude à laquelle la raie spetrale se forme.La fontion de poids w(h) est dé�nie parw(h) = ddh �e���(h)� (1.38)Cette fontion traduit la variation de l'épaisseur optique. Le maximum de ette fontionse produit à l'altitude où l'absorption �� est maximale.La fontion de ontribution (h) est dé�nie par(h) = B� (T (h)) ddh �e���(h)� (1.39)Elle donne l'altitude à laquelle la raie spetrale se forme8. En e�et, ette fontion repré-sente le terme qui est intégré dans le seond terme de la solution de l'équation du transfertradiatif. Cette fontion est don maximale à l'altitude où la ontribution à l'intensité spé-i�que est maximale. Ce pi se trouve environ à l'altitude pour laquelle ��0 ' 1, si la raieest optiquement épaisse (voir �gure 1.3).L'étude de la fontion de ontribution à plusieurs fréquenes permet de ontraindre lespro�ls thermiques des atmosphères par une méthode itérative détaillée dans Lellouh et al.(1989), développée initialement par Chahine (1968). Elle permet également de ontraindrel'abondane du omposé dont on observe la raie à l'altitude à laquelle la fontion est maxi-male.Ce hapitre a permis d'établir la solution de l'équation du transfert radiatif (1.13)sur une ligne de visée quelonque. Pour onnaître l'émission totale d'une zone du disque8On note que le signe négatif, qui apparaît dans la dérivation, est ompensé par le fait que d�� estnégatif dans le sens des altitudes roissantes (quand on intègre du bas vers le haut de l'atmosphère).



1.4 La solution de l'équation du transfert radiatif déryptée 63planétaire observé ou enore du disque planétaire, lorsqu'il est observé dans son ensemble,il faut aluler la solution de l'équation du transfert radiatif sur une multitude de lignesde visée. Ces résultats sont ensuite moyennés, de manière appropriée, pour obtenir unesimulation du spetre observé. L'approhe développée est présentée dans le hapitre sui-vant.
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Chapitre 2Le transfert radiatif en géométriesphérique
2.1 MotivationsDans une grande partie des travaux publiés jusqu'à présent, la modélisation des raiesspetrales sur une ligne de visée s'est faite en onsidérant l'atmosphère sondée omme unesuperposition de ouhes planes parallèles (Clany et al., 1983; Lellouh et al., 1989). Lagéométrie ainsi que les notations adoptées pour une atmosphère plane sont présentées surla �gure 2.1. Dans e as, la solution de l'équation du transfert radiatif (1.11) s'éritI�(1) = I�(0) e� R L0 ��(l)dl + Z L0 ��(l) B�(T (l)) e� R1l ��(l0)dl0 dl (2.1)ave la variable l, dé�nie pour haque ligne de visée, telle quedl = dzos � = dz� (2.2)où � est l'angle entre la ligne de visée et la normale à l'atmosphère (axe Oz). La grandeur1� est la masse d'air, pour la ligne de visée onsidérée. Ainsi, l'équation (2.1) devientI�(1; �) = I�(0) e� R ��(z)dz=� + Z L0 ��(z) B�(T (z)) e� R1z ��(z0)dz0=� dz� (2.3)Ces modèles, dits modèles �plans parallèles� ont permis une modélisation satisfai-sante des spetres qui ont été obtenus es dernières années. Cependant, des problèmessurviennent lors de la modélisation des lignes de visées quand la masse d'air devient im-portante (� > 80�). En e�et, la fontion � ne représente plus l'augmentation du trajetoptique subi par le faiseau de manière satisfaisante quand � tend vers 90�. C'est la raisonpour laquelle la fontion � est remplaée par la fontion de Chapman 	(h; �) (voir, parexemple, une expression adaptée aux planètes géantes dans Dobrijevi (1996)). De plus,si une observation inlut le limbe atmosphérique dans son ensemble (faible résolution spa-tiale) ou en partie (grande résolution spatiale), il faut modéliser les lignes de visée de typel2 (voir �gure 1.1). Un modèle plan-parallèle ne permet pas une prise en ompte naturellede e type de lignes de visée ; il est alors néessaire de faire un alul supplémentaire, aveune représentation géométrique omplètement di�érente.
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Fig. 2.1: Shéma qui dé�nit la modélisation d'une atmosphère par une suession de ouhesplanes et parallèles. Le trajet optique emprunté par la lumière est porté par un axe dont la variablede position est notée l. Ainsi, une ouhe d'épaisseur dz orrespond à un parours d'une longueurdl = dzos � .En revanhe, un modèle à géométrie sphérique alule préisément l'épaisseur d'atmo-sphère traversée par le rayonnement, que la ligne de visée soit de type l1 ou l2. Ce alulse fait au prix de quelques aluls de géométrie supplémentaires. Cependant, l'éart entemps de alul entre un modèle plan-parallèle et un modèle à géométrie sphérique estaujourd'hui très limité, du fait de la rapidité des proesseurs.Dans la perspetive de l'interféromètre ALMA en partiulier, il est néessaire de déve-lopper des outils, omme par exemple le programme développé par Moreno (1998), pourmodéliser orretement n'importe quelle partie d'un disque planétaire observé, quelle quesoit la résolution spatiale de l'observation. En e�et, l'augmentation de la résolution spa-tiale permettra d'observer des zones toujours plus petites sur les disques planétaires.Ce hapitre a pour objetif de présenter la géométrie adoptée pour l'ériture d'unprogramme de résolution numérique de l'équation du transfert radiatif qui respete lagéométrie sphérique d'une planète. Une telle ériture du problème permet ensuite deparamétriser une observation en fontion de la résolution spatiale de l'antenne utiliséepour mener les observations. Les aluls peuvent ensuite se antonner aux zones ouvertespar l'antenne. En�n, les améliorations à apporter au programme, en vue de son utilisationpour interpréter des observations ALMA, seront détaillées.



2.2 La géométrie du problème 672.2 La géométrie du problèmeDans le modèle que j'ai développé, la géométrie à deux dimensions axisymétrique de laplanète est respetée. Les planètes étant des ellipsoïdes, il faut tenir ompte, d'une part,des di�érentes épaisseurs d'atmosphère traversées selon les positions des lignes de viséeet, d'autre part, de l'aplatissement des planètes. Dans le as de Saturne, le rayon polaireRp étant de 10% inférieur au rayon équatorial Re, l'aplatissement n'est pas négligeable1.Comme il n'existe, pour l'heure, que peu de données observationnelles spatialementrésolues sur les abondanes des omposés atmosphériques, on utilise souvent des pro�lsmoyens de rapport de mélange pour l'ensemble de la planète. Le résultat de l'intégrationde l'équation du transfert radiatif ne dépend alors que de l'épaisseur d'atmosphère sur laligne de visée onsidérée. Ainsi, il su�t de aluler les spetres sur les lignes de visée quisont portées par un axe de référene, qui va du entre du disque planétaire à l'extrémitédu limbe atmosphérique, omme l'axe équatorial par exemple (voir �gure 2.2). L'épaisseurdu limbe atmosphérique sera notée e. Le alul de es spetres nous permettra ensuite dealuler l'intensité émise sur n'importe quelle partie du disque planétaire, en séletionnantles spetres qui orrespondent à la zone observée. Pour aluler le spetre moyen dela planète, l'appliation d'une simple symétrie entrale permettra de moyenner tous lesspetres.On ommene don par disrétiser l'axe équatorial Ox ave un pas �x. On aluleensuite les spetres émis sur haun des points xi de l'axe ainsi disrétisé. On déterminel'épaisseur d'atmosphère sur laquelle il faut intégrer l'équation du transfert radiatif enfontion de la position xi sur l'axe de référene. Les variables utilisées pour déterminer laposition l, l'altitude h et l'épaisseur d'atmosphère traversée lmax��l, sur une ligne de viséeli, sont présentées sur la �gure 2.3. Les origines des lignes de visée sont les intersetionsentre les lignes de visée et l'axe Ox. La position de la ligne de visée li est xi, sur l'axe Ox.L'altitude h, à la position l, sur la ligne de visée li, vauth =ql2 + x2i � Re (2.4)Dans le as des planètes géantes, l'altitude de référene h = 0 est �xée au niveau p = 1 bar.Or, e niveau de pression, qui dé�nit la valeur des rayons équatorial Re et polaire Rp, n'estpas su�samment profond pour atteindre les dernières ouhes aessibles au rayonnement(aux environs de 10-20 bar). C'est pourquoi, on intègre l'équation du transfert radiatifjusqu'à un niveau d'altitude hmin négatif. Ce niveau permet de dé�nir la position xmin,sur l'axe Ox, qui marque le début du limbexmin = Re + hmin (2.5)On note que hmin = 0, dans le as de la planète Mars. La position maximale sur une lignede visée est lmax =q(Re + e)2 � x2i (2.6)Si xi � xmin, alors la ligne de visée est de type l1 et l'épaisseur d'atmosphère sur laquelleil faut intégrer est lmax ��l, ave �l =qx2min � x2i (2.7)1L'éart en terme de température de brillane du disque planétaire entre un modèle sphérique et unmodèle ellipsoïdal pourrait être observable ave ALMA
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Fig. 2.2: Shéma qui dé�nit la géométrie utilisée pour résoudre l'équation du transfert radiatif surn'importe quelle ligne de visée. Les lignes de visées sont perpendiulaires au plan (xOy). On supposeque les points P et x émettent le même spetre, ar la même épaisseur d'atmosphère est traversée.Le alul des spetres est e�etué pour haque point x1, ..., xn (n est un paramètre réglable). Onpeut ensuite aluler le spetre en n'importe quel point P du disque planétaire, par interpolation enx des spetres alulés en xi et xi+1.soit lmax ��l =q(Re + e)2 � x2i �qx2min � x2i (2.8)Par ontre, si xi > xmin, alors la ligne de visée est de type l2 et l'épaisseur d'atmosphère surlaquelle il faut intégrer est 2lmax. On note que l'épaisseur totale du limbe atmosphériquee0 est donnée par e0 = e� hmin (2.9)En�n, l'angle �, qui permet de dé�nir la masse d'air de la ligne de visée vaut� = aros� �lxmin� (2.10)Les valeurs des rayons Re et Rp, de l'altitude minimale hmin, de l'épaisseur e du limbeà partir de Re, ainsi que la valeur du pas d'intégration dl retenu pour haque planètesont présentées dans la table 2.1. La valeur de dl a été optimisée de manière à avoir unbon ompromis entre rapidité et préision des aluls. La table 2.1 ontient également lesvaleurs des périodes de rotation Trot des planètes.
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Fig. 2.3: Shéma qui permet de dé�nir les variables qui sont néessaires à la détermination del'épaisseur d'atmosphère qu'une ligne de visée li traverse.Mars Jupiter Saturne Uranus NeptuneRe [km℄ 3389.9[1℄ 71492[2℄ 60268[2℄ 25559[2℄ 24766[2℄Rp [km℄ 3389.9[1℄ 66854[2℄ 54364[2℄ 24973[2℄ 24342[2℄hmin [km℄ 0 -66 -200 -100 -100e [km℄ 120 386 1000 491 800dl [km℄ 0.2 0.2 1 0.2 0.2Trot [h℄ 24.623[1℄ 9.925[2℄ 10.233[2℄ 17.24[2℄ 16.11[2℄Tab. 2.1: Grandeurs géométriques utilisées dans le alul du transfert radiatif et période de rotationdes planètes étudiées. Référenes : [1℄ Kie�er et al. (1992), [2℄ Lindal (1992).Une fois les aluls de transfert radiatif faits le long de l'axe de référene, il faut endéduire le spetre qui orrespond à la zone que l'on souhaite modéliser. Cette zone peutêtre le disque planétaire dans son ensemble, si la résolution spatiale est faible par rapportà la taille de la planète, ou seulement une partie du disque, si la résolution spatiale estsu�sante. Elle dépend de trois paramètres : la position du point visé par le télesope(xT , yT ) et la résolution spatiale �rT de l'instrument. Quelle que soit la visée e�etuéepar le télesope (visée entrale, visée du limbe...), il faut pouvoir onstruire le spetreassoié. On dé�nit alors une zone irulaire, entrée en (xT , yT ) et de rayon proportionnelà �rT . On la disrétise de manière assez �ne ave un pas Ær, ave Ær = �rT =n (n = 100



70 Le transfert radiatif en géométrie sphériquetypiquement, après tests numériques). Il faut alors onnaître le spetre émis par haquepoint P de la grille ainsi formée.Pour onnaître le spetre émis par un point P (voir �gure 2.2), il faut trouver le point x,qui sous-tend la ligne de visée orrespondante, pour lequel on a alulé l'émission radiative.La relation qui lie un point P , de oordonnées (xP ,yP ), au point x orrespondant, de la�gure 2.2, est obtenue en ombinant l'équation de l'ellipse au point Px2Px2 + y2Py2 = 1 (2.11)et le théorème de Thalès, qui relie l'ellipse planétaire à l'ellipse qui porte le point P :xRe + e = yRp + e (2.12)La résolution de e système donne8>><>>: x =rx2P + y2P �Re+eRp+e�2y =rx2P �Rp+eRe+e�2 + y2P (2.13)À partir de la relation qui donne la valeur de x pour n'importe quel point P , dont ononnaît les oordonnées dans le repère dxOy, il est possible d'a�eter à tout point P dudisque planétaire le spetre orrespondant. En e�et, il su�t de aluler le spetre en xpar une interpolation linéaire entre les points xi et xi+1 qui enadrent le point x. Cetteinterpolation est faite à une fréquene donnée, pour toutes les fréquenes du spetre. Il estdon possible de aluler les spetres en tout point Pi de la zone visée et de les moyenneren a�etant à haun un poids, qui dépend des aratéristiques de l'antenne. Ce pointsera vu plus en détail dans le paragraphe 3.2.L'approximation faite, qui onsiste à onsidérer que l'abondane est la même sur toutle disque planétaire, revient à restreindre notre modèle à deux dimensions spatiales2. C'estdon un modèle de transfert radiatif 1D qui tient ompte d'une géométrie 2D qui a étédéveloppé. L'intégration sur une ligne de visée suit un modèle de transfert radiatif àune dimension et haque ligne de visée est dé�nie selon sa position sur la projetion del'ellipsoïde planétaire (deux dimensions), telle qu'elle est vue depuis le déteteur.2.3 Amélioration prinipale à apporter en vue de lamodélisation des observations faites par ALMADans sa version atuelle, le programme de simulation numérique de spetres ne litqu'un seul �hier de rapports de mélange en fontion de l'altitude. Pour haque point dudisque planétaire ou de la zone observée, e sont les mêmes pro�ls de rapport de mélangedes omposés qui sont pris en ompte dans le alul.Les résolutions spatiales, que les interféromètres permettent d'atteindre, sont généra-lement su�santes pour artographier les planètes géantes. Les bandes de fréquenes qui2La symétrie de rotation enlève un degré de liberté, don une dimension spatiale.



2.3 Amélioration prinipale à apporter en vue de la modélisation desobservations faites par ALMA 71seront aessibles ave l'intérféromètre ALMA feront de et instrument un outil uniqueapable de artographier de nouveaux omposés atmosphériques. C'est la raison pourlaquelle il faudra être en mesure de prendre en ompte des variations d'abondane, detempérature et. en fontion de la latitude et/ou de la longitude planétaire, pour mo-déliser les observations. Ces variations seront prises en ompte en a�etant des pro�lsvertiaux di�érents pour tous les points (ou haque zone) où le transfert radiatif seraalulé.Pour améliorer le programme de transfert radiatif, il faudra onsidérer des rapports demélange di�érents pour toutes les lignes de visée. Il faudra don appliquer une grille dedisrétisation à l'ensemble du disque planétaire et a�eter un pro�l vertial d'abondaneen haque point de la grille. La séletion au préalable de la zone du disque, sur laquelleon voudra aluler le transfert radiatif, devra être envisagée, pour ne pas avoir à faire lesaluls sur tout le disque à haque fois, si la zone observée ne orrespond qu'à une partiedu disque.Dans e hapitre, nous avons montré omment un spetre était alulé sur l'ensembleou sur une partie du disque planétaire. La zone visée est disrétisée et les spetres sontalulés sur la maille de la zone par interpolation des spetres alulés sur l'axe équatorial.En�n, ils sont moyennés de manière adéquate. Nous allons voir dans le hapitre 4 queette proédure n'est pas omplète et ne permet pas de reproduire les spetres observéssur les planètes géantes, lorsque la largeur de la raie spetrale est de l'ordre de quelquesdizaines de MHz au maximum. Il faut tenir ompte d'un e�et géométrique et dynamiquequi modi�e les raies : le smearing. Mais avant ela, nous allons dérire, dans le hapitresuivant, omment on tient ompte des spéi�ités de l'instrument d'observation telles queles résolutions spatiale et spetrale pour simuler un spetre observé.
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Chapitre 3La prise en ompte des aratéristiquesinstrumentales
3.1 IntrodutionComme tout instrument de mesure, un télesope modi�e l'information à mesurer.Idéalement, un télesope devrait mesurer le �ux inident sur la partie du iel visée. Dansette zone irulaire, dont la surfae S serait �xée par les aratéristiques du télesope,toutes les lignes de visée seraient moyennées ave un poids équivalent. Au-delà de ettezone, auun �ux ne serait reçu. L'intensité spéi�que moyenne reçue serait alorshI�(1)iS = RS I� dSRS dS (3.1)En oordonnées polaires, ave pour origine le point visé par le télesope, ette expressions'érit hI�(1)iS = R 2�0 R RS0 rI�(r; �)drd�R 2�0 R RS0 rdrd� (3.2)où RS est le rayon de la zone irulaire visée S. Cette expression indiquerait que l'instru-ment se omporte omme une fontion �porte�, en laissant passer le signal uniquementlorsqu'il est situé dans S. Cependant, la �réponse� d'un télesope est plus omplexe. Cette�réponse� est modélisée par une fontion dite �d'antenne�.Dans e hapitre, on verra omment se présente une fontion d'antenne et ommenton la modélise. En�n, on verra que l'introdution de la fontion d'antenne nous amèneà dé�nir une nouvelle grandeur : la température d'antenne. Cette dernière partie seral'oasion de faire un aperçu des di�érentes grandeurs que l'on peut renontrer dans lalittérature, onernant des observations millimétriques ou submillimétriques.3.2 La fontion d'antenneL'e�et induit par le passage des ondes életromagnétiques dans le télesope est mo-délisé par la fontion d'antenne (ou diagramme de puissane). Cette fontion permet demodéliser le �ux mesuré par l'antenne à partir de la modélisation du �ux émis par l'objetastrophysique. C'est don une fontion de l'asension droite et de la délinaison dans le



74 La prise en ompte des aratéristiques instrumentales115 GHz 230 GHz 345 GHz 557 GHz 1717 GHzIRAM (D=30m) 21.500 10.800JCMT (D=15m) 43.000 21.500 14.300SWAS (D=0.6m) 222.000Odin (D=1.1m) 121.100Hershel (D=3.5m) 40.400 13.100Tab. 3.1: Exemples de tailles de lobes d'antenne en fontion des télesopes (et de leur diamètre),employés durant mes travaux, et de la fréquene observée. Les fréquenes pour lesquelles les valeursde �l sont présentées orrespondent à des fréquenes du CO ou de l'eau. Seules les ombinaisonsantenne-fréquene possibles sont renseignées. On note que SWAS (Submillimeter-Wave AstronomySatellite), Odin et Hershel sont des télesopes spatiaux.hamp observé. Avant de modéliser ette fontion, nous allons dérire les paramètres dutélesope.Une des aratéristiques majeures d'un télesope est son diamètre. Cette information,ombinée à la onnaissane de la longueur d'onde à laquelle on souhaite faire une observa-tion, permet de déterminer quelle sera la résolution spatiale de l'observation. Un télesopeest un instrument optique di�ratant. Le miroir du télesope étant irulaire, on peut fairel'analogie ave le as de la di�ration par un trou irulaire. La �gure de di�ration d'unesoure pontuelle par un trou irulaire est un sinus ardinal1. L'intensité de la taheentrale de di�ration peut être représentée par une gaussienne à deux dimensions. Lalargeur à mi-intensité, notée �l, de la tahe de di�ration est donnée par une relation quirelie le diamètre D du télesope et la longueur d'onde ��l = 1:22 �D (3.3)La grandeur �l [rad℄ est don la largeur à mi-hauteur de la gaussienne 2D par laquelle il fautonvoluer le signal inident pour obtenir la �gure de di�ration observée. La gaussienne2D de largeur �l est la fontion d'antenne.3.2.1 Le lobe d'antenneEn règle générale, la grandeur �l est appelée �lobe d'antenne� et elle est alulée enseonde d'ar [00℄. La table 3.1 répertorie la taille du lobe d'antenne, pour les télesopesonsidérés lors mon étude, en fontion de la fréquene d'observation. Comme �l orrespondà la largeur à mi-hauteur de la fontion d'antenne et que elle-i est supposée gaussienne,il faut appliquer la onvolution au-delà de �l. En e�et, la part de la puissane qui estintégrée dans le lobe d'antenne est de 68%. Il faut don étendre l'intégration jusqu'à 3ou 5 �l, en fontion du degré de préision voulu. Dans le programme que j'ai érit et quitient ompte de la fontion d'antenne, l'intégration se fait sur 5 �l.1Valable à une dimension. Á deux dimensions, la �gure de di�ration est représentée par la fontion2J1(x)x , où J1 est une fontion de Bessel de première espèe.



3.2 La fontion d'antenne 753.2.2 ModélisationLa fontion d'antenne Pa est une gaussienne 2D. C'est une fontion de l'asensiondroite et de la délinaison. On peut également l'exprimer en fontion des oordonnéesartésiennes (x,y) du repère xOy de l'observation (voir �gure 2.2 de ette partie). Commeun lobe d'antenne peut être elliptique, il faut onsidérer le fait que la gaussienne n'est passymétrique. Elle s'érit alorsPa(x; y) = 12��x�y exp��(x� x)2 + (y � y)22�x�y � (3.4)où (x,y) sont les oordonnées du point que l'on vise ave le télesope et où �x et �y sontles éart-types de la gaussienne 2D selon les axes Ox et Oy. Les valeurs de �x et �y sontalulées à partir de la taille du lobe primaire selon es deux diretions. Si on note (�l)xet (�l)y les extensions du lobe primaire selon les diretions Ox et Oy, alors8><>: �x = (Re+e)p2 ln 2 (�l)x(�p)x�y = (Rp+e)p2 ln 2 (�l)y(�p)y (3.5)où (�p)x et (�p)y [00℄ sont les tailles de la planète selon les axes Ox et Oy. Pour obtenirla valeur de l'intensité spéi�que hI�i mesurée par le télesope, il faut aluler l'intégralesuivante hI�(1)i = R R I�(x; y) Pa(x; y) dx dyR R Pa(x; y) dx dy (3.6)où I�(x; y) est l'intensité spéi�que à la fréquene �, en fontion des oordonnées (x,y).C'est la raison pour laquelle on disrétise le disque planétaire à l'aide d'une grille dontle pas est assez petit par rapport à la résolution spatiale de l'observation. Pour haquepoint (x,y) de la grille (voir �gure 3.1), l'intensité spéi�que I�(x; y) est alulée par laméthode dérite dans le paragraphe 2.2. Après disrétisation du disque, l'équation (3.6)devient hI�(1)i = NxPi=�Nx NyPi=�Ny R xi+1xi R yi+1yi I�(x; y) Pa(x; y) dx dyNxPi=�Nx NyPi=�Ny R xi+1xi R yi+1yi Pa(x; y) dx dy (3.7)Si le pas de la grille de alul est assez �n, on peut supposer que l'intensité spéi�quene varie pas d'un point à l'autre de manière signi�ative et qu'elle peut être onsidéréeomme onstante sur l'intervalle. La grille étant dé�nie par 2Nx + 1 points sur l'axe Oxet 2Ny + 1 points sur l'axe Oy, l'équation (3.7) peut s'érirehI�(1)i ' NxPi=�Nx NyPi=�Ny I�(xi; yi) R xi+1xi R yi+1yi Pa(x; y) dx dyNxPi=�Nx NyPi=�Ny R xi+1xi R yi+1yi Pa(x; y) dx dy (3.8)On remarque que R xi+1xi R yi+1yi Pa(x; y) dx dy se résoud analytiquement et donneZ xi+1xi Z yi+1yi Pa(x; y) dx dy = 14 [[erf(gx xi+1)� erf(gx xi)℄ [erf(gy yi+1)� erf(gy yi)℄℄(3.9)
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Fig. 3.1: Géométrie de l'appliation de la fontion d'antenne. Le erle rouge représente l'extensiondu lobe primaire de l'antenne, lors d'une visée entrée en C (xC ,yC). La fontion d'antenne estappliquée sur les points de la grille. L'intensité spéi�que émise en es points a été alulée aupréalable. Pour des besoins de lisibilité du shéma, le pas de la grille est assez large.ave 8><>: gx = p22�xgy = p22�y (3.10)Les termes qui font intervenir la fontion erreur erf sont de la forme erf(�+�)�erf(�), ave� = gx xi ou gy yi et � = gx Æx ou gy Æy. Ces termes sont alulés par un développementlimité à l'ordre 6. Ainsi, l'erreur relative ne dépasse pas 10�6.Dans le as où les zones prohes des limbes ont des poids non négligeables dans l'in-tégrale, il faut que le pas soit su�samment petit pour que l'intégrale onverge vers unrésultat juste. En e�et, seuls les points à l'intérieur du disque planétaire émettent durayonnement. Pour que l'intégrale onverge vers le résultat juste, il faut que la surfaeouverte par les arrés de la grille qui sont dans le disque ait une surfae totale quis'approhe le plus possible de la surfae du disque. Une autre méthode, développée parMoreno (1998), onsiste à aluler la ontribution exate des points qui sont en borduredu disque. Cette méthode pourra éventuellement être implémentée dans le programmenumérique pour traiter des observations faites ave une très bonne résolution spatiale.Cependant, le fait de diminuer le pas d'intégration su�t généralement pour pallier eproblème aux bords du disque.



3.3 La résolution spetrale instrumentale 773.2.3 Lobe primaire - Lobes seondairesDans la modélisation du lobe d'antenne, telle qu'elle a été présentée dans les partiespréédentes, une hypothèse a été énonée dès le départ : seule la partie entrale de la �gurede di�ration a été onservée et modélisée par une gaussienne. Cette partie s'appelle lelobe primaire. Cependant, une partie de l'énergie reçue va dans les pis seondaires de la�gure de di�ration : on les appelle lobes seondaires. En règle générale, la part d'énergiequi va dans les lobes seondaires est négligeable, mais il arrive parfois que e ne soitpas le as. Lorsqu'on observe à 690 GHz au JCMT, la moitié de l'énergie va dans leslobes seondaires. Il est alors néessaire de modéliser l'e�et des lobes seondaires sur lesignal reçu. Le diagramme de puissane est, en réalité, une �gure plus ompliquée qu'unegaussienne et dépend de nombreux paramètres et que l'on mesure par holographie engénéral. Une modélisation plus omplète par la fontion 2J1(x)x est toutefois su�sante.3.3 La résolution spetrale instrumentaleLes spetromètres sont aratérisés par leur largeur de bande et leur résolution spe-trale. La onnaissane de la largeur de bande permet de ibler la gamme de fréquenespour lesquelles on résout l'équation du transfert radiatif (1.11). D'autre part, la onnais-sane de la résolution spetrale est essentielle pour reproduire les spetres observés.L'équation du transfert est résolue sur un axe de fréquenes disrétisé ave un pas Æ�.Le spetromètre, dont les anaux ont une ertaine largeur��, dégrade la résolution in�niedu signal inident qui est modélisé. On peut onsidérer que les intensités à des fréquenesomprises dans un même anal du spetromètre sont moyennées. Il faut don que le pas enfréquene initial Æ� du alul soit su�samment petit par rapport à �� pour qu'une valeurmoyenne puisse être alulée. Cette méthode de dégradation de la résolution onsiste àonvoluer le spetre obtenu par une fontion �porte� de largeur ��. Pour améliorer lapréision, on utilise une fontion gaussienne de largeur à mi-hauteur �� pour dégrader larésolution spetrale. La di�érene entre es deux résultats n'est pas importante en règlegénérale.3.4 Les grandeurs de représentation des spetresIl existe plusieurs grandeurs physiques permettant de représenter les spetres obser-vés et simulés. La première d'entre elles, fondamentale, est la grandeur dans laquelle lesspetres sont généralement exprimés lors d'une observation : la température d'antenne.Cette grandeur dépend des aratéristiques de l'antenne utilisée lors des observations. Ilest possible de s'a�ranhir des aratéristiques de l'antenne en les étalonnant. On obtientalors un spetre exprimé en température de brillane. La température de brillane peutégalement être obtenue à partir de la modélisation de l'intensité spéi�que. Une autregrandeur est la densité de �ux. Elle s'obtient failement à partir de l'intensité spéi�que.Dans les paragraphes suivants seront tour à tour introduites les grandeurs suivantes :la densité de �ux, la température de brillane et la température d'antenne. Les relationsentre es grandeurs seront également présentées.



78 La prise en ompte des aratéristiques instrumentales3.4.1 La densité de �uxUne des grandeurs souvent utilisée pour aratériser un rayonnement reçu au niveaud'un déteteur est la densité de �ux F� . L'unité de ette grandeur est le W�m�2�Hz�1.Cependant, les soures astronomiques sont tellement faibles, en général, qu'il est d'usaged'exprimer la densité de �ux en Jansky [Jy℄=10�26[W�m�2�Hz�1℄.La densité de �ux totale F� émise par une soure est obtenue en intégrant sur l'anglesolide 
S, dans lequel elle émet l'intensité spéi�que I�. Elle s'éritF� = Z
S I�(�; �) os(�) d
(�; �) (3.11)où � et � sont les angles du repère sphérique.L'intensité spéi�que émise par une sphère, qui se omporte omme un orps noir, estisotrope. On se plae dans l'approximation gaussienne : on néglige les e�ets de di�rationet d'extintion entre la �n de l'atmosphère et le réepteur2. On se plae à deux distanesarbitraires de la soure et on regarde le �ux inident. Si on onsidère un "pineau" derayons (voir �gure 3.2), à l'intérieur duquel l'énergie se onserve, alorsdWi = (I�)i d�i d
i d�; i = 1; 2 (3.12)où dWi est la puissane in�nitésimale qui est sur l'élément de surfae d�i et d
j est l'anglesolide sous lequel on voit l'élément de surfae d�i (i 6= j).

Fig. 3.2: Indépendane de l'intensité spéi�que par rapport à la distane.Or, la distane R, qui sépare les deux surfaes auxquelles on s'est plaé est telle queR2 = d�1d
2 = d�2d
1 (3.13)2Comme le rayonnement traverse le vide interplanétaire, ette approximation est justi�ée.



3.4 Les grandeurs de représentation des spetres 79d'où I�1 = I�2 (3.14)L'intensité spéi�que se onserve, quelle que soit la distane R, à l'intérieur d'un mêmepineau. Il est don possible de aluler la densité de �ux reçue par le déteteur à partir del'intensité spéi�que moyenne émise hI�i alulée à l'équation (3.6), dans un angle solide
 F� = Z
hI�i os � d
(�; �) = hI�i 
 (3.15)L'angle solide 
, sous lequel une observation est menée, est l'angle solide ouvert parle lobe primaire (main beam=mb) de l'antenne. On le note 
mb et il se alule par
mb = Zmb Pa(�; �) d� d� (3.16)L'intégration se fait en oordonnées sphériques. Ii, la fontion d'antenne Pa est la fontionréelle de l'antenne et non sa modélisation par une fontion gaussienne.3.4.2 La température de brillaneLa température de brillane Tb [K℄ est dé�nie omme étant la température du orpsnoir dont l'émission à la fréquene � serait I�I� = B� (Tb(�)) (3.17)Tb (�) est obtenue en inversant ette dernière relationTb (�) = h�kB �ln�2h�32 1I� + 1���1 (3.18)Cette grandeur, très utilisée en radioastronomie, n'a pas de réalité physique, mais peutêtre reliée à la température du gaz et à la température d'exitation du gaz dans le as d'ob-servation du milieu interstellaire. Elle donne juste un ordre de grandeur de la températuremoyenne qui règne au niveau atmosphérique d'où le rayonnement est issu. Cependant, latempérature de brillane est souvent utilisée.Parfois, 'est la température de Rayleigh-Jeans TRJ (ou enore température e�etivede rayonnement TR) qui est utilisée. Elle est dé�nie parTRJ (�) = 22�2kB I� (3.19)Elle ne permet pas d'analogie partiulière ave une quelonque température de orps noir.Lorsque la ondition de l'approximation de Rayleigh-Jeans h� � kBT est satisfaite, Tb etTRJ sont égales. À basse fréquene (� < 300 GHz), la modélisation du rayonnement parle alul de la température de Rayleigh-Jeans permet de faire les aluls plus rapidement.



80 La prise en ompte des aratéristiques instrumentales3.4.3 La température d'antenneUn radiotélesope est aratérisé par son lobe d'antenne, 'est-à-dire son diagrammede rayonnement, qui représente la réponse à une soure pontuelle en fontion des angles� et � entre la diretion de visée et la soure (voir paragraphe 3.2). D'après l'équation(2.5) du paragraphe 2.2.1 de la partie I, le signal mesuré est Ssoure e��atm . Les signauxsont mesurés en température d'antenne Ta etTa = Ssoure e��atm (3.20)On parle de température d'antenne, ar une antenne plongée dans un hamp életroma-gnétique se omporte omme une résistane portée à la température TA. C'est don unegrandeur fondamentale en radioastronomie. La grandeur liée à l'émission de la soureSsoure est appelée température d'antenne orrigée et elle est notée T �A. Cette grandeurphysique est le résultat d'une observation ave une antenne, orrigée de l'absorption at-mosphérique, et elle vaut T �a = Ta e�atm (3.21)C'est le alul de la rms � de T �A qui permet de déterminer si une raie est détetéeou non (voir partie I paragraphe 2.2.1). La valeur de � peut être estimée à partir deertaines aratéristiques de l'instrument d'observation. En e�et, quand on onnaît latempérature système Tsys de l'antenne, la résolution spetrale �� de l'observation et letemps d'intégration �t de l'observation, on obtient� = Tsysp�� �t (3.22)On peut alors estimer le temps d'observation néessaire à la détetion d'une raie spetralede ontraste �T �a , ave un rapport signal sur bruit de 5. Ce temps �tobs vaut�tobs = T 2sys�� ��T �a5 �2 (3.23)Le alul de la distribution de température de brillane de la soure permet de modéli-ser la température d'antenne. En e�et, la distribution de température de brillane Tb(�; �)émise est transformée en température d'antenne T �A par le lobe d'antenne. Cette tempé-rature d'antenne est obtenue en onvoluant la distribution des températures de brillanepar la fontion d'antenne :T �A = 1
2� Zsoure P (� � �0; �� �0)Tb(�0; �0)d
(�0; �0) (3.24)où 
2� = Zsoure P (�; �)d
(�; �) (3.25)D'autres grandeurs physiques relatives à un télesope peuvent être dé�nies. Ainsi, ondé�nit la forward e�ieny du télesope �eff (ou Feff) omme étant le rapport entrela puissane détetée venant de l'avant du télesope et la puissane totale détetée. Ennotant 
A = R4� P (�; �)d
(�; �) l'angle solide du lobe, on obtient�eff = 
2�
A (3.26)



3.4 Les grandeurs de représentation des spetres 81On dé�nit également l'e�aité du lobe prinipal (ou main beam e�ieny), notée �mb(ou Beff), par la relation �mb = 
mb
A (3.27)où 
mb est l'angle solide du lobe prinipal. On peut ainsi dé�nir la température du lobeprinipal Tmb Tmb = 1
mb Zsoure P (� � �0; �� �0)Tb(�0; �0)d
(�0; �0) (3.28)et on a la relation suivante Tmb = �eff�mb T �A (3.29)La valeur de Tmb est pratiquement indépendante de l'antenne utilisée, ar les fateursorretifs d'e�aité sont pris en ompte.Ce hapitre omplète ainsi les deux hapitres préédents relatifs à la résolution del'équation du transfert radiatif et à la prise en ompte d'une géométrie sphérique dans leas des planètes. Le fait de pouvoir modéliser l'e�et d'une antenne sur un rayonnementinident permet de modéliser une raie spetrale observée pour déterminer des paramètresphysio-himiques propres au milieu émissif. En outre, la modélisation d'un spetre entempérature d'antenne permet de aluler des estimations de temps d'observation aveun télesope. Ces estimations sont néessaires à l'élaboration de demandes de temps d'ob-servation (proposals).La rotation rapide des planètes à grand diamètre, 'est-à-dire des planètes géantes, estla ause d'un élargissement notable des raies spetrales lorsque la résolution spatiale del'observation est omparable (ou supérieure) à la taille apparente de la planète et lorsquela raie spetrale a une largeur inférieure à (ou de l'ordre de) quelques dizaines de MHz. Ilfaut don prendre et e�et en ompte et le modéliser. C'est e que va présenter le hapitresuivant.
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Chapitre 4Une spéi�ité des planètes géantes : lesmearing
4.1 Le smearing : un e�et onjugué de la taille et dela période de rotation des planètes géantesLes planètes géantes ont des périodes de rotation ourtes, de l'ordre de 10-15 h (voirtable 2.1). Selon l'endroit où une ligne de visée se situe sur le disque planétaire, la pro-jetion de la vitesse de rotation du gaz atmosphérique responsable de l'émission radiativeest plus ou moins importante. Il en résulte que l'émission pourra être déalée fréquen-tiellement, par e�et Doppler inématique, selon l'endroit d'où le rayonnement proviendra(entre ou bord de la planète).L'émission du bord de la planète ontribue don à élargir les raies spetrales par e�etDoppler inématique lorsque la résolution spatiale est omparable ou inférieure à la taillede la planète. On s'attend à un étalement (appelé smearing) des raies, ar le phénomèneest ontinu sur le disque planétaire et le pro�l de la raie ne varie généralement pas demanière signi�ative sur la majorité du disque planétaire quand on s'éloigne du entrede la planète. La �gure 4.1 montre omment les raies sont déalées vers le rouge ou versle bleu, selon la ligne de visée onsidérée. La raie observée résulte de la moyennation detous les déalages spetraux, si l'émission de toute la planète est prise en ompte. La�gure 4.2 montre l'éart que l'on peut obtenir entre le résultat de la modélisation d'uneraie spetrale de l'eau sur Jupiter, en prenant ou non le smearing en ompte. Dans leas où l'émission de toute la planète est onsidérée (as de la �gure 4.2), il n'est paspossible de reproduire la raie spetrale sans faire d'erreur sur la distribution spatiale duomposé étudié, si le smearing n'est pas pris en ompte. Ce n'est que dans le as où lalargeur d'une raie est très supérieure au déalage Doppler maximum possible que l'e�etde smearing peut être négligé.4.2 Modélisation du smearingPartons d'une hypothèse selon laquelle les atmosphères sont rigides et non di�éreniéeset que l'axe de rotation de la planète se trouve dans un plan orthogonal aux lignes devisées. La seonde donnée implique que la latitude du point sub-terrestre, notée ÆSEP est



84 Une spéi�ité des planètes géantes : le smearing

Fig. 4.1: Illustration du smearing. Une raie est émise le long de haque ligne de visée. Comme laplanète tourne rapidement sur elle-même, l'émission de ertaines lignes de visée est déalée soit versle rouge soit vers le bleu, selon la position de la ligne de visée sur l'axe Ox. La moyennation de toutesses ontributions donne pour résultat une raie élargie.
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 Frequence [GHz]  Fig. 4.2: Modélisation de la raie spetrale de l'eau à 557 GHz sur Jupiter, ave (trait plein) ousans (trait pointillé) prise en ompte du smearing. Lorsque la planète n'est pas résolue, la prise enompte du smearing est essentielle dans la modélisation des raies spetrales. Lorsque la planète estrésolue, il faut tenir ompte des bons déalages Doppler par rapport à la fréquene �0.nulle. Le point sub-terrestre est le point de la planète pour lequel la Terre passe au zénithlors du passage au méridien1.La di�ulté du problème onsiste alors à aluler orretement le déalage spetral,1Le as où ÆSEP 6= 0 sera abordé par la suite (voir paragraphe 4.4.



4.3 Ordre de grandeur du smearing pour les planètes étudiées 85dû à l'e�et Doppler, en n'importe quel point P du disque planétaire. Nous adopteronsles notations de la �gure 4.3. Par onvention, les vitesses sont omptées omme positivesquand elles sont orientées dans le même sens que l'axe Ox (si un objet s'éloigne de l'obser-vateur, sa vitesse est positive et son rayonnement est déalé vers le rouge). La projetionsur la ligne de visée de la vitesse de rotation en P , de oordonnées (xP ,yP ), est�vP = 2�Trot r (lP ) sin(LP ) (4.1)La valeur du rayon du erle qui porte le point P et qui est parallèle au erle équatorialest r (lP ) = yPtan (lP ) (4.2)d'où �vP = 2�Trot yPtan (lP ) sin(LP ) (4.3)Or, dans le repère sphérique, les oordonnées artésiennes du point P s'expriment de lamanière suivante 8<: zP = rP os (LP ) os (lP )xP = rP sin (LP ) os (lP )yP = rP sin (lP ) (4.4)d'où �nalement �vP = 2�Trot rP os (lP ) sin (LP ) = 2�Trot xP (4.5)On en déduit que les lignes d'isovitesses sont parallèles à l'axe Oy. En�n, �vP permetd'obtenir le déalage spetral ��P qui est à appliquer au point P��P = �0 2�Trot xP (4.6)Quelle que soit la zone du disque qui est observée, nous sommes don, en pratique, enmesure d'a�eter le bon déalage spetral, en haque point P du maillage qui disrétisela zone visée par le télesope. Comme l'indique l'équation 4.6, le smearing dépend de lapériode de rotation de la planète et de son rayon. Plus son rayon est important et plus ledéalage spetral sera grand aux limbes Est et Ouest. En�n, l'équation (4.6) montre quele déalage spetral ne dépend que de la position xP sur le disque. Cette relation est donsimple à appliquer si la disrétisation du disque planétaire est e�etuée dans un repèreartésien.4.3 Ordre de grandeur du smearing pour les planètesétudiéesComme nous l'avons vu préédemment, le smearing dépend de trois grandeurs : lafréquene à laquelle l'observation est faite, le rayon et la période de la planète observée.La table 4.1 donne quelques exemples de déalages Doppler aux niveaux des limbes Est etOuest des planètes étudiées, en fontion de la fréquene observée. Cependant, la sensibilitéà et e�et ne sera pas évidente dans tous les as de �gure : selon la valeur de la résolutionspatiale et de la résolution spetrale, le smearing modi�era en fait l'aspet des spetres,et ela de manière pereptible ou non pereptible.



86 Une spéi�ité des planètes géantes : le smearing

Fig. 4.3: Géométrie relative au smearing. Le point P a pour oordonnées (xP ,yP ,zP ) dans le repèreartésien Oxyz. Il a pour oordonnées (rP ,LP ,lP ) dans le repère sphérique. Il est plaé à la latitudelP et à la longitude apparente LP (mesurée à partir du méridien entral), sur un erle de rayon rqui est parallèle au erle équatorial. Le rayon r dépend don de lP . C'est la projetion de la vitessedu point P sur la ligne de visée qui ause le déalage Doppler, en raison de la rotation de la planète.C'est don ette projetion �vP qu'il faut aluler.4.3.1 Un e�et qui dépend de la résolution spatiale de l'observa-tionLe smearing a�ete toutes les lignes de visée qui sont dans la zone pointée par letélesope. Si l'on étudie les e�ets onjugués que peuvent avoir la résolution spetrale et le



4.3 Ordre de grandeur du smearing pour les planètes étudiées 87Planète Déalage spetralà 556.9 GHzMars 0.45 MHzJupiter 23.35 MHzSaturne 19.09 MHzUranus 4.81 MHzNeptune 4.98 MHzTab. 4.1: Déalage spetral maximal dû au smearing, à la fréquene de la transition fondamentalede l'eau (556.9 GHz).
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 Frequence [GHz]  Fig. 4.4: E�et du smearing si la planète est résolue spatialement par le télesope utilisé. Le spetreen trait plein orrespond à une visée entrale, alors que les spetres en tirets et pointillés orres-pondent à des visées aux limbes Ouest et Est, respetivement.smearing sur le spetre observé, deux as se distinguent prinipalement :� Si la planète n'est pas résolue, l'e�et est symétrique et il y a autant d'élargissementvers le rouge que vers le bleu. Le ontraste de la raie observée diminue par rapportau as où la planète ne tournerait pas sur elle-même (voir �gure 4.2).� Si en revanhe la planète est résolue, le spetre sera globalement déalé vers le rouge,si l'on observe plut�t le limbe Est2, et vers le bleu, si l'on observe plut�t le limbeOuest.En�n, dans le as où l'observation est faite le long de l'axe Oy, la raie n'est pas déalée(voir �gure 4.4).4.3.2 Un e�et observable selon la résolution spetrale de l'obser-vationLes spetromètres donnent aès à di�érentes résolutions spetrales. Elles dépendentde la oneption des spetromètres. Ainsi, les spetromètres à transformée de Fourier ontdes résolutions spetrales faibles (�1 GHz) dans les domaines millimétrique et submil-limétrique, alors que les spetromètres hétérodynes permettent d'obtenir des résolutionsallant de quelques kHz à quelques MHz. Dans le as où la résolution spetrale est très2L'orientation de l'axe Est-Ouest est inversé dans le iel par rapport au sens géographique.



88 Une spéi�ité des planètes géantes : le smearinginférieure à l'élargissement ausé par le smearing, il n'est pas néessaire de prendre ete�et en ompte pour la simple raison qu'il ne sera pas observable.4.4 Amélioration à apporter en vue de la modélisationdes observations faites par ALMALa modélisation du smearing, telle que présentée plus haut, implique que l'axe derotation se trouve dans un plan orthogonal (xOy) aux lignes de visée (voir �gure 4.5).Lorsque et axe n'est pas dans le plan xOy, la prise en ompte du smearing peut êtreplus omplexe, selon les hypothèses formulées.Dans le as où le pro�l vertial d'abondane du omposé étudié est supposé être lemême sur tout le disque, la modélisation reste inhangée, si la planète n'est pas résoluespatialement. En e�et, dans l'exemple de la �gure 4.5 (shéma de droite), la partie émet-trie du p�le Sud, qui est partiellement masquée, est ompensée par la partie émettriedu p�le Nord que voit l'observateur. Les deux zones sont équivalentes si bien que l'uneompense l'autre. Il faudra ependant tenir ompte du fait que la projetion des vitessesde rotation est pondérée par le osinus de la latitude du point sub-terrestre (noté SEPsur la �gure). Elle est notée ÆSEP . La relation (4.6) devient ainsi��P = �0 2�Trot xP os (ÆSEP ) (4.7)En revanhe, si on ne peut pas onsidérer que la répartition spatiale de l'abondaned'un omposé est uniquement une fontion de l'altitude ou si la planète observée est ré-solue spatialement (observation d'un p�le en partiulier), il faut que la modélisation sefasse par zone géographique. Ave ALMA, la grande résolution spatiale permettra d'avoirdes pro�ls vertiaux de omposés en fontion de la latitude l et de la longitude apparenteL. C'est pourquoi, il faudra inlure les pro�ls vertiaux en fontion de l et L. La prise enompte du smearing sera orrete si le alul du déalage Doppler est dépendant de laloalisation planétaire des points pour lesquels le alul du transfert radiatif est e�etué.L'e�et d'étalement des raies spetrales, ou smearing, qui est dû à la rotation rapidedes planètes, est un e�et qui peut être omplexe à modéliser selon la on�guration del'observation. Jusqu'ii, peu d'observations étaient résolues spatialement. La modélisationdu phénomène par l'équation (4.6) est don enore su�sante. Dès lors que des observationsseront e�etuées par ALMA, il faudra modéliser e phénomène en tenant ompte de laloalisation (l,L) des points modélisés, quand l'axe de rotation de la planète ne serait pasorthogonal aux lignes de visée.
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Fig. 4.5: Au gauhe, le as d'un axe de rotation de la planète qui se trouve dans le plan xOy(orthogonal aux lignes de visée). Quand l'axe de rotation n'est pas dans le plan xOy (à droite), laprise en ompte du smearing néessite une modélisation des points émetteurs du disque par leursoordonnées planétaires (L,l). C'est surtout le as si la planète est résolue spatialement et que letélesope pointe un p�le par exemple. Le point sub-terrestre est noté SEP et le p�le Nord est notéPN.
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ConlusionDans ette deuxième partie, j'ai dérit dans les détails la modélisation des émissionsmillimétriques et submillimétriques des atmosphères planétaires. L'aent a été mis sur laparamétrisation des phénomènes physiques, géométriques et instrumentaux utilisés dansle modèle de transfert radiatif que j'ai développé dans le adre de mon travail.La théorie du transfert radiatif onerne tous les as de propagation de rayonnementdans un milieu. Mais pour e qui est de l'équation du transfert radiatif, elle ne peut êtrerésolue analytiquement que dans ertains as bien préis. Dans le adre de ette étude,nous avons envisagé le as d'une résolution du problème à 1 dimension spatiale, le longdes lignes de visée. Dans une atmosphère planétaire, le transfert radiatif se résout parl'intermédiaire d'une intégration de toutes les ontributions des ouhes atmosphériquesà l'émission et à l'absorption du rayonnement.Pour modéliser l'émission de toute une planète ou d'une partie de la planète, nousavons développé une méthode qui respete la géométrie sphérique des orps étudiés. Ellepermet de modéliser des observations entrées sur la planète ou des observations auxlimbes, qu'elles soient résolues spatialement ou non. L'équation du transfert radiatif estrésolue sur des lignes de visée qui sont portées par l'axe équatorial. On déduit l'émissiondue aux autres lignes de visée par omparaison des épaisseurs d'atmosphère traverséessur les lignes de visée onsidérées. Nous avons vu que la modélisation d'observations in-terférométriques rend néessaire une modi�ation dans le programme atuel. L'équationdu transfert radiatif devra être résolue indépendamment en tout point du disque, ave unpro�l vertial d'abondane du omposé onsidéré (et éventuellement un pro�l thermique)orrespondant au point où le alul sera fait. Atuellement, un pro�l unique moyen estutilisé sur tout le disque.Nous nous sommes ensuite attahé à montrer omment, une fois la modélisation del'émission planétaire e�etuée, l'instrument de mesure modi�ait la distribution de l'émis-sion par la fontion d'antenne. La onvolution de la distribution spatiale de l'émissionpar la fontion d'antenne nous a permis de dé�nir la température d'antenne, grandeurqui est mesurée par une antenne. D'autres grandeurs de représentation ont également étédé�nies, omme la température de brillane, qui est souvent utilisée pour représenter lesspetres planétaires.En�n, nous avons montré que la rotation rapide des planètes géantes engendrait unétalement (smearing) des raies spetrales de plusieurs MHz (en fontion de la fréquened'émission). Le gaz atmosphérique en rotation émet des radiations qui sont déalées spe-



92 Conlusiontralement par e�et Doppler inématique. Ce déalage se fait vers le bleu ou vers le rougeselon que le rayonnement est émis par le limbe Est ou le limbe Ouest. C'est grâe à ladisrétisation du disque par une grille arrée que la modélisation de e phénomène a étépris en ompte. Cependant, nous avons montré que le alul, tel qu'il est e�etué atuel-lement, devra être modi�é dans le as de la modélisation de spetres spatialement résolusde visées polaires, quand l'axe de rotation de la planète observée n'est pas orthogonaleaux lignes de visée.



Troisième partieAppliation à l'étude des omposésoxygénés dans les atmosphères desplanètes géantes





IntrodutionLa détetion de omposés oxygénés dans les troposphères des planètes géantes aon�rmé que es espèes himiques (hors-équilibre thermodynamique à es altitudes) pro-venaient des ouhes internes des planètes, où ils sont supposés être abondants d'aprèsles modèles de formation planétaire (Lissauer, 1993, 2005; Owen and Enrenaz, 2003,2006; Lodders and Fegley, 1994). Depuis une dizaine d'années, H2O et CO2 ont égalementété détetés dans leurs stratosphères. Or, es deux omposés ondensent généralementlorsqu'ils sont transportés de la troposphère vers la tropopause. Leur présene dans lastratosphère a don une origine externe. La soure externe de omposés oxygénés peutprendre plusieurs aspets : un �ux permanent de mirométéorites (interplanetary dustpartiles ou IDP), un �ux provenant des systèmes d'anneaux et de satellites et en�n, lahute de omètes de tailles subkilométriques.Le premier hapitre de ette partie a pour but d'exposer le ontexte lié à l'étude del'origine des omposés oxygénés dans les atmosphères des planètes géantes. La himiequi lie es espèes himiques sera brièvement dérite. En�n, la question de la détermi-nation de l'origine de es omposés sera abordée. Nous verrons en détail quelles sont leshypothèses atuelles d'apport externe de la matière oxygénée dans les stratosphères desplanètes géantes et quelles sont les questions qui se posent enore. Le as partiulier deCO sera traité. En e�et, le CO ne ondense pas au niveau de la tropopause des géanteset il peut don également avoir une origine interne. Les méthodes qui permettent unedi�éreniation entre les soures interne et externe seront exposées.Les observations des atmosphères de Saturne et d'Uranus, qui ont été e�etuées dansle adre de ma reherhe, seront présentées dans le deuxième hapitre de ette partie.Nous verrons omment les observations e�etuées ave le télesope de 30m de l'IRAMont permis d'établir de nouvelles limites supérieures sur l'abondane de CO pour es deuxplanètes et quelles en ont été les impliations (voir Cavalié et al. (2008a) également). Parailleurs, la détetion de la raie (3-2) de CO ave le télesope de 15m du JCMT, seraprésentée et analysée (Cavalié et al., 2009).Le troisième hapitre est entré sur le dilemme suivant : la omparaison entre les ob-servations infrarouges et submillimétriques de l'eau, dans la stratosphère de Jupiter. Ene�et, l'apport d'eau a pu être expliqué par la hute de la omète SL9, d'après les spetresobtenus ave le télesope spatial ISO. Ce point de vue est en onurrene ave une autrehypothèse : les observations réalisées ave le télesope spatial SWAS et modélisées avesuès semblent indiquer que et apport d'eau pourrait être le résultat de la hute onti-nue d'IDP dans l'atmosphère de Jupiter. Des observations plus réentes, e�etuées par le



96 Introdutiontélesope spatial Odin, ont été analysées par nos soins ave l'appui d'un modèle photohi-mique. De plus, les spetres obtenus ave SWAS ont été ré-analysés en suivant le mêmeprotoole. Les résultats des es analyses sont présentés dans le troisième hapitre de ettepartie. Ils ont également fait l'objet d'une publiation (Cavalié et al., 2008b).Finalement, un grand nombre de questions liées aux omposés oxygénés pourraient êtrerésolues grâe aux observations qui seront menées ave le télesope spatial Hershel. Celui-i sera lané au début de l'année 2009 et les observations des planètes et des omètes duSystème solaire auront pour prinipal objetif de artographier l'eau et les espèes liées.Quant au programme-lé de temps garanti �Water and related hemistry in the SolarSystem�, il sera dérit dans ses grandes lignes, dans le quatrième hapitre de ette partie.Les observations de l'eau dans l'atmosphère de Jupiter et de Saturne, qui sont prévuespar e proposal, seront vues plus en détail, puisque j'ai la responsabilité des observationsde artographie de l'eau dans les stratosphères de es deux planètes.



Chapitre 1Contexte
1.1 La détetion des omposés oxygénés dans les atmo-sphères des planètes géantesDans le modèle standard de formation des planètes du Système solaire (Lissauer, 1993,2005), les planètes géantes se forment au-delà de la ligne des glaes. Lorsque la températurediminue, 'est-à-dire lorsque la distane au Soleil augmente, la première moléule volatileà ondenser qui est présente en abondane au moment de la formation du Système solaire,'est l'eau. La limite au-delà de laquelle la température, dans le disque proto-planétaire,est passée en-dessous de la température de ondensation de l'eau est appelée la ligne desglaes. Les planétésimaux qui se sont formés au-delà de la ligne des glaes renfermaientbeauoup de glae d'eau. C'est la raison pour laquelle il a été supposé que les ÷urs desplanètes géantes sont des ÷urs majoritairement formés de rohe et de glae. Ces ÷ursont pu atteindre une taille su�sante pour que la gravité piège le gaz environnant (omposémajoritairement de H2 et de He) et onstitue les atmosphères de es planètes.Les ouhes atmosphériques internes sont très haudes et elles sont le théâtre de mou-vements de onvetion plus ou moins intenses. C'est e phénomène qui fait remonter lesomposés du ÷ur des planètes géantes vers la tropopause. Un omposé qui n'est pas àl'équilibre thermohimique remonte par onvetion dans une atmosphère rédutrie et estonverti pendant son asension en son espèe himique rédutrie assoiée. La frationmolaire du omposé qui arrive e�etivement dans la tropopause est �xée au niveau dela ouhe atmosphérique où le temps de vie du omposé égale le temps aratéristiquede transport onvetif. C'est ette fration molaire qui est alors observable grâe à desobservations infrarouges ou millimétriques au niveau de la troposphère.La détetion des omposés oxygénés dans les atmosphères des planètes géantes étaitdon attendue. Le CO a été déteté par Beer (1975) sur Jupiter, par Noll et al. (1986)sur Saturne, par Marten et al. (1993) sur Neptune et plus réemment par Enrenaz et al.(2004b) sur Uranus. Comme la soure de haleur interne est plus faible sur Uranus quesur les autres géantes, il se pourrait que la onvetion ne soit pas aussi intense sur etteplanète que sur les autres (Hunten, 1978; Wallae, 1980; Podolak et al., 1995). S'y ajouteque le pro�l thermique d'Uranus présente un faible gradient de température entre la hautetroposphère et la stratosphère (voir partie II, �gure 1.4). Ces raisons expliquent sans doutepourquoi e omposé a été déteté si tardivement sur Uranus. Les rapports de mélangedétetés s'éhelonnent de 10�9 (Jupiter) à 10�6 (Neptune). La moléule H2O a été détetée



98 Contextepar Larson et al. (1975) dans la troposphère de Jupiter ave un rapport de mélange de10�6. L'observation de l'eau depuis le sol est rendu di�ile en raison de la présene d'unegrande quantité d'eau dans l'atmosphère terrestre. Comme ette moléule est un très bonabsorbant, son observation est peu aisée depuis la surfae de la Terre. Les observationsdepuis l'espae, ave le satellite ISO notamment, ont permis de ontraindre les rapportsde mélange de l'eau et du CO2 dans les troposphères des planètes géantes (Enrenaz et al.,1999).Mais la véritable surprise fut la détetion de H2O et CO2 dans les stratophères desplanètes géantes (sauf CO2 sur Uranus) et de Titan (Feuhtgruber et al., 1997; Couste-nis et al., 1998; Feuhtgruber et al., 1999b) par le télesope spatial ISO. Le CO2 a plusréemment été déteté sur Uranus, dans l'infrarouge, ave le télesope spatial Spitzer(Burgdorf et al., 2006). Les raies observées sont des raies en émission. Elles sont don for-mées dans la stratosphère. Or, H2O et le CO2 ondensent au niveau de la tropopause desplanètes géantes (sauf le CO2 sur Jupiter et Saturne). Seule une très faible partie de l'eautroposphérique peut don atteindre les niveaux stratosphériques. Bien que les rapportsde mélange déterminés par es détetions (�10�9-10�8) soient inférieurs aux rapports demélange observés dans la troposphère de es planètes (�10�5-10�7), ils restent nettementsupérieurs aux rapports de mélange qui sont �xés au niveau de la tropopause par la loide pression de vapeur saturante de l'eau (�10�15, par exemple, sur Jupiter, qui est laplanète la plus haude parmi les 4 géantes). Dans la mesure où l'on trouve es omposésau-dessus du piège froid troposphérique (et ompte tenu de leurs abondanes observées),on peut supposer qu'ils ont une origine externe.Avant de revenir plus amplement sur la question de l'origine de es omposés et de sadétermination, voyons plus en détail les liens qui existent entre es di�érents omposés.1.2 Généralités sur la himie des omposés oxygénés1.2.1 Les prinipales moléules : H2O, CO et CO2L'hydrogène, le arbone et l'oxygène sont les éléments les plus abondants dans leSystème solaire (et dans l'Univers, plus généralement), ave l'hélium. Il est don toutnaturel de retrouver, dans les atmosphères planétaires, les moléules les plus simples quisont formées à partir de es trois éléments himiques. Ainsi, le méthane est la moléule laplus abondante après H2 et He dans les atmosphères des planètes géantes. Les moléulesCO, CO2 et H2O sont, quant à elles, les moléules oxygénées les plus abondantes. C'estH2O qui est la moléule oxygénée la plus abondante dans les atmosphères des géantes. Lerapport de mélange, mesuré grâe aux observations ISO, est en e�et supérieur au rapportde mélange de CO de 2-4 ordres de grandeur sur Jupiter et Saturne (Enrenaz et al.,1999). Le rapport de mélange de CO dans l'atmosphère de Neptune est très nettementsupérieur à e qui est mesuré dans les atmosphères de Jupiter, Saturne et Uranus. Lavaleur de �10�6, déterminée par Marten et al. (1993) (on�rmée par des mesures plusréentes), indique e�etivement que le ÷ur de Neptune devrait être enrihi en oxygèned'un fateur égal à 440 par rapport à l'abondane solaire de l'oxygène, dans le as oùtout le CO proviendrait du ÷ur de la planète (Lodders and Fegley, 1994). En�n, le



1.2 Généralités sur la himie des omposés oxygénés 99CO2 a été déteté sur les 4 planètes géantes. Cette moléule est onstruite sur la basede CO et d'un produit de la photolyse de H2O (voir plus loin). Cette moléule peut êtrephotolysée en CO+O (Moses et al., 2000). Les rapports de mélange de CO2, mesurés parISO (Feuhtgruber et al., 1997; Lellouh et al., 2002) et Spitzer (Burgdorf et al., 2006),sont inférieurs aux rapports de mélange de CO et H2O.1.2.2 Le shéma réationnel prinipalDans les onditions des atmosphères planétaires, les prinipales réations de photo-himie et de himie qui lient H2O, CO et CO2 sont données dans Lellouh et al. (2002).La prise en ompte de es réations et de réations qui font intervenir des moléules ouradiaux plus omplexes sont données dans Ollivier et al. (2000) et Moses et al. (2000).On note ainsi que la réation prinipale qui onduit à la formation de H2O estOH+H! H2O (1.1)et ette moléule peut être photodissoiée selon la réationH2O+ h� ! OH +H (1.2)Le CO, quant à lui, peut être généré par plusieurs haînes de réations, omme par exempleO+ CH3 ! H2CO+H (1.3)H2CO + h� ! CO+H2! CO+ 2H (1.4)ou enore O+ C2H2 ! CO+ 3CH2! HCCO +H (1.5)HCCO + h� ! CO + CH (1.6)Le CO2 est formé par la réation suivanteCO+OH! CO2 +H (1.7)Le radial OH est issu de la photolyse de l'eau, mais il peut également être issu de laréation O(1D) + H2 ! OH+H (1.8)En�n, on note que le CO2 peut être photolyséCO2 + h� ! CO +O! CO +O(1D) (1.9)Il apparaît don que le rapport de mélange de CO2 est lié aux rapports de mélangede CO et H2O. Le rapport de mélange de CO2 dépend de la prodution de radiaux OH.Les radiaux OH sont aussi reylés en H2O. On note une plus faible teneur en CO2 qu'enCO ou H2O dans les atmosphères des planètes géantes.



100 Contexte
Après ette introdution sur la détetion des omposés oxygénés dans les atmosphèresdes planètes géantes et sur les grandes lignes de la photohimie qui lie es omposés, nousallons nous intéresser à la question de leur origine. En e�et, ils peuvent avoir une origineinterne, due à la onvetion dans les ouhes atmosphériques profondes, ou une origineexterne, dont il faudra déterminer la soure.1.3 La question de l'origine des omposés oxygénésLes observations réalisées soulèvent la question de l'origine des omposés oxygénésdans les atmosphères des planètes géantes. En e�et, l'observation de raies d'absorptionou d'émission nous renseigne sur la présene ou non d'un omposé dans la troposphère oudans la stratosphère lorsque le pro�l thermique est onnu. C'est l'allure du pro�l vertialdu rapport de mélange qui peut nous indiquer quelle peut être l'origine d'un omposé.Nous allons voir que la détermination de l'origine de H2O et de CO2 peut être traitéeséparément de l'origine du CO.1.3.1 L'origine externe de H2O et de CO2 stratosphériquesLa détetion de raies d'émission de H2O et de CO2, par le satellite ISO sur les planètesgéantes (sauf CO2 sur Uranus), a apporté la preuve que es omposés sont présents dansles stratosphères des planètes géantes et qu'il existe par onséquent un �ux externe deomposés oxygénés (Feuhtgruber et al., 1997, 1999b; Lellouh, 1999). En e�et, la pré-sene de es omposés au-dessus du piège froid troposphérique (mis à part le CO2 qui neondense pas sur Jupiter et Saturne), ave des rapports de mélange nettement supérieursà eux donnés par la loi de ondensation, implique l'apport de es omposés par le milieuextérieur (Lellouh, 1999; Moses et al., 2000). Dans le as du CO2 sur Jupiter et Saturne,Lellouh et al. (1998) a estimé que seuls �10% de la totalité du CO2 observé pourraientêtre d'origine onvetive.Plusieurs soures externes sont possibles. Premièrement, les omposés oxygénés peuventprovenir de dép�ts permanents dans les hautes atmosphères via les poussières interplané-taires (interplanetary dust partiles ou IDP, par la suite). Deuxièmement, l'environnementdiret des planètes géantes est omposé d'anneaux et d'une multitude de satellites. Dela matière s'éhappant (par volanysme ou ryovolanisme par exemple) de es orpspourrait tomber dans les atmosphères des planètes, aux latitudes qui sont onnetées ma-gnétiquement à et environnement loal. Par exemple, on pourrait penser que les anneaux,formés de rohes et de glaes, pourraient être de bons andidats. Ou enore, les satellitesglaés ou éjetant de la matière oxygénée (Io, Europe, Enelade...) sont des soures en-visageables. Et troisièmement en�n, la hute de omètes dans les atmosphères est unedernière soure potentielle, ar les omètes sont des agglomérats de rohes et de glaesqui peuvent avoir un diamètre maximum de plusieurs kilomètres. La hute de tels orpsontribuerait à déposer des quantités non négligeables de omposés oxygénés1.1On estime que la hute de la omète Shoemaker-Levy 9 dans l'atmosphère de Jupiter a apportéquelques 1014-1015g de matière oxygénée à ette atmosphère



1.3 La question de l'origine des omposés oxygénés 1011.3.2 Quelle origine pour le CO?Tout e qui a été dit dans le as de H2O et de CO2 vaut également pour le CO.Seulement, omme e omposé ne ondense pas au niveau de la tropopause des planètesgéantes, il faut prendre en ompte la possibilité d'une soure interne d'intensité non né-gligeable. En e�et, dans les ouhes profondes qui sont à l'équilibre thermodynamique,le CO est abondant (modèle de formation des géantes). La onvetion entraîne les molé-ules de CO vers des altitudes supérieures, et e faisant, le CO est onverti en CH4 parune suite de réations d'oxydo-rédution. À un ertain niveau, l'équilibre entre les tempsde vie himique de CO et le temps aratéristique de transport onvetif est atteint. Ceniveau détermine la valeur du rapport de mélange de CO qui reste ensuite onstant pourdes altitudes supérieures. Cependant, e niveau n'est pas onnu et il faut proéder à desmesures dans la troposphère pour être en mesure de �xer la valeur du rapport de mélangeet don du �ux onvetif.On peut faire une remarque onernant le fait que H2O peut être produit par laréation entre OH et H. Si jamais il y a su�samment de CO dans une atmosphère, ilest possible de former le radial OH à partir de H2 et de la photolyse du CO. Ainsi,il pourrait y avoir une formation su�sante de radiaux OH pour former H2O dans lastratosphère, même si le CO était d'origine purement interne puisqu'il ne ondense pasà la tropopause. Pour reproduire les quantités de H2O observées dans les stratosphèresdes planètes géantes, e shéma néessiterait bien plus de CO que l'on a déteté : lasimulation du pro�l vertial d'eau dans la stratosphère de Jupiter ave des �ux externesde omposés oxygénés nuls donne e�etivement le pro�l vertial d'eau de la �gure 1.1. Ladensité de olonne obtenue est nH2O=1.7�1012 m�2, 'est-à-dire trois ordres de grandeuren-dessous des valeurs observées (Bergin et al., 2000; Lellouh et al., 2002; Cavalié et al.,2008b). Cette hypothèse onernant l'origine de l'eau n'est don pas réaliste.1.3.3 Comment déterminer l'origine des omposés oxygénés ?Plusieurs méthodes permettent de di�érenier les diverses soures de omposés oxygé-nés possibles dans l'atmosphère d'une planète géante.Dans un premier temps, la mesure de la distribution spatiale des omposés oxygé-nés, et plus partiulièrement la distribution en altitude et en latitude, est un moyen dearatériser des apports loalisés. Lellouh et al. (2002) ont montré que l'eau, dans la stra-tosphère de Jupiter, est onentrée à des niveaux où la pression est inférieure à 0.5 mbaret que l'abondane de CO2 est plus importante dans l'hémisphère Sud que dans l'hémi-sphère Nord. Les auteurs ont don déduit de leurs observations et modélisations que esespèes ont pour origine l'apport de matière via la hute de la omète Shoemaker-Levy9 (SL9) sur la planète, en juillet 1994. Ce hapelet de omètes est, omme on sait, entrédans l'atmosphère de Jupiter à une latitude de 44�S, en apportant prinipalement desomposés oxygénés et azotés. Prangé et al. (2006) ont observé Saturne dans le domaineUV ave le télesope spatial Hubble. Leurs analyses ont montré qu'il y a des variationsdes motifs spetraux observés à des latitudes magnétiquement onnetées aux anneaux.Or, les variations observées à 33�S peuvent avoir deux origines di�érentes. La premièreest que la distribution vertiale de C2H2 est di�érente à 33�S des distributions vertialesmesurées aux autres latitudes (les signatures spetrales de H2O et de C2H2 se reouvrentaux longueurs d'onde observées ompte tenu de la résolution spetrale). La seonde ori-
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 Rapport de melange Fig. 1.1: Pro�l vertial du rapport de mélange de l'eau dans la stratosphère de Jupiter obtenu en�xant les �ux entrants de omposés oxygénés à 0. Le rapport de mélange sans apport externe estinsu�sant pour rendre ompte des observations du télesope ISO.gine possible est la présene d'une soure d'eau loalisée à ette latitude. Qui plus est,le spetre observé à 41�S présente une baisse loale en abondane des hydroarburesqui pourrait être due à une augmentation loale du �ux externe d'eau. Ces deux résul-tats, bien qu'inertains, tendent à montrer qu'il existe un �ux d'eau en provenane desanneaux de Saturne qui pénètre dans l'atmosphère de la planète aux latitudes qui sontmagnétiquement onnetées aux anneaux.Une autre méthode onsiste à déterminer quelle est l'espèe himique, à savoir H2Oou une espèe ave une liaison C-O (CO ou CO2), qui est majoritairement responsable del'apport de matière oxygénée dans la stratosphère de la planète onsidérée. Bézard et al.(2002) et Lellouh et al. (2002, 2005) ont pu mesurer le rapport de mélange de CO dans lesstratosphères de Jupiter et Neptune, à partir d'observations infrarouges (bande à 5 �m)et millimétriques. Il ont montré que le rapport CO/H2O est supérieur à 30 et peut mêmeatteindre 200. Des rapports aussi élevés sont plus favorablement la signature d'impats deomètes de grand diamètre, omme l'ont montré Lellouh (1996), Moses (1996) et Moseset al. (2000). Ainsi, les soures d'oxygène dans les stratosphères de Jupiter et Neptuneseraient des impats ométaires, omme par exemple l'impat de SL9 sur Jupiter.Ainsi, il existe plusieurs méthodes qui permettent de mettre en évidene la signatured'une soure. Certaines de es méthodes ont été employées lors de e travail de thèsepour tenter d'apporter des préisions quant à l'origine de CO sur Saturne et Uranus (voirhapitre 2) et pour on�rmer l'origine ométaire de l'eau dans la stratosphère de Jupiter(voir hapitre 3).



1.4 Conlusion 1031.4 ConlusionLa détermination de l'origine des omposés oxygénés est un problème di�ile à ré-soudre puisqu'elle néessite qu'on puisse observer es omposés ave une résolution spa-tiale (vertiale et/ou latitudinale) su�sante pour appréhender les omposantes des apportsinternes et/ou externes. Outre l'origine de es omposés, l'observation d'espèes oxygé-nées peut nous onduire à des informations sur l'intérieur des planètes géantes (ativitéonvetive, par exemple).
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Chapitre 2Le monoxyde de arbone
2.1 Les soures possiblesAu hapitre 1, nous avons vu que le CO pouvait avoir une origine interne, en raisondu �ux onvetif provenant de l'intérieur des planètes qui est plus haud. Le rapport demélange de CO est �xé au niveau où sa onversion en CH4 est inhibée par son transportdynamique vers les ouhes plus super�ielles de l'atmosphère. Le CO peut égalementavoir une origine externe. Cette origine peut être de trois types : la hute permanented'IDP, la hute de matière qui vient des anneaux (suite aux ollisions entre les partiulesqui omposent les anneaux) et satellites (éjetions d'origine volanique, par exemple) etla hute de grosses omètes.Dans e hapitre, nous établirons un état des lieux sur la onnaissane de la distribu-tion spatiale de CO dans les atmosphères des 4 planètes géantes. Puis, les observationsde Saturne et Uranus, qui ont été menées es deux dernières années, seront présentéeset analysées. En�n, des onlusions relatives à es observations seront énonées et desperspetives seront avanées.2.2 État des lieux2.2.1 Jupiter et NeptuneLe CO a été déteté par Beer (1975) sur Jupiter dans l'infrarouge. La ontroversesur l'origine de CO dans l'atmosphère de ette planète est venue de deux publiationsdatant de la même époque. En e�et, Beer and Taylor (1978) ont alulé la températurerotationnelle de CO et en ont déduit que le CO devait se trouver au-dessus du niveau oùp �200 mbar alors que Larson et al. (1978), par un alul similaire (mais pour un spetredi�érent), ont montré que le CO provenait des ouhes internes de la planète. Cependant,es aluls sont rendu inertains à ause de la omplexité du spetre de Jupiter dans labande à 5 �m (Bézard et al., 2002). Des observations ultérieures de raies résolues spetra-lement (résolution de 0.07 m�1) ont on�rmé la présene de CO dans la troposphère deJupiter (Noll et al., 1988) ave une onentration de 1.6�10�9. En�n, le spetre de Jupitera été mesuré de nouveau, dans la bande à 5 �m, par Bézard et al. (2002). La modélisationdes raies spetralement résolues (résolution de 0.045 m�1) a montré que la distributionvertiale de CO présentait une omposante d'origine interne (1�10�9) et une omposante



106 Le monoxyde de arboneexterne. La omposante externe provient de l'apport réent d'espèes oxygénées par SL9(Lellouh et al., 1997), pour une valeur de qCO=7�10�7 moyennés sur le disque, au-dessusde 0.2 mbar.La détetion de CO dans l'atmosphère de Neptune date de 1993 (Marten et al., 1993).Les raies millimétriques (3-2) et (2-1) de CO ont été détetées en émission. Bien qu'unetelle détetion soit la signature de la présene de e omposé dans la stratosphère de la pla-nète, le pro�l vertial supposé d'après les observations, était uniforme ave qCO=1.2�10�6.Cette mesure a été on�rmée par Rosenqvist et al. (1992) dans un premier temps. Par lasuite, les observations des raies de CO(1-0) (Guilloteau et al., 1993) et de CO(3-2) (Nayloret al., 1994) en absorption, ont on�rmé l'origine interne de CO sur Neptune. Une telle va-leur de qCO impliquait que l'oxygène soit en sur-abondane d'un fateur 440 par rapport àla valeur solaire dans les ouhes profondes de Neptune (Lodders and Fegley, 1994). Cettesur-abondane pourrait être due à l'inhibition de la onversion de CO en CH4 dans desouhes profondes de la troposphère. Marten et al. (2005) ont à nouveau observé Neptuneet en ont déduit des résultats similaires (qCO=1�10�6 à 20% près) en observant les ÷ursdes raies (2-1), (3-2) et(4-3) de CO. Lellouh et al. (2005), suivi par Hesman et al. (2007),ont observé à la fois les ÷urs en émission et les larges motifs d'absorption des raies deCO(2-1) et (3-2) ; ils proposent que le CO a une origine mixte. La soure externe entraîneune augmentation de qCO dans la stratosphère d'un fateur �2 par rapport à sa valeurdans la troposphère. Le alul du �ux externe de CO indique qu'il est de 10 à 500 foissupérieur au �ux externe d'eau, mesuré par Feuhtgruber et al. (1997). L'origine de lasoure externe de CO qui est invoquée est la hute d'une omète de taille subkilométriqueil y a �200 ans.2.2.2 Saturne et UranusIl reste enore beauoup d'inertudes dans les as de Saturne et d'Uranus. Le CO a étédéteté sur les deux planètes (Noll et al., 1986; Enrenaz et al., 2004b). Malheureusement,le rapport de mélange de CO dans la stratosphère de es deux planètes est enore très peuontraint et don le taux de dép�t de CO par rapport à H2O ne peut être estimé, ni dansun as ni dans l'autre, si bien qu'il est impossible, à l'heure atuelle, de ontraindre lasoure d'un éventuel apport externe. Dans le as de CO, il existe aussi potentiellement unesoure interne (voir paragraphe 1.3.2), qui a été observée sur Jupiter et Neptune (Bézardet al., 2002; Lellouh et al., 2005). L'intensité de elle-i n'a pas pu être ontrainte ellenon plus. Sa mesure permettrait de déterminer le rapport O/H et l'ativité onvetivedans les ouhes atmosphériques profondes des planètes géantes (Bézard et al., 2002).Sur Saturne, la bande à 5 �m de CO a été détetée par Noll et al. (1986), par Bézardet al. (1989), puis par Noll and Larson (1991) et le CO a un rapport de mélange de l'ordrede 1�10�9, s'il est uniformément réparti dans l'atmosphère de la planète. Cependant, Nolland Larson (1991) n'ont pas été en mesure de séparer les valeurs du rapport de mélangetroposphérique et stratosphérique puisqu'ils ne disposaient pas d'une résolution vertialesu�sante. C'est pourquoi les ontributions des �ux internes et externes au rapport demélange de CO n'ont pu être évaluées. Par la suite, Rosenqvist et al. (1992) ne purentque déduire une limite supérieure de 1�10�7 de leurs observations millimétriques sur lavaleur de qCO.Dans le as d'Uranus, 'est la �uoresene de CO à 5 �m qui a été détetée (Enre-naz et al., 2004b). Les auteurs ont déduit de leurs observations un rapport de mélange



2.3 Les observations d'Uranus et leur analyse 107115 GHz 230 GHz1re nuit 320-430 K 250-420 K2nde nuit 380-500 K 260-400 KTab. 2.1: Plages de valeurs de la température système lors des deux nuits d'observation d'Uranus,en septembre 2006.de 3�10�8, si le CO est on�né dans la stratosphère de la planète, ave une inertituded'un fateur 2. Dans la troposphère, les auteurs ont déterminé une limite supérieure de2�10�8, améliorant ainsi les préédentes limites supérieures déterminées par Marten et al.(1993) et Enrenaz et al. (1996), respetivement de �3�10�8 et 5�10�7. Et omme lesbarres d'erreur des observations d'Enrenaz et al. (2004b) étaient onséquentes, les au-teurs étaient dans l'impossibilité de faire la distintion entre la soure interne et la soureexterne. Pour Uranus, omme pour Saturne, le rapport entre les apports de CO et de H2On'a pas pu être mesuré et l'origine d'une éventuelle soure externe reste indéterminée.Des observations de CO sur Saturne et Uranus ont été menées, dans le adre demon travail, dans les domaines millimétriques (IRAM) et submillimétriques (JCMT).Ces observations, leur modélisation et les résultats de ette étude sont présentés dans leparagraphe suivant. Les travaux relatifs aux observations faites ave l'antenne de 30m del'IRAM ont fait l'objet d'une publiation (Cavalié et al., 2008a). Une seonde publiationest en ours de préparation (Cavalié et al., 2009). Elle est foalisée sur les observationsmenées au JCMT.2.3 Les observations d'Uranus et leur analyse2.3.1 ObservationsUranus a été observée ave l'antenne de 30m de l'IRAM entre les 16 et 18 septembre2006. La taille apparente de la planète était de 3.700 et la latitude du point sub-terrestreétait de -5.25�. La vitesse relative Terre-Uranus avait pour valeur 6.6 km�s�1 et Uranuss'éloignait de la Terre.Les deux réepteurs A et B de l'antenne de 30m ont été utilisés onjointement. Cesréepteurs partagent deux bak-ends à des longueurs d'onde de 1 et 3 mm. Ils permettentd'observer les transitions J = 1! 0 et J = 2! 1 de CO, qui se trouvent à des fréquenesde 115.271 et 230.538 GHz respetivement. La résolution spetrale de es bak-ends a été�xée à 1 MHz dans les deux as. La largeur de bande aessible dépend de la fréqueneobservée : à 115 GHz, la largeur aessible est de 512 MHz, alors qu'à 230 GHz, la largeuraessible est de 1024 MHz. Les observations ont été menées en mode SSB (Single SideBand) et les fateurs de rejetion de la bande image étaient de 0.001 à 115 GHz et de 0.01à 230 GHz. Les mesures OFF ont été enregistrées en utilisant le mode wobbler swithing,ave une fréquene de basule entre le ON et le OFF de 0.5 Hz. Les températures systèmesrelevées lors des deux nuits d'observation au niveau des deux bak-ends sont répertoriéesdans la table 2.1. La profondeur optique atmosphérique à 115 GHz était de 0.15-0.20,alors qu'elle était de 0.25-0.30 à 230 GHz.



108 Le monoxyde de arboneBande n�1 n�2 n�3 n�4 n�5115 GHz 114.503 GHz 114.887 GHz 115.271 GHz - -230 GHz 229.002 GHz 229.770 GHz 230.538 GHz 231.306 GHz 232.074 GHzTab. 2.2: Fréquenes entrales des tunings programmés lors des observations de septembre 2006.À 115 GHz et à 230 GHz, les largeurs de bandes observées étaient de 512 MHz et 1024 MHz respe-tivement. Tous les tunings ont été parourus de manière ylique, dans la boule d'observation, avedes temps d'intégration de 30 min à 1 h par tuning. Seulement trois bandes ont pu être observéesà 115 GHz, à ause de la présene de la raie de O2 terrestre (à 118.750 GHz), qui empêhe touteobservation au-delà de 115.5 GHz.Les modèles laissent prévoir que les raies de CO sur les planètes géantes sont larges etpeuvent ouvrir plusieurs GHz dans les domaines millimétrique et submillimétrique (voirle as de Neptune dans Lellouh et al. (2005) par exemple). Ces raies sont en e�et desraies d'absorption, qui se forment aux alentours de la tropopause, ave éventuellement un÷ur plus étroit en émission. C'est la raison pour laquelle nous avons adopté la tehniqueprésentée dans Lellouh et al. (2005) pour observer les transitions J = 1! 0 et J = 2! 1de CO. Cette tehnique onsiste à utiliser les deux réepteurs en parallèle sur des bandesde fréquenes légèrement déalées l'une par rapport à l'autre, de manière à ouvrir la pluslarge bande possible. Cette tehnique a également été utilisée ave suès par Hesman et al.(2007) pour déterminer le pro�l vertial de CO sur Neptune. Lors de nos observations,nous avons opté pour un reouvrement de 25% entre deux bandes ontiguës. Pour haquetuning, des bandes de 896 MHz et 1792 MHz étaient ouvertes à 115 GHz et à 230 GHzrespetivement. Les di�érents tuning sont détaillés dans la table 2.2. Ainsi, 3 et 5 bandesontiguës ont été observées à 115 GHz et à 230 GHz respetivement. Les di�érentes bandesont été observées suessivement, ave des temps d'intégration allant de 30 min à 1 h,et e de manière ylique. S'il a été impossible d'observer au-delà de 115.5 GHz provientdu fait que l'opaité atmosphérique devient trop importante à partir de ette fréquene.En e�et, la raie de O2 terrestre fait quelques GHz de large et rend toute observationimpossible à sa proximité.Les spetres obtenus lors des observations sont présentés sur la �gure 2.1. Tout d'abord,une ligne de base polynomiale (de degré 3 au maximum) a été retirée. Puis, les ripples,qui sont par ailleurs lairement identi�ables sur la �gure 2.1, ont été retirés par analyse deFourier, dans haque bande. Seuls les ripples ommuns à toutes les bandes ont été �ltrés.La fréquene �ltrée sur la bande à 115 GHz est 0.0075 MHz�1. On retrouve égalementette fréquene sur la bande à 230 GHz, mais il faut également soustraire un ripple à0.032 MHz�1. Ensuite, les di�érentes bandes ont été onnetées entre elles. Comme lemontre la �gure 2.1, les di�érentes bandes ont des niveaux moyens de ontinu di�érents.La onnexion entre deux bandes ontiguës se fait alors en moyennant les valeurs de latempérature d'antenne sur les 25%, qui sont en ommun entre les deux bandes, et enmettant à l'éhelle la seonde bande par rapport à la première. En proédant de la sorteave toutes les bandes de fréquenes disponibles, on obtient un spetre dont le niveau deontinuum est �xé par la première bande. Comme Mars n'était pas observable lors deette ampagne, auune alibration absolue n'a été entreprise. De e fait, les spetres sontinterprétés en termes de ontraste raie-sur-ontinu et les ontinua observés (en tempé-rature d'antenne) ont été remis à l'éhelle du ontinuum du modèle (en température debrillane). En�n, la résolution des spetres a été réduite à 16 MHz, de manière à réduire



2.3 Les observations d'Uranus et leur analyse 109Saturne 0 xNH3 0.069 0.67PH3(1-0) 0.1011 0.67PH3(2-1) 0.0997 0.67CO(1-0) 0.0709 0.60CO(2-1) 0.0679 0.60
Uranus 0 xNH3 0.069 0.67PH3(1-0) 0.1003 0.66PH3(2-1) 0.0990 0.66CO(1-0) 0.0696 0.60CO(2-1) 0.0666 0.60Tab. 2.3: Paramètres ollisionnels 0 [m�1.atm�1℄ (à 300 K) et x employés lors des simulationsde spetres de Saturne et d'Uranus.le bruit de fond. Le spetre sur lequel le niveau de bruit est le plus faible par rapport auniveau de ontinuum est prinipalement le spetre à 115 GHz ; l'opaité atmosphérique yest en e�et moindre.Le premier onstat que l'on peut dresser à la vue des résultats, 'est que le CO n'estdéteté ni à 115 GHz, ni à 230 GHz (voir �gure 2.2). Nous avons don proédé à ladétermination de limites supérieures sur les rapports de mélange de CO, et ela aussi biendans le as d'une soure purement interne que dans le as d'une soure purement externe.Avant de voir quels pro�ls vertiaux ont été testés et quelles sont les valeurs des limitessupérieures qui ont été établies, nous allons nous onentrer sur la validité du modèlede ontinuum qui a été obtenu par le programme numérique de résolution du transfertradiatif.2.3.2 Modèle de ontinuumNous avons utilisé le programme de résolution du transfert radiatif pour modéliserl'émission d'Uranus aux fréquenes auxquelles les observations ont été menées. Le pro�lthermique employé est elui de la �gure 1.4 (voir partie II paragraphe 1.3). Les opaitésdues aux raies de NH3 à 30 GHz et à 572 GHz et à la raie de CO ont été prises en ompte.Le pro�l vertial de rapport de mélange de NH3 utilisé pour les aluls est présentédans la partie suivante (voir �gure 2.3). La valeur de qNH3, qui est en-dessous du niveaude ondensation, est en aord ave les mesures de Hofstadter and Muhleman (1989)(qNH3 = 7:8�10�7).Les paramètres spetrosopiques de NH3 et de CO ont été extraits du atalogue du JPL(Pikett et al., 1998). Les paramètres ollisionnels 0 et x (voir partie II paragraphe 1.3.2,pour les notations) pour NH3 proviennent de Berge and Gulkis (1976) et Brown andPeterson (1994) respetivement. Dans le as de CO, es paramètres sont tirés de Draegertand Dudley (1968), Varanasi (1988), Beaky et al. (1996) et Weisstein and Serabyn (1996).Ils ont été alulés pour un mélange H2-He équivalent au as d'Uranus (voir table 1.1,partie II paragraphe 1.3.2) et les valeurs obtenues sont notées dans la table 2.3.Le modèle de ontinuum que nous obtenons est en aord ave des mesures antérieures.En e�et, nous obtenons Tb = 94:8 K à 200 GHz et la valeur de 97.4 K a été observée parEnrenaz et al. (1996). À 230 GHz, le ontinuum modélisé a pour valeur Tb = 91:5 K etOrton et al. (1986) ont mesuré Tb = (93:7� 3:0) K.Notre modèle de ontinuum a don été validé et il a été possible d'e�etuer des déter-minations de limites supérieures de qCO.
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 Frequence [GHz]  Fig. 2.2: Spetre d'Uranus à 115 GHz et à 230 GHz, après traitement des données et dégradationde la résolution spetrale à 16 MHz, pour réduire le bruit de fond. La raie à 231.280 GHz est la raiede l'ozone terrestre.2.3.3 Pro�l vertiaux de CO testésLa détetion de CO par �uoresene dans l'atmosphère d'Uranus par Enrenaz et al.(2004b) a permis de déterminer le rapport de mélange de CO à un fateur 2 près. Lesauteurs ont favorisé un apport externe de CO. La première distribution de CO testée estdon une distribution vertiale ave le CO on�né dans la stratosphère, soit au-dessusde �100 mbar, ave un rapport de mélange de 3�10�8 (niveau de la détetion). Lesauteurs ont également plaé une limite supérieure sur qCO, dans l'éventualité où le COproviendrait uniquement du ÷ur de la planète. La seonde distribution testée orrespondà ette hypothèse. Le CO a un pro�l vertial onstant sur toute l'atmosphère et qCO est�xé à 2�10�8. Ces deux distributions sont représentées sur le graphe de la �gure 2.3.Les limites supérieures qui ont été déterminées à partir des observations réaliséess'appuyent sur les types de distributions vertiales issues de la �gure 2.3.
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Fig. 2.3: Pro�ls vertiaux de CO utilisés pour les simulations de spetres d'Uranus (traits ontinus).Le pro�l vertial de NH3 est également traé sur le graphe (trait ontinu). Les pro�ls notés E'04proviennent de Enrenaz et al. (2004b). Ils traduisent le niveau de détetion de CO, dans l'hypothèsed'une origine externe, et de la limite supérieure qui a été �xée sur qCO, dans l'hypothèse d'uneorigine interne. Les pro�ls vertiaux, orrespondant aux limites supérieures déterminées à partir desobservations présentées dans e travail, sont traés en pointillés (origine interne) et en tirets (origineexterne).2.3.4 RésultatsLa température qui règne dans les atmosphères des planètes géantes fait que l'intensitédes raies de CO augmente ave la fréquene, jusqu'à 1000 GHz environ. C'est pourquoiles raies J = 1 ! 0 et J = 2 ! 1 de CO sont les raies les plus faibles en-dessous de1000 GHz. Cependant, la transmission atmosphérique est meilleure aux basses fréquenes.Comme l'opaité à 115 GHz est plus faible qu'à 230 GHz, le meilleur ompromis entreintensité et opaité est obtenu à 230 GHz parmi les observations dont nous disposions.C'est la raison pour laquelle le spetre à ette fréquene permet de déterminer les limitessupérieures les plus basses.Les limites supérieures qui ont été déterminées à partir de l'analyse du spetre à230 GHz (voir �gure 2.4) sont les suivantes :� qCO<1.8�10�8, dans le as d'une origine purement interne� qCO<2.7�10�8, dans le as d'une origine purement externe (CO on�né au-dessusde �100 mbar)La valeur qCO<1.8�10�8 est en aord ave la limite supérieure obtenue par Enrenazet al. (2004b) dans le as d'une origine interne de CO. La valeur qCO<2.7�10�8 est en
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 Frequence [GHz]  Fig. 2.4: Spetre d'Uranus observé autour de la fréquene de la transition J = 2 ! 1 de CO. Labande spetrale s'étend sur 4 GHz et la résolution est de 16 MHz. Le CO n'a pas été déteté. Laourbe en tirets ourts représente le spetre synthétique d'Uranus ave un pro�l vertial de CO quiorrespond à la limite supérieure établie par Enrenaz et al. (2004b) (qCO=2�10�8, onstant avel'altitude). Le modèle qui orrespond à la détetion d'Enrenaz et al. (2004b) (soure externe seule,qCO=3�10�8, CO on�né dans la stratosphère) donne la ourbe en pointillés. En�n, les spetressynthétiques, qui orrespondent aux limites supérieures à 3� déterminées par nos observations, sonttraés en tirets longs (soure interne seule, qCO=1.8�10�8, onstant ave l'altitude) et en trait plein(soure externe seule, qCO=2.7�10�8, CO on�né dans la stratosphère).aord ave la limite supérieure établie par Marten et al. (1993) dans le as d'une origineexterne de CO. Cependant, ette dernière valeur semble, de prime abord, inohérente vis-à-vis du niveau de détetion de la �uoresene de CO d'Enrenaz et al. (2004b), où le COest on�né dans la stratosphère.2.3.5 DisussionLa faiblesse de la soure de haleur interne d'Uranus pourrait être à l'origine d'uneonvetion limitée dans les ouhes internes de la planète (Hunten, 1978; Wallae, 1980;Podolak et al., 1995). De e fait, la remontée d'espèes himiques hors-équilibre thermo-dynamique, omme le CO, pourrait être inhibée. Le fait de mesurer une abondane faiblede CO dans la troposphère d'Uranus pourrait trouver ainsi en partie son expliation. Deplus, le pro�l thermique d'Uranus est quasi-isotherme entre 1 mbar et 1 bar (voir partie II,�gure 1.4). La détetion de omposés minoritaires à es niveaux atmosphériques est donrendu plus di�ile. Les premières tentatives de détetion de CO dans le domaine milli-métrique ont permis d'établir des limites supérieures : qCO<4�10�8, d'après Rosenqvistet al. (1992), et qCO<3�10�8, d'après Marten et al. (1993). En observant Uranus dansle domaine submillimétrique ave l'antenne du CSO et un spetromètre à transformée deFourier, Enrenaz et al. (1996) n'ont pu améliorer ette dernière limite (qCO<5�10�7).Enrenaz et al. (2004b) ont déteté la �uoresene de CO. Leur analyse suggère que leCO est plut�t on�né dans la stratosphère, ave un rapport de mélange de 3�10�8. Tou-tefois, les auteurs ont établi, de manière onservatrie, une limite supérieure de 2�10�8



114 Le monoxyde de arboneDate �p ÆSEP17 sep 2006 16.600 -14.3�14 jan 2008 18.500 -7.0�Tab. 2.4: Taille apparente de Saturne et latitude du point sub-terrestre sur la planète, lors desobservations de septembre 2006 et janvier 2008.pour un pro�l onstant. Pourtant, nos observations n'ont pas permis de déteter la raiede CO(2-1). Nous avons don déterminé des limites supérieures pour les deux modèlessimples d'apport de CO (interne pur et externe pur). Dans le as d'une origine interne,nous obtenons qCO<1.8�10�8 et ette valeur est en aord ave la limite supérieure d'En-renaz et al. (2004b). En revanhe, la limite supérieure que nous avons déterminée dansle as d'une origine externe (qCO<2.7�10�8) semble être en ontradition ave le niveaude détetion d'Enrenaz et al. (2004b), puisque es valeurs sont omparables. Le pro-blème est que leur modèle de �uoresene ne prenait pas en ompte la di�usion par lesnuages atmosphériques, et don les auteurs en arrivent à penser que leur valeur pouvaitêtre surestimée d'un fateur au moins égal à 2. Une expliation possible, permettant deréonilier ette détetion ave la limite supérieure que nous avons déterminée, serait, ànotre sens, que la di�usion par les nuages atmosphériques n'est pas négligeable à 4.7 �met que la valeur de qCO déterminée, dans l'hypothèse où le CO a une origine externe, aété légèrement surestimée. D'après nos observations, il n'y a pas de preuve en faveur ouen défaveur d'une origine externe pour le CO.Le CO est une moléule qui pourrait être responsable de la prodution de CO2 surUranus. Cependant, nos observations, ainsi que les limites supérieures que nous en avonsdéduites, ne permettent pas de remettre ette hypothèse en ause, puisque le CO2 a été dé-teté ave un rapport de mélange très inférieur à elui de CO (qCO2 = (4:0� 0:5)�10�11).Le développement d'un modèle omplet de la photohimie d'Uranus, qui prendrait lesinertitudes du shéma himique en ompte (Dobrijevi et al., 2003; Hébrard et al., 2006;Hébrard et al., 2007), est en ours. Il permettrait de tester les di�érentes hypothèsesonernant l'apport d'espèes oxygénées, telles H2O, CO et CO2, dans l'atmosphère d'Ura-nus. Aussi, en omprenant mieux la himie de es omposés dans l'atmosphère d'Uranus,pourra-t-on tenter de reproduire les abondanes observées.
2.4 Les observations de Saturne et leur analyseSaturne a été observée aux fréquenes de CO à deux reprises dans le adre de mareherhe. Les premières observations ont eu lieu entre les 16 et 18 septembre 2006, àl'aide de l'antenne de 30m de l'IRAM. Les observations les plus réentes ont eu lieu àHawaï, entre les 13 et 15 janvier 2008, ave l'antenne de 15m du JCMT. Les valeursde la taille apparente de la planète �p et de la latitude du point sub-terrestre ÆSEP sontprésentées dans la table 2.4. La vitesse relative Terre-Saturne était de 16.3 km�s�1 lorsdes observations à l'IRAM et de 20.4 km�s�1 lors des observations au JCMT. La planètes'approhait de la Terre dans les deux as.



2.4 Les observations de Saturne et leur analyse 115Bande n�1 n�2 n�3 n�4 n�5345 GHz 343.545 GHz 344.045 GHz 344.545 GHz 345.045 GHz 345.545 GHzBande n�6 n�7 n�8 n�9 n�10345 GHz 346.045 GHz 346.545 GHz 347.045 GHz 347.545 GHz 348.045 GHzTab. 2.5: Fréquenes entrales des tunings programmés lors des observations de janvier 2008. Lalargeur de bande était de �1 GHz. Tous les tunings ont été parourus de manière ylique, dans laboule d'observation, ave des temps d'intégration de 30 min par tuning.2.4.1 Observations ave l'antenne de 30m de l'IRAMLes observations de Saturne ont été menées à la suite des observations d'Uranus. Laseule di�érene entre les deux séries d'observations réside dans le fait que le télesope nepointait pas le point sub-terrestre. C'est que les anneaux de Saturne masquaient environ10% du disque dans l'hémisphère nord, si bien que le point visé se trouvait entre lesanneaux et le limbe sud. Le déentrage était de 0.600 en asension droite et de -5.000 endélinaison.La �gure 2.5 représente les spetres bruts obtenus à 115 GHz et à 230 GHz. Les fré-quenes des ripples observés étaient similaires à elles observées sur les spetres d'Uranus.Elles ont été �ltrées par la même proédure que préédemment. Les spetres à 115 GHzet à 230 GHz, une fois les di�érentes bandes reonnetées, sont présentés sur la �gure 2.6.Là enore, auune raie n'est détetée et des limites supérieures ont pu être établies (voirparagraphe 2.4.6).2.4.2 Observations ave l'antenne de 15m du JCMTAprès avoir éhoué dans la détetion des transitions J = 1 ! 0 et J = 2 ! 1, nousavons tenté de déteter une transition à plus haute fréquene : la transition J = 3! 2 à345 GHz. Le JCMT est sans doute l'un des meilleurs instruments qui permette de tentere type de détetion. Des observations ont don été e�etuées les nuits des 13 et 14 janvier2008. La taille apparente de la planète et la latitude du point sub-terrestre sont indiquéesdans la table 2.4. La vitesse relative Terre-Saturne était alors de 20.1 km�s�1alors quela planète se rapprohait de la Terre. La planète Mars étant visible en début de nuit,des observations à la même fréquene ont permis de alibrer le spetre de Saturne entempérature de brillane (voir paragraphe 2.4.4).Les observations se sont déroulées de manière sensiblement équivalente aux observa-tions faites ave le télesope de l'IRAM. En e�et, les deux bandes disponibles, de 1 GHzhaune, ont été utilisées en parallèle. Cependant, quelques di�érenes sont notables :� 10 bandes de fréquenes ont été observées. La bande totale ouverte va de 343 GHzà 348.5 GHz. Les di�érentes fréquenes de tuning sont présentées dans la table 2.5.� Le reouvrement entre deux bandes ontiguës a été �xé à 50%, de manière à e quele temps total d'intégration soit le même sur haque partie du spetre.� Le réseau de réepteurs HARP (4�4 réepteurs) a été utilisé.Les températures systèmes (Tsys) et l'opaité atmosphérique à 225 GHz (�225) sont onsi-gnées dans la table 2.6.La taille du lobe d'antenne du JCMT est de 14.600. Or, les pixels du réseau HARPsont séparés de 3000. C'est pour ette raison que l'utilisation du réepteur HARP a été
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 Frequence [GHz]  Fig. 2.6: Spetre de Saturne à 115 GHz et à 230 GHz après traitement des données et dégradationde la résolution spetrale à 16 MHz pour réduire le bruit de fond. La raie à 231.280 GHz est la raiede l'ozone terrestre. Nuit n�1 Nuit n�2Tsys-réepteur H10 320-450 K 260-340 KTsys-réepteur H08 390-440 K 310-340 K�225 �0.08 �0.06Tab. 2.6: Plages de valeurs de Tsys et de �225 lors des deux nuits d'observation au JCMT.optimisée de manière à utiliser deux pixels pour les basules ON /OFF. Ainsi, le réepteurH10 a été utilisé pour la position ON et le réepteur H08 a été utilisé pour la positionOFF, et inversement (voir �gure 2.7). De e fait, le temps d'intégration est doublé, arles ontributions de haque pixel pourront être sommées par la suite. La méthode d'ob-servation utilisée est le position swithing entre les réepteurs H08 et H10. L'éart entreles positions ON et OFF est don de 6000.
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Fig. 2.7: Séquenes de basulement entre les réepteurs H08 et H10 pour e�etuer les mesuresON et OFF en position swithing.

Fig. 2.8: Spetre de Saturne, observé à 345 GHz, ave le réepteur H10. La raie qui �gure à343.2 GHz est le doublé de l'ozone (O3) terrestre.Les observations brutes du réepteur H10 sont présentées à la �gure 2.8. Il existe deuxtypes de ripples sur les spetres observés. Il y a tout d'abord un ripple à basse fréquenequi ause l'ondulation dont l'amplitude est la plus importante. Il est soustrait ave uneligne de base polynomiale. Il y a également des ripples à plus haute fréquene qui sont�ltrés par analyse de Fourier (à 0.01 MHz�1, voire à 0.005 MHz�1 et 0.02 MHz�1). Lesobservations ave le réepteur H08 en revanhe n'ont pu être utilisées en raison de leurmoindre qualité, ar les ripples de haute fréquene étaient plus importants et irrégulierssur les spetres de e pixel. Les di�érentes bandes ont �nalement été reonnetées enremettant à l'éhelle leurs parties ommunes (50% pour deux bandes ontiguës) et larésolution a été dégradée à 16 MHz pour diminuer le bruit.



2.4 Les observations de Saturne et leur analyse 119
 1e-04

 0.001

 0.01

 0.1

 1

 10

 100

 1000

 10000
 1e-11  1e-10  1e-09  1e-08  1e-07  1e-06  1e-05  1e-04  0.001

 P
re

ss
io

n
 [

m
b

ar
] 

 Rapport de melange 

NH3PH3

Origine interne

N&L’91

Origine externe

Limite superieure

Origine interne

Limite superieure

Origine externe

N&L’91

Origine externe

Detection JCMT

Fig. 2.9: Pro�ls vertiaux de CO utilisés pour les simulations de spetres de Saturne. Les pro�lsvertiaux de NH3 et de PH3 sont également traés sur le graphe (traits ontinus). Les pro�ls notésN&L'91 proviennent de Noll and Larson (1991). Ils traduisent le niveau de détetion de CO, dansl'hypothèse d'une origine externe et dans l'hypothèse d'une origine interne. Sont également présentésles pro�ls vertiaux qui orrespondent aux limites supérieures déterminées à partir des observationsIRAM et le pro�l vertial qui donne le meilleur ajustement du spetre observé ave le JCMT. Ilre�ète une éventuelle origine externe de CO dans l'atmosphère de Saturne2.4.3 Modèle de ontinuumComme dans le as de la modélisation du spetre d'Uranus, nous avons herhé àvalider notre modèle de simulation. À partir du moment où seule l'émission du disqueplanétaire est onsidérée, le modèle peut être omparé à des observations antérieures.Le pro�l thermique qui a été utilisé est elui de la �gure 1.3, du paragraphe 1.3 dela partie II. L'absorption due à NH3 et PH3 a été prise en ompte. Les distributionsvertiales de es deux omposés sont issues des travaux de Davis et al. (1996) et Fletheret al. (2007) respetivement (voir �gure 2.9). Les paramètres spetrosopiques des raiesprises en ompte et alulées dans le as de Saturne sont répertoriés dans la table 2.3.Les mêmes raies de NH3 que préédemment ont été intégrées dans le alul de l'opaité,et les transitions J = 1! 0 et J = 2! 1 du PH3 ont été ajoutées.Le ontinuum de notre modèle, en éhelle de températures de brillane, est de 141.6 Kà 115 GHz et 140.0 K à 230 GHz. Ces valeurs sont en aord ave les mesures de Kleinet al. (1978), qui ont obtenu �140�15 K à 115 GHz et �135�11 K à 230 GHz. Ce bonaord est on�rmé par la omparaison ave les observations d'Ulih (1981). Cet auteur amesuré une température de brillane de 150�7 K à 86 GHz et de 164�12 K à 142 GHz.



120 Le monoxyde de arboneLes observations ont eu lieu alors que l'inlinaison des anneaux était très importante, equi a augmenté la valeur de la température mesurée. Ave notre modèle, nous obtenons141.2 K à 86 GHz et 141.6 K à 142 GHz. À plus haute fréquene, le ontinuum atteintune valeur de 137.7 K à 310 GHz, en aord ave des observations d'Hildebrand et al.(1985).Saturne a un système d'anneaux développé qui peut ouvrir une grande partie dudisque de la planète, lorsque son inlinaison est maximale. Ils sont une soure d'absorp-tion du �ux du disque et ont un spetre d'émission qui leur est propre. Lors des ob-servations de septembre 2006 et janvier 2008, l'inlinaison des anneaux était de -14.3�et-7.0�respetivement. Dans le as des observations de 2006, les anneaux ouvraient environ10% de l'hémisphère nord de la planète et ontribuaient au �ux total émis. C'est la raisonpour laquelle le télesope a été pointé entre les anneaux et le limbe sud de la planète lorsdes observations de 2006, pour nous permettre de nous a�ranhir au maximum de l'e�etdes anneaux. D'après Melnik et al. (1983) et de Pater and Dikel (1991), la températurede brillane des anneaux (�20-30 K) est très inférieure à la température du disque à 1 et3 mm (�140 K). Don, en première approximation, leur ontribution à l'émission totalepeut être négligée. L'e�et des anneaux a don été négligé, dans le as des observations de2006, et les données ont été analysées en termes de rapport raie-sur-ontinu. En revanhe,ils ont été pris en ompte dans le as des observations de 2008, ar nous avons proédé àune alibration absolue de la température de brillane de Saturne.2.4.4 Calibration absolue des observations au JCMTPrinipeIl est possible d'obtenir une mesure de la température de brillane de Saturne, si unautre objet éleste est observé en même temps et si le �ux émis par et objet est onnu.En e�et, la température de brillane Tb est liée à la température d'antenne par la relationTb = T �a FeffBeff Fd (2.1)où Feff etBeff sont respetivement la forward e�ieny et la beam e�ieny de l'antenne.La grandeur Fd orrespond au fateur de dilution de la soure dans le lobe de l'antenneet Fd = �1� 2�� �p�l �2��1 (2.2)où �p et �l sont la taille apparente de la planète observée et la taille du lobe primairede l'antenne respetivement. En janvier 2008, Mars a été observée en même temps queSaturne. On a don les valeurs de la température d'antenne des ontinua à 345 GHz pourles deux planètes. De plus, l'équation 2.1 peut être érite pour haune des planètes et lesrelations résultantes peuvent être ombinées entre elles(Tb)Sat(Tb)Mars = (T �a )Sat(T �a )Mars (Fd)Sat(Fd)Mars (2.3)En onlusion, la onnaissane de (Tb)Mars nous permet de remonter à la valeur de (Tb)Sat.



2.4 Les observations de Saturne et leur analyse 121Détermination de (Tb)MarsD'après Ulih (1981), la température de brillane de Mars à � = 3:3 mm peut êtreobtenue par la relation suivante :(Tb)Mars(r) = (Tb)Mars (r0)rr0r (2.4)où r est la distane hélioentrique de Mars au moment des observations et r0 une distanehélioentrique de référene, qui vaut 1.524 U.A. En outre, Ulih (1981) donne(Tb)Mars (r0) = 206:8� 5:8 K (2.5)Au 14 janvier 2008, la distane hélioentrique de Mars était r = 1:599 U.A. (soure :Institut de Méanique Céleste et de Calul des Éphémérides). La température de brillanede la planète valait don (Tb)Mars(� = 3:3 mm) = (202� 6) K.La température de brillane de Mars dans l'infrarouge lointain a été tabulée par Wright(1976). Ainsi, (Tb)Mars est onnue à � = 350 �m sur plusieurs années. En prenant la valeurmoyenne des deux valeurs qui orrespondent à la période du 14 janvier 2008, on obtientla valeur (Tb)Mars(� = 350 �m)= (210� 7) K.En�n, d'après Gri�n et al. (1986), le spetre de Mars est très similaire à un spetre deorps gris entre 350 �m et 3.3 mm. C'est pourquoi il est possible d'obtenir la températurede brillane de Mars entre es deux longueurs d'onde par une interpolation logarithmique.Ainsi, on obtient à 345 GHz (soit à 0.87 mm)(Tb)Mars (� = 0:87 mm) = (206� 7) K (2.6)La valeur de (Tb)Mars peut également être alulée en utilisant le programme développépar Lellouh et Amri (disponible à l'adresse Internet suivante : http ://www.lesia.obspm.fr/�lellouh/mars).Ce modèle utilise les températures de surfae et de sub-surfae générées par la Mars Cli-mate Database (Lewis et al., 1999; Forget et al., 2006) et les éphémérides de l'Institutde Méanique Céleste et de Calul des Éphémérides (http ://www.ime.fr) pour alulerl'émission thermique de Mars. Ce modèle donne (Tb)Mars = 213:2 K.Détermination de (Tb)SatÀ partir de la formule 2.3, il est désormais faile de déterminer la température debrillane de Saturne observée à 345 GHz. Sahant que (T �a )Sat=54 K, (T �a )Mars=63 K,(�p)Sat=18.500et (�p)Mars=14.200, on obtient �nalement(Tb)Sat (� = 0:87 mm) = (127� 26) K (2.7)dans le as où (Tb)Mars = (206� 7) K (interpolation des valeurs observées) et(Tb)Sat (� = 0:87 mm) = (131� 23) K (2.8)dans le as où (Tb)Mars = 213:2 K (modèle Lellouh et Amri). Les inertitudes ont étéalulées en prenant en ompte une inertitude de 5 K pour (T �a )Sat et (T �a )Mars.La mesure de la température de brillane de Saturne à 345 GHz ave une inlinaisondes anneaux de 7�, onstitue une nouvelle mesure absolue sur le spetre de la planète.



122 Le monoxyde de arboneModélisation de (Tb)SatLa valeur obtenue par l'observation a été modélisée en tenant ompte de l'absorptionet de l'émission des anneaux de la planète. Le disque planétaire émet une densité de �ux(F )p=2940 Jy, e qui orrespond à Tb = 135 K. En suivant le formalisme de Melnik et al.(1983) et les résultats de de Pater and Dikel (1991) et de Dunn et al. (2005), on peutestimer que la profondeur optique des anneaux �a est de �0.8�0.4 et que leur températurede brillane est de 40�15 K à 345 GHz. Le �ux Fa alors obtenu est faible, e qui on�rmeque l'apport des anneaux peut être négligé, au premier ordre, pour des inlinaisons faibles,omme ela a été fait dans le as des observations de 2006. La densité de �ux totale Fémise par la planète et les anneaux s'éritF = Fd �1� 
a
d �1� e� �asin�� + Fa �1� e� �asin��� (2.9)où 
a est l'angle solide sous lequel la portion des anneaux qui masquant le disque est vue,tandis que 
p est l'angle solide sous lequel le disque planétaire est vu et � est l'inlinaisondes anneaux (7�lors de es observations). La température de brillane de 123 K. En tenantompte des inertitudes onernant �a et Fa, on obtient une inertitude de �4 K sur latempérature de brillane modélisée.La température de brillane alulée est prohe de la valeur obtenue par l'observation àl'équation (2.7). Par ontre, elle est plus éloignée de la seonde valeur tirée de l'observationet du modèle de Lellouh et Amri (voir éq. 2.8), tout en restant dans la barre d'erreur deelle-i. Or, l'émission thermique de Mars est ertainement mieux modélisée par le modèlede Lellouh et Amri qu'ave l'interpolation de valeurs observées. La di�érene de 131-123=8 K observée vient probablement de notre mauvaise onnaissane de la profondeuroptique et de la température de brillane des anneaux à 345 GHz. C'est pour remédier àe problème que des observations de Saturne et de ses anneaux sont néessaires dans ledomaine submillimétrique. Elles pourraient être e�etuées par interférométrie.2.4.5 Pro�ls vertiaux de CO testésComme dans le as d'Uranus, es observations ont été modélisées a�n de détermi-ner l'abondane de CO dans l'atmosphère de Saturne. Ce sont tout d'abord les pro�lsvertiaux déterminés par Noll and Larson (1991) qui ont été testés. Il faut dire que lesauteurs n'ont pu départager la omposante interne de la omposante externe sur le pro�lvertial de CO. Leurs observations infrarouges pouvaient tout aussi bien être modéliséespar un pro�l uniforme (origine interne pure), ave qCO=1�10�9, que par un pro�l verti-al où la majorité du CO est on�née au-dessus de la tropopause (origine externe), aveqCO=2.5�10�8 si p < 100 mbar et qCO=1�10�10 si p > 100 mbar. Parmi les 18 raiesobservées, une seule permettait de favoriser une origine interne pour le CO. Ces pro�lsvertiaux sont présentés sur la �gure 2.9.2.4.6 RésultatsLes observations faites ave le télesope de l'IRAM n'ont pas permis de déteter leCO sur Saturne. Des limites supérieures ont été déterminées, pour les deux hypothèsesd'apport de CO, à partir du spetre à 230 GHz. Le spetre résultant est présenté sur
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 Frequence [GHz]  Fig. 2.10: Spetre de Saturne observé autour de la fréquene de la transition J = 2 ! 1 de CO.La bande spetrale s'étend sur 4 GHz et la résolution est de 16 MHz. Le CO n'a pas été déteté. Laourbe en tirets ourts représente le spetre synthétique de Saturne ave un pro�l vertial de CO quiorrespond au niveau de détetion établi par Noll and Larson (1991) (qCO=1�10�9 uniforme). Lemodèle d'apport externe qui orrespond à la détetion de Noll and Larson (1991) (qCO=2.5�10�8,au-dessus de 100 mbar et 1�10�10 en-dessous) donne la ourbe en pointillés. En�n, les spetressynthétiques qui orrespondent aux limites supérieures à 3� déterminées par nos observations sonttraés en tirets longs (soure interne, qCO=3.9�10�8 uniforme) et en traits pleins (soure externe,qCO=6.3�10�8, au-dessus de 100 mbar et 1�10�10 en-dessous).la �gure 2.10. Si l'on envisage une soure externe, la limite supérieure est �xée par lebruit de fond mesuré sur le spetre à qCO=6.3�10�8 au-dessus de 100 mbar et 1�10�10en-dessous. À supposer qu'il s'agit d'une soure interne, la limite supérieure est �xée àqCO=3.9�10�8. C'est une amélioration d'un fateur 3 de la préédente limite supérieurequi avait été établie par Rosenqvist et al. (1992). Mais, ette dernière limite est enoretrès au-dessus du niveau de détetion de Noll and Larson (1991). La limite �xée par lemodèle d'apport externe est plus prohe de la valeur de Noll and Larson (1991), en restantnéanmoins au-dessus.D'après les modèles, le ontraste des raies de CO augmente ave la fréquene jusqu'à�1000 GHz, e qui explique pourquoi Saturne a été observée à plus haute fréquene. Lesobservations e�etuées au JCMT à 345 GHz ont permis de déteter la raie de CO(3-2).L'inertitude sur le ontraste de la raie, due à la proédure de traitement des données, estde l'ordre d'un fateur 2. La modélisation de ette raie on�rme le niveau de détetion deNoll and Larson (1991) : elle reproduit en e�et approximativement le ontraste en prenantun pro�l uniforme ave qCO=1�10�9. Le ontraste de la raie est mieux ajusté en �xant lavaleur de qCOà 1.6�10�9 (Bézard et al., 1989). Mais il y a un inonvénient, les spetressynthétiques ne reproduisent pas �dèlement les ailes de la raie observée et si on modélise latransition ave le modèle d'apport externe de Noll and Larson (1991), le ontraste obtenuest bien trop important (�1 K). C'est pourquoi il a fallu modi�er légèrement e modèle.Le niveau de pression au-dessus duquel qCO est �xé à 2.5�10�8 a été ajusté de manièreà obtenir une meilleure modélisation de la raie. Le niveau qui permet de minimiser untest lassique de �2 est �15 mbar. En on�nant le CO en-dessous de 10 mbar, il n'est
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 Frequence [GHz]  Fig. 2.11: Spetre de Saturne à 345 GHz. La bande spetrale s'étend sur 5.5 GHz et la résolutionest de 16 MHz. La transition J = 3 ! 2 de CO a été détetée. Le modèle d'apport interne ave leniveau de détetion de Noll and Larson (1991) (qCO=1�10�9 uniforme) donne la ourbe en tirets.Le spetre synthétique en trait plein est obtenu en �xant qCO à 1�10�10 en-dessous de �15 mbar et2.5�10�8 au-dessus.plus possible de reproduire la raie observée, pour la simple raison qu'un ÷ur en émissionapparaît empêhant ainsi l'obtention du bon ontraste. Si, en revanhe, on augmente leniveau limite au-delà de 15 mbar (altitude inférieure), il faut diminuer qCO. Malgré ela,la raie n'est pas aussi bien ajustée par le modèle : 'est que la raie synthétique s'élargitar des pressions supérieures sont sondées.Ce dernier résultat donne à roire que la soure prinipale de CO dans l'atmosphèrede Saturne pourrait être externe. En e�et, un pro�l vertial de CO du type du modèle Cde Moses et al. (2000) (voir leur �gure 10) pourrait onvenir pour reproduire le spetreobservé. Ce pro�l indique un rapport de mélange de 1�10�9 à 200 mbar, 1�10�8 à 20 mbaret 2�10�8 à 4 mbar. Le maximum de qCO est atteint à 2�10�4 mbar. À e niveau qCO esttrès supérieur au niveau mesuré, mais la raie détetée ne permet pas de sonder des niveauxaussi hauts. D'après nos observations, les modèles A et B de Moses et al. (2000) ont peude hanes de se traduire par des spetres synthétiques satisfaisants. La modélisation duspetre observé par des pro�ls vertiaux issus de modèles photohimiques est une étapeindispensable avant de pouvoir avaner une quelonque onlusion sur l'origine de COdans l'atmosphère de Saturne. Ce travail est atuellement en ours. Il devrait égalementpermettre de donner une première estimation du rapport des taux de dép�t de CO et deH2O et de ontraindre ainsi une éventuelle soure externe.Il faut noter, ependant, que la soustration des ripples sur les bandes individuelles,avant la reonnexion de elles-i, donne lieu à des e�ets de bords qui déforment plus oumoins les bords de haque bande. Les ailes de la raie ne sont don pas omplètement �ables



2.4 Les observations de Saturne et leur analyse 125à �100-200 MHz au-delà du entre de la raie. Il est, partant, évident que e résultat doitêtre on�rmé par de nouvelles observations.2.4.7 DisussionL'observation de CO dans les atmosphères des planètes géantes est d'une importaneruiale si l'on veut déterminer l'origine des omposés oxygénés. La mesure du taux dedép�t de CO par rapport à H2O dans une atmosphère permet de ontraindre une éventuellesoure externe.Le CO a été observé pour la première fois en 1985-1986 dans l'atmosphère de Sa-turne dans l'infrarouge (Noll et al., 1986). À partir du spetre de Saturne entre 1990 et2230 m�1, Noll and Larson (1991) ont déteté 13 raies de la bande vibrationnelle (1-0)de CO mais n'ont pas été en mesure d'établir s'il s'agit d'une soure interne et une soureexterne, même si une des raies détetées permettait de favoriser une soure interne. Ene�et, la raie P14 sonde la troposphère. Cependant, Moses et al. (2000) ont objeté queette raie était ontaminée par une raie de PH3, argument qui rend toute analyse de etteraie déliate.En appliquant leur modèle photohimique, Moses et al. (2000) ne sont pas parvenus,eux non plus, à di�érenier l'e�et d'une soure interne de l'e�et d'une soure externe. Lesrésultats de leur modélisation ont montré que les présenes onjointes d'une soure interneet d'une soure externe représentaient le sénario le plus simple apable de reproduire lespetre observé par Noll and Larson (1991) et les observations de H2O et CO2 réalisées parle satellite ISO. Ave leur modèle photohimique, Ollivier et al. (2000) ont proposé uneomposition de type ométaire pour modéliser l'apport externe d'espèes oxygénées. Maise sénario ne rend pas su�samment ompte de l'apport de CO dans la stratosphère deSaturne : un apport de CO par onvetion depuis les ouhes profondes de l'atmosphèrede la planète est néessaire. Contrairement à Ollivier et al. (2000), le modèle de Moseset al. (2000) a besoin d'un apport externe d'espèes oxygénées présentant une liaison C-O,en plus de l'apport externe de H2O, pour reproduire les spetres observés par ISO.Les observations du spetre de Saturne aux fréquenes des transitions J = 1 ! 0 etJ = 2 ! 1 de CO ont permis d'abaisser les limites supérieures établies préédemmentdans le domaine millimétrique (Rosenqvist et al., 1992). Notre limite qCO<6.3�10�8 étant,il nous est impossible de rejeter l'hypothèse d'un apport externe de CO formulée par Nolland Larson (1991). Il en va de même pour le modèle d'origine externe de Moses et al.(2000), où qCO augmente ave l'altitude, même si, dans e modèle, qCO devient supérieurà notre limite supérieure entre 10�1 et 10�5 mbar. Mais il faut dire que de tels niveauxde pression ne ontribuent pas au rayonnement aux fréquenes observées et don, que lespetre est insensible à une augmentation de qCO dans ette partie de la stratosphère.La détetion de la raie de CO(3-2) permet de �xer de nouvelles ontraintes sur lepro�l vertial de CO. Cette raie sonde une zone qui s'étend de 10 mbar à 1 bar environ.Pour le ontraste observé, la raie n'est ependant pas aussi large qu'elle l'aurait été sielle avait été formée autour de 100 mbar. Cette remarque donne à penser que le COpourrait être on�né dans la stratosphère, au-dessus d'un niveau de 15 mbar environ,ave qCO=2.5�10�8 (à un fateur 2 près). Il reste néanmoins une inertitude onernantle ontraste et la largeur de la raie : leur détermination est limitée par le traitement desbandes individuelles (le �ltrage des ripples en partiulier). Ce modèle simple doit donêtre a�né. C'est pourquoi il faudra tenter de modéliser ette raie à partir des résultats



126 Le monoxyde de arbonede modèles photohimiques, et e de manière à ontraindre le �ux externe. Il sera alorspossible de donner une estimation du rapport entre les taux de dép�t de CO et H2O.De nouvelles mesures, dans la stratosphère par exemple, sont en outre néessaires pouron�rmer e résultat.2.5 Conlusion et perspetivesLes premières observations de Saturne et d'Uranus, que nous avons e�etuées avele télesope de 30m de l'IRAM dans le adre de mon travail, se sont soldées par desnon-détetions. Nous avons pu en revanhe �xer de nouvelles limites supérieures.Dans le as d'Uranus, la limite supérieure �xée pour un pro�l onstant ave l'altitude(origine interne) est en aord ave elle établie par Enrenaz et al. (2004b) (qCO<2�10�8).Cependant, dans le as où le CO serait on�né dans la stratosphère, la limite supérieureobtenue (qCO<2.7�10�8, si p < 100 mbar) n'est que légèrement inférieure au niveau dedétetion d'Enrenaz et al. (2004b). Il n'en demeure pas moins que e résultat est om-patible ave leur mesure. En e�et, leur modèle de �uoresene ne prend pas en ompte ladi�usion par les nuages, e qui a pu entraîner d'une surestimation de qCO d'un fateur aumoins égal à 2. Quant aux valeurs déduites de nos observations, elles onstituent égale-ment une ontrainte supplémentaire sur une éventuelle variation temporelle de qCO dansl'atmosphère d'Uranus.La limite supérieure �xée onernant l'origine interne de CO dans l'atmosphère deSaturne (qCO<3.9�10�8 uniforme) améliore la préédente limite déterminée par Rosenq-vist et al. (1992) dans le domaine millimétrique, d'un fateur 3. Cette limite est enoretrès supérieure au niveau de détetion des observations infrarouges de Noll and Larson(1991) (qCO=1�10�9 uniforme) et la limite supérieure que nous avons �xée sur l'origineexterne de CO (qCO<6.5�10�8, au-dessus de 100 mbar) est, elle aussi, supérieure au niveaudéterminé dans le modèle d'origine externe de Noll and Larson (1991) (qCO<2.5�10�8,au-dessus de 100 mbar).L'observation à plus haute fréquene du spetre de Saturne a permis de déteter laraie de CO(3-2) ave un rapport signal-sur-bruit su�sant pour apporter de nouvellesontraintes sur le pro�l vertial de CO. Cette observation on�rme au premier ordre lesobservations de Noll and Larson (1991) et de Bézard et al. (1989). Nous pouvons préisertoutefois que le modèle le plus �dèle aux observations néessite que le CO soit on�né àdes pressions inférieures à �15 mbar, ave qCO=2.5�10�8 à un fateur 2 près. C'est donun argument qui plaide en faveur d'une origine externe de CO sur Saturne. Ce résultatdemande à être on�rmé par de nouvelles modélisations photohimiques ainsi que par lamodélisation de ette observation, ave des modèles plus réalistes que eux présentés ii(pas de disontinuité dans les pro�ls vertiaux par exemple).Il m'est impossible, en l'état atuel de mes investigations, de me positionner sur laquestion de l'origine de CO dans l'atmosphère d'Uranus. Le pro�l de raie de CO(3-2)déteté sur Saturne laisse penser que le CO pourrait majoritairement être d'origine externeet éarte l'hypothèse d'une origine purement interne si l'on fait on�ane aux ailes de laraie telles qu'elles sont déterminées par le traitement des données e�etué. De nouvellesmodélisations sont indispensables pour on�rmer mon hypothèse. Et il est néessaired'e�etuer de nouvelles observations de Saturne et Uranus, à plus haute fréquene, a�nde déteter l'émission de CO stratosphérique. Ainsi, le rapport de mélange de CO pourrait



2.5 Conlusion et perspetives 127être ontraint à des pressions faibles. J'ai déposé une demande de temps d'observation auJCMT en e sens et elle vient d'être aeptée onernant Saturne. Une fois es observationsréalisées, il devrait être possible de mieux ontraindre les pro�ls vertiaux de CO surSaturne.Des observations aux fréquenes de CO ont également été inluses dans le GuaranteedTime Key Programm �Water and related hemistry in the Solar System� du télesopespatial Hershel. Ces observations sont foalisées sur des fréquenes dont la simulationindique que les raies ont les ontrastes les plus forts et qu'elles ne sont pas à proximité deraies de NH3 (et de PH3 dans le as de Saturne). Le temps alloué à haque Key Programayant été revu à la baisse dernièrement, il se pourrait que es observations soient plut�tintégrées dans une demande de temps ouvert (Cavalié et al., 2007).
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Chapitre 3L'eau
3.1 Une ontrainte observationnelle : l'atmosphère ter-restreL'atmosphère terrestre ontient, selon les onditions atmosphériques, de 0 à 4% devapeur d'eau. L'opaité de l'atmosphère est très dépendante de ette quantité. En e�et,la vapeur d'eau est l'absorbant le plus important dans les domaines millimétrique, sub-millimétrique et infrarouge. D'autres moléules, telle que O2, peuvent auser une opaitéatmosphérique importante autour de leurs fréquenes de transition. Cependant, alors queles raies d'absorption atmosphérique de O2 font quelques GHz de large, les raies de l'eau(à 557 GHz, par exemple) font plusieurs dizaines de GHz de large ar elles sont saturées.La largeur de ertaines fenêtres spetrales observables ainsi que la transmittane atmo-sphérique dépendent de la quantité de vapeur d'eau présente dans l'atmosphère terrestre.La quantité qui est souvent utilisée pour traduire ette quantité sur la ligne de visée est laquantité de vapeur d'eau préipitable. Elle est notée PWV pour preipitable water vapor.D'une manière générale, l'opaité atmosphérique diminue ave l'altitude, quelle quesoit la fréquene. C'est la raison pour laquelle les grands observatoires sont onstruitsen altitude. Dans le as d'ALMA, le site de onstrution est à 5000 m d'altitude dansune zone extrêmement aride. Mais, même à es altitudes, il n'est pas possible d'obser-ver les transitions intenses de l'eau provenant d'objets élestes, ar es transitions sonttoujours saturées depuis le sol. À e jour, seules quelques observations ont permis d'ob-server diretement l'eau sur des orps du Système solaire depuis le sol (Enrenaz et al.,1995b). En revanhe, les isotopes de l'eau (omme HDO, H218O) peuvent être observés,à onditions que les rapports isotopiques soient su�samments élevés pour permettre unedétetion lors de es observations. L'intérêt d'envoyer un télesope dans l'espae est donévident puisque les observations depuis une plateforme spatiale permettent de s'a�ranhirde l'atmosphère terrestre. Ces 10 dernières années, trois télesopes ont été lanés pourobserver l'eau : ISO1, SWAS2 et Odin. Le premier d'entre eux permettait d'observer dansl'infrarouge, alors que les deux suivants permettaient d'observer dans le domaine submil-limétrique. Leur suesseur est le télesope spatial Hershel, qui sera lané par une fuséeAriane 5 au début de l'année 2009.1Infrared Spae Telesope2Submillimeter Wave Astronomy Satellite



130 L'eau3.2 État des lieuxL'eau a été détetée dans la stratosphère des 4 planètes géantes et de Titan (Feuhtgru-ber et al., 1997, 1999b; Lellouh, 1999; Coustenis et al., 1998). Contrairement au CO, l'eauondense à la tropopause des planètes géantes lorsqu'elle est transportée par onvetiondepuis les ouhes internes. Une soure interne ne peut pas être invoquée pour expliquerl'observation d'un rapport de mélange qH2O�10�7 dans la stratosphère. Cette observationimplique don une origine externe pour e omposé oxygéné. Cette origine peut prendreplusieurs formes : un �ux ontinu d'IDP, la hute de matière aux latitudes magnétique-ment onnetées ave les anneaux et les satellites de la planète ou la hute sporadique deomètes de tailles sub-kilométriques. Nous allons désormais nous onentrer sur le as deJupiter.La modélisation des observations infrarouges du telesope spatial ISO orrespondantà des raies de l'eau stratosphérique sur Jupiter indique qu'une grande partie de ette eauaurait pour origine la hute de la omète SL9 en juillet 1994 (Lellouh et al., 2002). Ene�et, un modèle hybride qui ombine un apport d'eau dû à SL9 et un fond dû aux IDPpermet de reproduire l'ensemble des raies détetées par ISO. Or, Bergin et al. (2000) ontmontré que des observations e�etuées en 1999 (réalisées ave le télesope spatial SWASdans le domaine submillimétrique) pouvaient être modélisées de manière satisfaisante ensupposant une soure ontinue de type IDP, ave un �ux de 2.0�106 m�2�s�1. Lellouhet al. (2002) ont tenté de reproduire les raies observées par SWAS en 1999 et 2001 ave leurmodèle hybride, mais les ontrastes obtenus sont environ 2 fois trop faibles par rapportaux observations. Il existe don une ontradition entre les observations infrarouges etsubmillimétriques.Pour tenter de lever ette ontradition, nous avons analysé des observations plusréentes, menées par le télesope spatial Odin. Les résultats de ette analyse et d'unenouvelle analyse des observations SWAS ont fait l'objet d'une publiation (Cavalié et al.,2008b). Ces résultats sont dérits dans les paragraphes suivants.3.3 Observations3.3.1 Observations e�etuées par le télesope spatial SWASLe télesope spatial SWAS est un télesope du programme Small Explorer de la NASA,dont le miroir primaire a un diamètre de �60 m. Il a été lané en 1998, prinipalementpour étudier la formation d'étoiles et la himie du milieu interstellaire. Il est omposéde deux réepteurs, dont un qui peut observer la raie fondamentale de la vapeur d'eau à557 GHz. Les spetres ont été enregistrés par un spetromètre aousto-optique (AOS).Jupiter a été observée à deux reprises, en 1999 et en 2001. La résolution spetraleétait de �1 km�s�1. Les spetres ont été enregistrés en mode Double Side Band (DSB)et ont été orrigés dans la mesure où la ontribution de la bande image a été retirée.Une aratéristique de es spetres est qu'ils présentent des ailes très larges au-delà de100 km�s�1 qu'il est impossible de reproduire par les modèles (en ajoutant d'autres ab-sorbants par exemple). Ces ailes ont sûrement une origine instrumentale (Bergin et al.,2000; Lellouh et al., 2002). Elles engendrent une inertitude onernant le niveau duontinuum réel des spetres. Ces observations ont permis de déteter la raie de l'eau à
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 Vitesse [km.s-1]  Fig. 3.1: Observation de Jupiter, le 8 novembre 2002, à la fréquene de la raie fondamentale del'eau. La température d'antenne est représentée en fontion de la vitesse relative. Le rapport signal-sur-bruit est de 16.557 GHz ave un rapport signal-sur-bruit de 17 (en 1999) et 10 (en 2001). Elles ont déjàfait l'objet d'analyses dans Bergin et al. (2000) et Lellouh et al. (2002) et on trouve danses publiations d'avantage de détails. Ces observations nous les avons réanalysées dansle adre de mon travail.3.3.2 Observations e�etuées par le télesope spatial OdinLe télesope spatial Odin a été lané en 2001. Le diamètre de l'antenne est de 1.1 m.Ce télesope peut observer sur plusieurs bandes de fréquenes, dont une bande qui permetd'observer la transition fondamentale de l'eau (l10-l01) à 557 GHz. À ette fréquene, lelobe de l'antenne du télesope est de 2.10. C'est la raison pour laquelle e télesope utiliseJupiter omme soure pour alibrer le pointage de l'antenne. C'est en e�et une soure àfort ontinuum à 557 GHz dont la taille apparente est de �35-4000.Les artes qui sont enregistrées pour ajuster le pointage du télesope ontiennent unpixel où la visée est entrée sur le disque de Jupiter, aux erreurs de pointage près. En outre,les artes de pointages sont enregistrées autour de la fréquene de la raie de H2O. C'estpourquoi les spetres des pixels entraux des artes de pointage ont été analysées dansun premier temps. Mon objetif était de déterminer si le rapport signal-sur-bruit étaitsu�sant pour pouvoir utiliser les données de es artes. Comme des artes de pointagesont relevées fréquemment, il pouvait être intéressant d'essayer de traer une éventuellevariabilité temporelle du pro�l de la raie de H2O. La onlusion est que le niveau de bruitest trop élevé pour pouvoir mener une étude, ar le temps d'intégration est insu�sant(�5 min pour le pixel entral).Le télesope Odin a été pointé vers Jupiter pour e�etuer une intégration longue etun spetre de la raie fondamentale de l'eau (l10-l01), à haute résolution spetrale, a étéobtenu le 2 novembre 2002. La raie de l'eau à 557 GHz y est observée ave un rapportsignal-sur-bruit de 16. Ces observations ont été réalisées en position-swithing et enregis-trées par un AOS (Olberg et al., 2003). Les réepteurs ont aquis le signal en mode SSB.La largeur de la bande spetrale observée est de 1 GHz. Comme Jupiter est une soureà fort niveau de ontinuum, des ondes stationnaires se développent dans l'instrument et



132 L'eauprovoquent l'apparition de ripples (voir �gure 3.1).La taille du lobe d'antenne, à ette fréquene, est telle que les spetres mesurés or-respondent à un spetre planétaire moyen. La largeur de la raie est prinipalement dueà l'e�et du smearing, ausé par la vitesse équatoriale élevée au limbe qui est environde 12.6 km�s�1 (Bergin et al., 2000). Les observations du télesope Odin n'ont pas étéalibrées en �ux, don toutes les observations sont interprétées en terme de rapport raie-sur-ontinu et les niveaux de ontinuum des observations SWAS et Odin ont été mis àl'éhelle du ontinuum de notre modèle de simulation (Tb = 128:6 K).Les paragraphes suivants dérivent la proédure d'analyse des observations que nousavons suivie. Elle peut être résumée de la manière suivante :� Un modèle photohimique 1D de l'atmosphère de Jupiter dépendant du temps estutilisé pour simuler un pro�l vertial de H2O, en fontion de l'hypothèse d'apportde H2O séletionnée.� Le raie de l'eau à 557 GHz est simulée à partir du pro�l vertial de H2O issu dumodèle photohimique.� Le spetre simulé est omparé aux observations pour ontraindre les paramètres dumodèle photohimique.3.4 La modélisation de l'apport externe de H2O dansla stratosphère de Jupiter3.4.1 Le modèle photohimiqueNous avons utilisé le modèle photohimique 1D dépendant du temps d'Ollivier et al.(2000), qui est adapté au as de l'atmosphère de Jupiter. L'équation de ontinuitédnidt = Pi � niLi � div(�i) (3.1)est résolue à haque altitude et pour haque omposé i. Dans ette équation, n [m�3℄ estla onentration, P [m�3�s�1℄ le taux de prodution himique, L [s�1℄ la perte himiqueet � [m�2�s�1℄ le �ux vertial.Le modèle prend en ompte 46 hydroarbures et omposés oxygénés, au travers de 593réations himiques et de réations de photolyse. Le shéma himique est supposé justeet omplet. Cette hypothèse se justi�e dans la mesure où le rapport de mélange de H2One dépend que très faiblement de l'abondane des hydroarbures (dont la himie est malonnue). La ondensation à la tropopause est prise en ompte. Dans le as de l'eau, la loide ondensation utilisée est tirée de Marti and Mauersberger (1993) et s'érit :log p = 12:537� 2663:5T (3.2)où p [Pa℄ est la pression de vapeur saturante et T [K℄ la température. Cette équationn'est valable que dans l'intervalle 170-250 K. Cependant, elle est utilisée pour des tempé-ratures inférieures, par extrapolation, puisque auune donnée n'est disponible en-dessous



3.4 La modélisation de l'apport externe de H2O dans la stratosphère deJupiter 133de 170 K. Le oe�ient de di�usion turbulente K employé est le oe�ient du modèle C(modèle nominal) de l'étude de Moses et al. (2005). Son expression estK = 8<: 4:5� 105 (1� 10�2=p)0:4 si p < 1:0� 10�2 mbar4:5� 105 (1� 10�2=p)0:76 si 1:0� 10�2 < p < 1 mbar1:358978� 104 (1=p)0:52 si 1 < p < 316 mbar (3.3)Le oe�ient K(z) est ontraint par les observations des hydroarbures. Les �ux entrantsde omposés oxygénés et d'hydrogène atomique, également extraits de Moses et al. (2005),sont injetés dans l'atmosphère de Jupiter à une altitude de 900 km, soit une pression de2�10�6 mbar.3.4.2 Les hypothèses d'apport externe de H2OMoses et al. (2000) ont montré qu'une soure de type IDP est plus probable qu'unesoure de type anneaux/satellites dans le as de Jupiter, ar les �ux estimés provenantdes IDP sont supérieurs de �2 ordres de grandeur. C'est la raison pour laquelle nousavons hoisi de négliger l'éventuel apport dû aux anneaux/satellites. Il nous restait donà omparer les résultats de deux modèles. Le premier modèle onerne une soure de typeIDP tandis que le seond a deux soures : une soure faible de type IDP et une soureométaire due à SL9. Par la suite, nous désignerons le premier modèle le �modèle IDP�et le seond le �modèle SL9�.Modélisation d'un apport dû aux poussières interplanétaires : le modèle IDPComme le disque planétaire n'est pas résolu spatialement, nous utiliserons des pro�lsvertiaux de H2O qui sont moyennés sur le disque. Le seul paramètre qu'il faut �xer pourvéri�er l'hypothèse d'une soure de type IDP est la valeur du �ux externe d'eau, noté�IDPH2O. Un exemple de pro�l vertial est présenté sur la �gure 3.2.Modélisation d'un apport dû à la hute de la omète SL9 : le modèle SL9Dans le as du modèle SL9, nous avons onstruit des pro�ls vertiaux de H2O à la datedes impats (juillet 1994) et nous les avons laissé évoluer jusqu'à la date des observations(septembre 1999 et janvier 2001 pour les données SWAS et novembre 2002 pour les donnéesOdin) grâe au modèle photohimique. Les pro�ls initiaux ont été bâtis sur la base d'un�ux ontinu faible et d'un apport sporadique dû à la omète SL9. Le �ux ontinu faibleorrespond à un �ux dû aux IDP de �IDPH2O=4�104 m�2�s�1 (Lellouh et al., 2002). Commenous allons le voir, ette valeur est 2 ordres de grandeur en-dessous des valeurs typiquesde �ux dans les modèles IDP. L'apport sporadique oasionné par les impats ométairesa été modélisé par deux paramètres : le niveau de pression p0 jusqu'auquel s'est fait ledép�t d'une part et la valeur du rapport de mélange initial q0 au-dessus du niveau depression p0 d'autre part (voir Lellouh et al. (2002) pour de plus amples détails). Pourhaque alul, la valeur de q0 a été �xée à une valeur onstante, en fontion de l'altitude,au-dessus du niveau p0.Dans le as des modèles SL9, nous utiliserons également des pro�ls vertiaux de H2Oqui sont moyennés sur le disque, même si les impats de SL9 étaient tous situés dansl'hémisphère sud de la planète (à 44� S de latitude). Il a été prouvé que le mixage
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 Rapport de melange Fig. 3.2: Exemple de pro�l vertial de H2O, dans le as d'un modèle IDP, ave un �ux entrant�IDPH2O=3.7�106 m�2�s�1.longitudinal de l'atmosphère est e�ae en-dessous de 1 mbar. En e�et, des observationsde HCN ont montré que e omposé s'était répandu sur plusieurs degrés en longitudeseulement quelques mois après les impats (Bézard et al., 1997). Les dép�ts de la omèteSL9 ont don formé une einture longitudinale autour de la planète à la suite des impats.Il nous faut don tenir ompte de l'apport ontinu d'eau, modélisé par un �ux faible dûaux IDP, et un apport loalisé, situé à 44�S dû à SL9. Cet apport est paramétrisé parp0 et q0. En moyennant es deux types de pro�ls vertiaux sur le disque de la planète,on obtient le type de pro�l orrespondant au modèle hybride de Lellouh et al. (2002).La valeur de p0 est déterminée par la loalisation altitudinale des impats de SL9 et lavaleur de q0 est multipliée par le rapport entre la surfae de la einture longitudinale oùse situent les dép�ts et la surfae totale de la planète. En proédant de la sorte, nousdéterminons des valeurs de q0 qui sont des valeurs moyennées sur le disque planétaire.Cette hypothèse simpli�atrie se justi�e par le manque de résolution spatiale de nosobservations et par la faible e�aité du mixage latitudinal (Kunde et al., 2004; Lellouhet al., 2006). Cette hypothèse ne sera plus justi�ée dans le as d'observations e�etuéesave le télesope spatial Hershel (voir paragraphe 4.4) ou ave l'interféromètre ALMA.Deux possibilités sont à envisager dans le as des modèles SL9. Le premier as de �gureest elui où la valeur de p0 est �xée et où la valeur de q0 est ajustée grâe aux observations.Dans le seond as, 'est l'inverse qui se réalise : la valeur de q0 est �xée et la valeur de p0est ajustée. Néanmoins, les valeurs �xées n'ont pas été hoisies au hasard. Il existe en e�etdes ontraintes sur les valeurs de p0 et q0. La ontrainte la plus forte onerne sans doutele niveau p0, ar le niveau de dép�t de matière lors des impats de SL9 a été observé lorsdes impats. Des observations de raies de CO, dans le domaine millimétrique, ont permisà Moreno (1998) de mesurer p0=0.2�0.1 mbar. Les observations post-impats de CO etde CS de Lellouh et al. (1995, 1997) et de Moreno et al. (2001b) ont permis d'établir des
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 Rapport de melange Fig. 3.3: Exemple de pro�l vertial du rapport de mélange de H2O en fontion de la pressiondans le as d'un modèle SL9. La ourbe en trait plein orrespond à la date des impats (07/1994)et la ourbe en tirets orrespond à la date des observations Odin (11/2002). L'évolution entre esdeux états est alulée par le modèle photohimique. Les pro�ls orrespondent au ouple de valeursp0=0.2 mbar et q0=1.9�10�7.niveaux de 0.3, 0.04-0.2 et 0.1 mbar pour p0 respetivement. Une autre ontrainte vientde la mesure de la densité de olonne de l'eau dans la stratosphère de Jupiter. Lellouhet al. (2002) ont déduit de la totalité des observations du satellite ISO que le rapportde masses H2O/CO est égal à 0.07. Ce rapport �xe don la densité de olonne de H2Oà (2.0�0.5)�1015 m�2. Une telle valeur a permis de déduire une valeur de q0=6�10�8au-dessus du niveau de dép�t. Un exemple de pro�l vertial d'un modèle SL9, à la datedes impats et à la date des observations Odin, est présenté sur la �gure 3.3.3.5 Modélisation des observationsLe programme de résolution du transfert radiatif a été utilisé pour modéliser le spetrede Jupiter et la raie de l'eau à 557 GHz. L'absorption atmosphérique due aux raies del'ammonia (à 572 GHz), de la phosphine (doublet à 533 GHz) et de l'eau (à 557 GHz) ontété prises en ompte. Les oe�ients spetrosopiques liés à es transitions sont présentésdans la table 3.1. La rotation rapide de la planète (T=9.9 h) a été prise en ompte dansla modélisation du smearing.3.6 RésultatsLes paramètres des modèles aptes à reproduire orretement les raies observées ontété déterminés par une proédure de minimisation des moindres arrés (�2). Tous lesrésultats (pro�ls vertiaux, valeurs des paramètres, densité de olonne de H2O...) sont des



136 L'eau0 xNH3 0.069 0.67PH3(2-1) 0.1001 0.67H2O 0.0731 0.85Tab. 3.1: Paramètres ollisionnels 0 [m�1.atm�1℄ (à 300 K) et x [-℄ employés lors des simulationsdu spetre de Jupiter. Référenes : Berge and Gulkis (1976) et Brown and Peterson (1994) pourNH3, Levy et al. (1993, 1994) pour PH3 et Dutta et al. (1993) pour H2O.valeurs moyennes sur le disque. Notons que la prise en ompte de l'inertitude de 5 K surle pro�l thermique ajouterait une inertitude de 0.4�1015 m�2 onernant les valeurs dela densité de olonne, de 0.3�10�7 onernant les valeurs de q0 (dans le as des modèlesSL9) et de 0.6�106 m�2�s�1 sur les valeurs du �ux dû aux IDP (dans le as des modèlesIDP), qui ont été déterminées.3.6.1 Données SWASLa température de Rayleigh-Jeans du ontinuum à -60 km�s�1 des observations de1999 et 2001, menées ave le télesope SWAS, a été établie respetivement à 126.4 K(Bergin et al., 2000) et à 118 K (Lellouh et al., 2002). Après avoir realé le ontinuum auniveau du ontinuum de notre modèle (alulé en température de brillane), il apparaîtque seul le modèle SL9 permet d'obtenir de bons ajustements des deux jeux de données,que e soit au niveau des ailes de la raie ou en termes de ontraste de raie. Si noustentons de reproduire le ontraste de la raie ave un modèle IDP, nous déterminons un�ux �IDPH2O=(3.4�0.5)�106 m�2�s�1 (voir �gure 3.4). Cependant, les ailes modélisées sonttrop larges (voir �gure 3.5). Il n'est don pas possible d'obtenir un ajustement orret,aux barres d'erreur de 1-� près, dans les ailes et au niveau du ÷ur de la raie ave unmodèle IDP. Le meilleur ajustement des deux jeux de données SWAS s'obtient ave unmodèle SL9 où p0=0.2 mbar et q0=(1.8�0.2)�10�7 (voir �gures 3.4 et 3.5), dont la densitéde olonne initiale (au moment des impats) est de nH2O=(3.5�1.0)�1015 m�2.Néanmoins, le niveau de ontinuum de es deux observations est assez inertain, no-tamment à ause des motifs spetraux visibles au-delà de +50 km�s�1. Si le niveau duontinuum est déalé (dans l'intervalle de on�ane de la valeur) vers une valeur plusbasse, alors il est possible de déterminer une nouvelle valeur du �ux dû aux IDP apablede produire un spetre synthétique en aord ave les observations. Pour les observationsde 1999 et de 2001, le ontinuum en température de Rayleigh-Jeans a été �xé à 125.4 K età 117 K, au lieu de 126.4 K et de 118 K respetivement. Ces ontinua sont ensuite remisà l'éhelle de notre ontinuum en température de brillane (Tb = 128:6 K). Les résultatssont alors bien meilleurs (voir �gure 3.6). Le �ux que nous avons déterminé après ettemodi�ation est �IDPH2O=(3.7�0.5)�106 m�2�s�1 et la densité de olonne orrespondanteest nH2O=(2.8�0.4)�1015 m�2. Les spetres synthétiques reproduisent les observations,à 1-� près, sur le domaine [-80 ;+20℄ km�s�1. Même si un test de �2 montre à l'évideneque le modèle SL9 permet de reproduire les observations d'une façon plus préise quele modèle IDP, le modèle IDP ne peut être rejeté, du moins à e stade de l'analyse, arle niveau de ontinuum est inertain. Dans la suite du propos, tous les modèles IDP re-latifs aux observations SWAS sont des modèles pour lesquels le ontinuum a été déalé
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 Rapport de melange Fig. 3.4: Pro�l vertiaux du rapport de mélange de l'eau en fontion de la pression. Le modèleSL9 où p0=0.2 mbar et q0=(1.8�0.2)�10�7 à l'époque des observations SWAS 1999 est traé entrait plein. Le même modèle, traé à l'époque des observations SWAS 2001, �gure en tirets longs.En�n, le modèle IDP, ave un �ux stationnaire de �IDPH2O=3.4�106 m�2�s�1 est traé en tirets ourts.La densité de olonne est de nH2O=3.5�1015 m�2 pour le modèle SL9 au moment des impats etnH2O=2.6�1015 m�2 pour le modèle IDP.vers le bas (de 126.4 K à 125.4 K pour 1999 et de 118 K à 117 K pour 2001, en éhelleRayleigh-Jeans).Le modèle SL9 pour lequel q0 est �xé à 6�10�8 donne aussi un résultat orret pourp0=(0.45�0.09) mbar (voir �gure 3.7). L'inertitude de 0.09 mbar ne re�ète pas l'iner-titude due au niveau de bruit des spetres, mais orrespond au pas en altitude dans lemodèle photohimique qui est de 5 km, soit 0.09 mbar autour de 0.45 mbar. On note queles spetres obtenus pour p0=0.36 et 0.54 mbar sont en-dehors des 1-� de tolérane dueau bruit de fond. La densité de olonne qui orrespond au modèle SL9 où q0=6�10�8 etp0=(0.45�0.09) mbar est nH2O=(2.6�0.6)�1015 m�2 au moment des impats.3.6.2 Données OdinLes observations Odin présentent quelques asymétries dans la forme des ailes de la raieaprès soustration du ripple vu sur la �gure 3.1. Ce fait, de même que le niveau du bruitde fond, onstitue la prinipale soure d'inertitude dans la détermination des modèles quidonnent les meilleurs résultats. Le �ux du modèle IDP obtenu pour e jeu de données estlégèrement inférieur au �ux obtenu pour les observations de SWAS. En e�et, le minimumdu test de �2 orrespond à une valeur de �ux de �IDPH2O=(3.4�0.5)�106 m�2�s�1 (voir�gure 3.8). Ce résultat est en aord ave le résultat obtenu par l'analyse des observationsSWAS ompte tenu des barres d'erreur. Si la raie observée par Odin est modélisée ave lemodèle IDP déterminé à partir de l'analyse des données SWAS (�IDPH2O=3.7�106 m�2�s�1),alors le ÷ur de la raie est mieux reproduit. Mais, bien que le spetre généré par un tel
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Fig. 3.5: Modèle donnant les meilleurs ajustements des données (a) SWAS 1999 et (b) SWAS 2001pour un modèle SL9 dont les paramètres sont p0=0.2 mbar et q0=1.8�10�7 (trait plein). Le �ux dumodèle IDP (tirets) est de �IDPH2O=3.4�106 m�2�s�1. Les pro�ls vertiaux orrespondant sont euxde la �gure 3.4.modèle reste ompris dans les barres d'erreur de 1-�, un tel modèle génère des ailes quisont plus larges.La modélisation de la raie par un modèle SL9 se traduit en revanhe par des ailes deraie plus étroites qu'ave un modèle IDP. Ce résultat vient de e que l'essentiel de l'eauréside à des niveaux de pression inférieurs à 0.2 mbar. Le ÷ur de la raie, ainsi que les ailes,sont orretement reproduits par le spetre synthétique. Lorsque p0 est �xé à 0.2 mbar,le rapport de mélange (au-dessus de e niveau) qui donne les meilleurs résultats estq0=(2.0�0.5)�10�7. En revanhe, lorsque q0 est �xé à 6.0�10�8 (Lellouh et al., 2002), ontrouve p0=(0.54�0.09) mbar (voir �gure 3.9). La densité de olonne pour es deux modèles
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 Rapport de melange Fig. 3.6: Spetres en température de brillane observés par (a) SWAS 1999 et (b) SWAS 2001. Lesontinua de es spetres ont été déalés de manière à obtenir des meilleurs ajustements des donnéesave un modèle IDP. () Pro�l vertial du rapport de mélange de l'eau en fontion de la pression quirésulte d'un �ux de �IDPH2O=3.7�106 m�2�s�1.
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 Rapport de melange Fig. 3.7: Spetres synthétiques du modèle SL9 omparés aux observations de SWAS (a) en 1999et (b) en 2001, ave q0 �xé à 6�10�8. Le niveau de pression de dép�t p0 est 0.45 mbar. () Pro�lsvertiaux de l'eau qui orrespondent aux deux époques d'observation (trait plein pour les observationsde 1999 et tirets pour les observations de 2001).
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Fig. 3.8: Modélisation du spetre obtenu ave le télesope spatial Odin par un modèle IDP, dont le�ux est de �IDPH2O=3.4�106 m�2�s�1 (trait plein). La ourbe en tirets orrespond au �ux déterminépar l'analyse des observations SWAS (�IDPH2O=3.6�106 m�2�s�1).
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Fig. 3.9: Modélisation du spetre obtenu ave le télesope spatial Odin par deux modèles SL9. Laourbe en trait plein représente le spetre synthétique obtenu ave un modèle SL9 où p0=0.2 mbar(�xé) et q0=2.0�10�7 (déterminé). Le modèle en tirets orrespond au modèle où q0=6�10�6 (�xé)et p0=0.54 mbar (déterminé).au moment des impats est nH2O=(3.9�1.0)�1015 m�2 et nH2O=(3.2�0.6)�1015 m�2respetivement.3.7 DisussionLes paramètres déterminés par des tests de minimisation du �2 pour haque obser-vation sont répertoriés dans la table 3.2. Des valeurs moyennes, qui permettent d'appli-quer les di�érents modèles à l'ensemble des données, ont été alulées à partir de ettetable. Pour haque modèle (IDP, SL9 ave q0 �xé et SL9 ave p0 �xé), la valeur moyennedu paramètre variable est alulée en prenant en ompte du rapport signal-sur-bruit dehaque observation. Ainsi, le spetre SWAS 2001 a un moindre impat sur le alul desparamètres moyens que les spetres SWAS 1999 et Odin 2002. Les valeurs obtenues, soit�IDPH2O=3.6�106 m�2�s�1 pour le modèle IDP, soit p0=0.45 mbar pour le modèle SL9 où



142 L'eauModèle �IDPH2O[m�2�s�1℄ p0 [mbar℄ q0SWAS 1999 et 2001IDP (3.7�0.5)�106 - -SL9 (q0 �xé) 4�104 (0.45�0.09) 6�10�8SL9 (p0 �xé) 4�104 0.2 (1.8�0.5)�10�7Odin 2002IDP (3.4�0.5)�106 - -SL9 (q0 �xé) 4�104 (0.54�0.09) 6�10�8SL9 (p0 �xé) 4�104 0.2 (2.0�0.5)�10�7Valeurs moyennesIDP (3.6�0.5)�106 - -SL9 (q0 �xé) 4�104 (0.45�0.09) 6�10�8SL9 (p0 �xé) 4�104 0.2 (1.9�0.5)�10�7Tab. 3.2: Paramètres des modèles IDP et SL9 déterminés par des tests de �2, pour haque obser-vation. Ces résultats ont permis de aluler une valeur moyenne des paramètres de haque modèle,e qui permet d'obtenir de bons ajustements pour l'ensemble des observations. Les meilleurs ajuste-ments sont obtenus ave les modèles SL9 (p0 �xé).q0 est �xé à 6�10�8, soit q0=1.9�10�7 pour le modèle SL9 où p0 est �xé à 0.2 mbar, sontutilisées pour la �gure 3.10.Tout d'abord, l'hypothèse d'un apport par SL9, en �xant le rapport de mélange q0 à6�10�8, implique que le niveau de pression jusqu'auquel le dép�t se fait, est ompris entre0.45 et 0.54 mbar. La densité de olonne orrespondante est en aord ave le résultatde Lellouh et al. (2002). Et pourtant, même si notre modèle photohimique ne permetpas de déterminer la valeur de p0 ave une meilleure préision (à ause du pas de 5 kmen altitude dans la boule de alul), l'intervalle de valeurs obtenu est inompatible aveles intervalles qui ont été déduits d'observations de CO dans le domaine millimétrique àl'époque des impats par (Lellouh et al., 1997) et (Moreno, 1998). En e�et, les intervallesqui ont été mesurés sont 0.04-0.2 mbar et 0.2�0.1 mbar respetivement. C'est la raisonpour laquelle e modèle est à notre sens peu probable, d'après les observations SWAS etOdin.En somme, il ne reste plus qu'à omparer les résultats du modèle IDP ave le modèleSL9 pour lequel p0=0.2 mbar. Nous avons déterminé à partir des trois observations un�ux externe d'eau dont la valeur est �IDPH2O=(3.6�0.5)�106 m�2�s�1 dans le as du modèleIDP. Cette valeur est supérieure à elle obtenue par Bergin et al. (2000), à partir del'observation SWAS 1999, d'un fateur inférieur à 2. Les auteurs ont déterminé un �uxexterne de �IDPH2O=2.0�106 m�2�s�1 en partant de leur modèle physique. Mais, leur modèlene tenait ompte que du transport vertial. Pour simuler des raies moins larges et obtenirleur meilleur ajustement, ils ont don augmenté le rapport (-d(logqH2O)/d(log p)), quireprésente la pente du pro�l vertial du rapport de mélange de l'eau, en faisant passerette valeur de 0.8 à 1.3. Malgré ette modi�ation, les auteurs ont dû onstater que lefait de hanger la valeur de ette pente ne pouvait pas simuler préisément l'e�et de laphotolyse de l'eau, de la himie liée à l'eau et la non-linéarité entre es phénomènes, ainsi
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Fig. 3.10: Modèles moyens donnant les meilleurs ajustements des données pour l'ensemble desobservations. Les spetres (a), (b) et () orrespondent aux observations SWAS 1999, SWAS 2001et Odin 2002, respetivement. Trait plein : modèle SL9 ave p0=0.2 mbar (�xé) et q0=1.9�10�7 ;tirets longs : modèle SL9 ave p0=0.45 mbar et q0=6�10�8 (�xé) ; tirets ourts : modèle IDP ave�IDPH2O=3.6�106 m�2�s�1. Ces valeurs ont été obtenues à partir des données de la table 3.2 en prenanten ompte le rapport signal-sur-bruit de haque observation. Le modèle minimisant le �2 est le modèleSL9 ave p0=0.2 mbar.



144 L'eauque le transport vertial et la ondensation. En prenant en ompte la photolyse et lespertes himiques, ils auraient vraisemblablement obtenu une valeur du �ux externe plusgrande, omparable à elle que nous avons déterminé.Dans le as du modèle SL9, ave p0=0.2 mbar, la valeur moyenne alulée pour q0 est1.9�10�7. Lellouh et al. (2002) ont alulé que la densité de olonne, d'après les obser-vations ISO, était de nH2O=(2.0�0.5)�1015 m�2 à l'époque des observations. La densitéde olonne que nous avons déduite des observations est de nH2O=(3.7�1.0)�1015 m�2au moment des impats. Cette valeur est supérieure à la valeur ISO, mais elle tombeà nH2O=(3.1�0.8)�1015 m�2 à l'époque des observations ISO, si l'on tient ompte dela photolyse, des réations himiques, du transport et de la ondensation. Cette valeurest toujours supérieure à la valeur de Lellouh et al. (2002) mais il y a un reouvremententre les deux intervalles de on�ane. La prise en ompte d'une inertitude de 5 K surle pro�l thermique ajoute, qui plus est, une inertitude de 0.4�1015m�2 sur la densitéde olonne. Une valeur intermédiaire aux deux intervalles de on�ane pourrait don êtreompatible ave toutes les observations de l'eau stratosphérique sur Jupiter (ISO, SWASet Odin). Comme le pro�l vertial d'eau dans Lellouh et al. (2002) a été alulé à partird'un modèle de transport vertial, il serait néessaire de modéliser les observations ISOave un modèle plus omplet au niveau de la photohimie. Ce travail reste à faire et detels résultats pourraient diretement être omparés aux résultats de ette étude.Le modèle SL9 reproduit mieux les raies observées que le modèle IDP, tant au niveaudu ontraste de la raie que de la forme des ailes (voir �gure 3.10). En e�et, le test de �2souligne le fait que le modèle SL9 fournit de meilleurs ajustements que le modèle IDP.Cependant, les spetres simulés par le modèle IDP reproduisent les raies observées à 1-�près, e qui explique que e modèle ne peut être rejeté dé�nitivement.Dans le as où l'eau stratosphérique de Jupiter aurait pour origine la omète SL9,l'état non-stationnaire réé par e dép�t tendrait vers un état stationnaire où seul le �uxfaible dû aux IDP subsisterait (4�104 m�2�s�1 dans notre modélisation). D'après nosaluls, et état devrait être atteint environ 400 ans après les impats. Cette transition setraduirait, tout d'abord, par la désaturation de la raie en raison de la di�usion de l'eauvers le bas et des pertes himiques et photohimiques. C'est pourquoi le ontraste devraittout d'abord augmenter ave le temps (voir �gure 3.11). Notre modèle photohimique,ouplé au programme de simulation des spetres, indique que la température de brillaneau entre de la raie devrait augmenter de 0.76 K, entre 1999 et 2007. En prenant enompte le rapport signal-sur-bruit de l'observation SWAS 1999, un tel e�et pourrait êtreobservé ave Odin, à ondition que le rapport signal-sur-bruit atteigne la valeur de 50.Après et épisode, l'abondane de l'eau diminuant ontinuellement, et l'eau étant di�uséevers des ouhes plus profondes, la raie spetrale devrait devenir moins intense tout ens'élargissant. Sans nouvel apport supplémentaire, elle devrait �nalement tendre vers uneraie qui ne serait due qu'au faible �ux d'IDP du modèle SL9 (voir �gure 3.11).Il faut garder à l'esprit que l'allure du pro�l vertial du rapport de mélange de l'eau,telle qu'elle est alulée par le modèle photohimique, dépend grandement du pro�l verti-al du oe�ient de di�usion turbulente K. Comme il existe de grandes inertitudes sur laomplétude du shéma himique et sur les valeurs des vitesses de réation, haque modèlephotohimique alule une nouvelle valeur du pro�l K(z), en omparant les résultats dumodèle et les distributions vertiales d'espèes observées. Ces valeurs de K(z) peuventdi�érer d'un ordre de grandeur environ à ertaines altitudes (voir Dobrijevi and Parisot(1998), Dobrijevi et al. (2003) et Hébrard et al. (2007) pour une disussion détaillée sur e
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]  Fig. 3.11: Évolution du pro�l de la raie de l'eau, en fontion du temps, dans le as d'une originedue à la hute de SL9. Le pro�l vertial de l'eau a été simulé ave notre modèle photohimique pourplusieurs dates, ave les paramètres initiaux suivants : p0=0.2 mbar et q0=1.9�10�7. Le spetre aété simulé à la date des observations de 1999 ave SWAS (trait plein) et des observations de 2002ave Odin (tirets longs). On présente en outre une observation de la raie telle qu'elle serait apparueen 2007, si elle avait été observée ave Odin (tirets ourts). Lorsque toute l'eau déposée par SL9 auraété éliminée par la photohimie, le transport et la ondensation, l'eau présente dans la stratosphèrede Jupiter ne sera due qu'au faible �ux d'IDP (�IDPH2O=4�104 m�2�s�1). La ourbe en tirets-pointsreprésente une simulation de la raie due à e �ux d'IDP, telle qu'elle serait vue par Odin. Un tel asdevrait se présenter dans environ 400 ans, d'après nos estimations. Pour omparaison, la raie généréepar le modèle IDP (�IDPH2O=3.6�106 m�2�s�1) est traée en pointillés.
point). Comme le montre par exemple la �gure 7 dans Moses et al. (2005), plusieurs pro-�ls de K(z) ont été déterminés à partir d'observations passées. À des pressions de l'ordrede 0.1 mbar, K(z) ' 5�104 m�2�s�1, à un fateur 2 près (Moreno et al., 2003). Nousavons hoisi de prendre le pro�l de K(z) donné par le modèle C de Moses et al. (2005), àpartir des résultats présentés dans ette étude. C'est le modèle nominal dans Moses et al.(2005). À environ 0.1 mbar, K(z)=7.8�104 m�2�s�1. Pour des pressions omprises entre0.1 et 100 mbar, Gladstone et al. (1996) ont trouvé des valeurs supérieures d'un fateur�3. Nous devons don onsidérer le fait qu'un autre hoix de pro�l de K(z) aurait pumodi�er nos résultats. Dans la basse stratosphère, la valeur que nous avons adoptée pourK(z) est une limite supérieure par rapport aux autres pro�ls (voir �gure 7 dans Moseset al. (2005)). En prenant le pro�l K(z) de Gladstone et al. (1996), nous aurions obtenuune di�usion plus e�ae dans la basse stratosphère, e qui se traduirait par une plusgrande quantité d'eau au-dessus du niveau où l'eau ondense. Ce hangement de pro�lde K(z) aurait pour onséquene que les raies simulées seraient plus larges et les raiessimulées dans le adre du modèle IDP se trouveraient en-dehors des barres d'erreur desspetres observés par SWAS et Odin. En �n de ompte, le hoix du pro�l de K(z) deMoses et al. (2005) nous permet d'analyser les raies observées de manière onservativepar rapport aux impliations détaillées i-dessus.



146 L'eau3.8 ConlusionDes observations de l'eau dans la stratosphère de Jupiter ave les télesopes spatiauxSWAS (en 1999 et en 2001) et Odin (en 2002) ont été réalisées. Leur analyse onjointefavorise indéniablement une origine ométaire : la hute de SL9 dans l'atmosphère deJupiter en juillet 1994. En e�et, les observations sont mieux reproduites par notre mo-dèle de simulation, lorsque l'essentiel de l'eau se trouve on�né au-dessus de pressionsinférieures à 1 mbar. Ave notre modèle simpli�é de dép�t de l'eau par SL9 moyenné surle disque, nous obtenons, au moment des impats, un rapport de mélange q0=1.9�10�7,situé au-dessus d'un niveau de dép�t p0=0.2 mbar. Ce modèle tient également ompted'un faible �ux externe d'eau dû aux IDP, dont la valeur est �IDPH2O=4�104 m�2�s�1.Le fait qu'il soit néessaire de on�ner l'eau au-dessus d'un ertain niveau altitudinalest en ontradition ave un état stationnaire qui serait le résultat d'un �ux permanentd'IDP. Tous les spetres obtenus ave un modèle IDP, dont le �ux externe d'eau est de�IDPH2O=(3.6�0.5)�106 m�2�s�1, s'insrivent toutefois dans les barres d'erreur (à 1-�) desspetres observés, même si un test de �2 révèle que e modèle est moins pertinent qu'unmodèle SL9. D'après es résultats, nous pensons qu'une nouvelle analyse des observationsISO inluant un modèle photohimique serait tout à fait souhaitable.3.9 PerspetivesDe nouvelles observations, ave un niveau de signal-sur-bruit supérieur, sont nées-saires pour pouvoir statuer dé�nitivement sur l'origine de l'eau stratosphérique de Jupiter,même si les observations SWAS et Odin plaident en faveur d'une origine ométaire (SL9).L'analyse de données réentes enregistrées par Odin (août 2007, mars et avril 2008) estatuellement en ours. L'observation de Jupiter ave le nouveau télesope Hershel (et soninstrument HIFI), lorsqu'il sera opérationnel, devrait de son �té permettre l'observationde transitions de l'eau entre 500 et 2000 GHz ave une résolution spetrale équivalentedans des temps d'intégration plus ourts. Ave un spetre à fort niveau de signal-sur-bruit, l'allure des ailes des raies de l'eau serait mieux ontrainte, e qui nous permettraitde rejeter l'une des deux hypothèses d'apport de l'eau sur Jupiter. Et, si elle existe, unevariabilité temporelle pourrait également être mise en évidene, et, si 'est le as, il y au-rait ontradition ave le modèle IDP, pour lequel auune variation n'est attendue. Moseset al. (2000) a émis l'hypothèse selon laquelle la prodution d'IDP serait due aux omètesà ourte période et Selsis et al. (2004) ont montré que 48 omètes à ourtes périodesapprohaient l'orbite de Jupiter à moins d'un rayon du lobe de Rohe de la planète. Ellesalimentent don le réservoir d'IDP au niveau de l'orbite de Jupiter. Le �ux d'IDP devraitdon être onstant en moyenne sur Jupiter par rapport au temps. Quant à l'utilisation duspetromètre HIFI du télesope spatial Hershel aux plus hautes fréquenes, elle donneraaès à une résolution spatiale su�sante pour artographier Jupiter aux fréquenes del'eau. La détetion d'inhomogénéités latitudinales, ave une augmentation de la densitéde olonne de l'eau au niveau de l'hémisphère sud, serait assurément un argument quiplaide en faveur d'un dép�t de l'eau stratosphérique de Jupiter par la omète SL9. Detelles mesures, 15 ans après les impats, nous fourniraient, par ailleurs, des informationssur la di�usion horizontale à des niveaux de pressions de 0.1 mbar environ.



Chapitre 4Préparation des observations dutélesope spatial Hershel
4.1 Le télesope spatial HershelHershel est un télesope de 3.5m de diamètre qui observera dans l'infrarouge lointainave une grande sensibilité. Le lanement d'Hershel est prévu pour février 2009. À sonbord se trouveront trois spetromètres/photomètres : HIFI (Heterodyne Instrument for theFar-Infrared), PACS (Photodetetor Array Camera and Spetrometer) et SPIRE (Spetraland Photometri Imaging REeiver). Ces trois instruments ouvriront une bande spetraleallant de 60 à 600 �m.L'instrument HIFI (de Graauw and Helmih, 2001) est un spetromètre hétérodyne àsix bandes spetrales. Les plages de fréquenes ouvertes par es bandes sont présentéesdans la table 4.1. Le fait que la bande allant de 480 GHz à 1250 GHz puisse être observéesans disontinuité est une des fores du télesope Hershel. La largeur de la bande ob-servable sera de 4 GHz et la résolution spetrale sera omprise entre 134 kHz et 1 MHz.Dans la table 4.1 �gurent aussi les valeurs de la température système et la taille du lobed'antenne en fontion de la fréquene. Le pouvoir de résolution (R �105-107) permettrad'observer les raies atmosphériques individuelles.Hershel embarquera également l'instrument PACS (Poglitsh et al., 2001), qui pourrafontionner selon deux modes (photométrie et spetrosopie). En mode photométrie, l'ins-trument sera équipé d'une améra de 16�25 pixels alors que les observations en spetro-sopie se feront sur un hamp de 5�5 pixels. PACS ouvrira trois bandes spetrales, dontdeux pourront être observées simultanément : 60-90 �m ou 90-130 �m et 130-210 �m.Les bandes spetrales observées auront une largeur de �1500 km�s�1 et le pouvoir derésolution sera de �150 km�s�1.En�n, SPIRE (Gri�n et al., 2001) omprendra un bolomètre, qui ouvrira la bande250-500 �m, et un spetromètre à transformée de Fourier (FTS), qui ouvrira la bande200-670 �m. Le pouvoir de résolution du spetromètre sera de �20-1000 et il ouvrira unhamp de 2.6 0 ave un réseau de 19 à 37 déteteurs (selon la longueur d'onde).D'ores et déjà, des travaux de simulation, portant sur les détetions qui seront envisa-geables ave Hershel-HIFI sur les planètes du Système solaire, ont été menés (Enrenazet al., 1995a, 2004a). Les raies spetrales de nombreux omposés enore non détetés oudont l'abondane reste peu ontrainte ont été modélisées pour tester leur détetabilité.Les grands thèmes liés à la planétologie, qui seront abordés pendant la mission Hershel,



148 Préparation des observations du télesope spatial HershelBande Fréquenes [GHz℄ Température système [K℄ Lobe d'antenne [00℄1 480-640 �70 �382 640-800 �100 �293 800-960 �150 �244 960-1120 �250 �205 1120-1250 <700 �186L 1410-1703 <1350 �146H 1703-1910 <1350 �12Tab. 4.1: Présentation des 6 bandes de fréquenes qui seront disponibles ave l'instrument HIFI dutélesope Hershel, ainsi que la température système et la taille du lobe pour haune des bandes.sont développés, par exemple, dans Lellouh (2001), Enrenaz et al. (2001a) et Enrenazet al. (2005). Ces di�érents travaux de prospetive présentent un �l onduteur ommun :la reherhe de l'eau dans le Système solaire. Cette thématique très générale a été la based'un �programme-lé de temps garanti� (guaranteed-time key program) ave le télesopeHershel.
4.2 Présentation du programme d'observation �Waterand related hemistry in the Solar System�4.2.1 GénéralitésLe Guaranteed-Time Key Program Hershel intitulé �Water and related hemistry inthe Solar System� a été déposé par une inquantaine de planétologues du monde entier.C'est un programme de temps garanti de �300 h. Ce proposal, aepté le 7 juin 2007,a pour objetif prinipal de dresser une artographie de l'eau et de ses isotopes dans leSystème solaire, et plus partiulièrement sur Mars, sur les planètes géantes et Titan etdans les omètes. Ces observations permettront la mesure du rapport isotopique D/H,qui nous renseigne sur la formation des orps du Système solaire et sur la ompositionde la nébuleuse proto-planétaire. Les observations de l'atmosphère de Mars auront pourbut de mieux omprendre le yle de l'eau en mesurant les pro�ls vertiaux de l'eauet de ses isotopes et en e�etuant un suivi saisonnier des éventuelles variations de espro�ls. Ces mesures permettront de ontraindre les modèles de irulation générale del'atmosphère de Mars. L'obtention des pro�ls vertiaux de l'eau dans les stratosphères desplanètes géantes permettra sans doute de dé�nir l'origine de ette espèe (IDP, souresloales ou impats ométaires). Cet aspet des observations sera développé au paragraphesuivant. Par ailleurs, des observations ouvrant tout le spetre observable, ave Hershel,permettront éventuellement de déteter de nouvelles espèes sur es planètes. Et pour�nir, l'observation des omètes permettra notamment de ontraindre le rapport D/H etainsi d'avoir une image plus nette de la formation de es orps à partir de la nébuleusesolaire.



4.2 Présentation du programme d'observation �Water and related hemistryin the Solar System� 1494.2.2 L'observation des planètes géantesL'observation des planètes géantes ave le télesope Hershel a plusieurs objetifs :déterminer l'origine de l'eau dans les atmosphères des planètes géantes, mesurer le rapportD/H et déteter de nouvelles espèes. Les observations proposées sont résumées dans latable 4.2. Cette table est diretement tirée du proposal (table 8).La détermination de l'origine des omposés oxygénés dans les stratosphères des pla-nètes géantes est une problématique qui n'est pas omplètement résolue à l'heure atuelle(voir le hapitre préédent). Il reste à on�rmer que l'eau dans la stratopshère de Jupiterest bien globalement issue de la hute de la omète SL9, même si les observations Odinvont dans e sens. Comme les �ux externes d'eau dans les stratosphères de Saturne, Ura-nus et Neptune sont plus forts que sur Jupiter, il reste à prouver qu'une soure loale(anneaux/satellites) pour Saturne et une soure di�use (IDP produits dans la einturede Kuiper) pour Uranus et Neptune sont des sénarios pertinents. Les réentes observa-tions de CO dans les atmosphères des 4 planètes géantes, dans l'infrarouge et le domainemillimétrique, favorisent également la thèse de l'existene d'une soure externe pour eomposé (Bézard et al., 2002; Cavalié et al., 2009; Enrenaz et al., 2004b; Lellouh et al.,2005). Il sera intéressant de omparer des observations onjointes de CO et H2O. En e�et,il est tout à fait envisageable que plusieurs soures externes soient à l'oeuvre et ontribuentà l'apport de es omposés (Cavalié et al., 2009).Pour déterminer l'origine de l'eau dans les stratosphères des planètes géantes il fautmesurer le pro�l vertial de l'eau dans l'atmosphère de es planètes. Ce résultat néessitel'observation de raies de l'eau ave HIFI (Jupiter et Saturne), ave un rapport signal-sur-bruit de �100 et une résolution spetrale de 4 MHz, ou de plusieurs raies de l'eau aveHIFI ou PACS (Uranus et Neptune). Le très haut niveau de signal-sur-bruit permettra,dans le premier as, de résoudre les ailes des raies, e qui est essentiel pour déterminer lepro�l vertial de l'eau. Dans le seond as, la modélisation globale de toutes les raies nonrésolues spetralement, observées ave PACS, permettra aussi d'établir le pro�l vertialde l'eau. Comme la résolution spatiale des observations à 1670 GHz, ave la bande 6 deHIFI, atteindra 1300, une arte de l'eau dans l'atmosphère de Jupiter sera établie. Il serafait de même pour Saturne ave l'instrument PACS.La rapport D/H sera obtenu, pour les 4 planètes géantes, ave les sans de PACS.C'est grâe à l'observation des raies de HD que e rapport pourra être établi. Les sansde PACS, sur toute la bande aessible, permettront d'observer NH3, PH3 et CH4 surJupiter et Saturne. Et on attend, aussi, la détetion de PH3 sur Uranus et Neptune.Sur ette dernière planète, les absorptions troposphériques de CO et HCN devraient êtreobservables. L'observation de CH4 permettra de ontraindre le pro�l thermique des at-mosphères observées. Cette étape sera essentielle dans le alul préis les abondanes desespèes détetées.Notons en�n que tout un pan du programme sera onsaré à des observations de Titan(eau, autres omposés, ryovolanisme) ainsi qu'à une observation d'Enelade (ryovol-anisme). Coustenis et al. (1998) ont montré que le �ux externe d'eau est omparableà elui reçu par Saturne (de l'ordre de 106 m�2�s�1). Si le �ux d'eau dû aux IDP estomparable sur Saturne et Jupiter (de l'ordre de 104 m�2�s�1), alors la stratosphère deSaturne pourrait être alimentée en eau par ses anneaux aux latitudes qui sont magnéti-quement onnetées aux anneaux (Prangé et al., 2006). L'anneau E, qui est régulièrementalimenté en glae d'eau par les éjetas issus du ryovolanisme d'Enelade (Spahn et al.,
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Tab. 4.2: Table 8 du proposal qui résume les observations qui seront onsarées aux planètes géantes(et Titan/Enelade).2006; Postberg et al., 2008), pourrait don être une soure d'eau pour Saturne. Seulementles anneaux ne sont pas onnetés magnétiquement à Titan et ne peuvent don ontribuerau �ux d'eau reçu par e satellite. Il y aurait don une soure supplémentaire di�érenteau niveau de Titan. Un andidat potentiel est le satellite Hypérion (Banaszkiewiz andKrivov, 1997). Les observations de Titan et Enelade auront pour but de tenter d'observeret de ontraindre es phénomènes.Nous allons voir maintenant omment les observations ont été séletionnées grâe à untravail de simulation des spetres des planètes géantes aux fréquenes de l'eau. Dans undeuxième temps, l'aent sera mis sur le sous-programme dont j'ai obtenu la responsabilité.



4.3 L'estimation des temps d'observation 1514.3 L'estimation des temps d'observationPour préparer un proposal, il onvient de délimiter les ontours de l'étude envisagée.Une fois ette étape franhie, il faut hoisir les observations qui sont les plus appropriées,a�n de parvenir à résoudre une problématique donnée. Il est possible d'estimer le tempsnéessaire à l'observation proposée par des simulations des spetres attendus. Selon letemps d'intégration prédit, l'observation pourra être proposée, remplaée par une obser-vation plus e�ae en termes de résultats/temps ou tout simplement abandonnée.Dans le as d'un programme de temps garanti, un ertain nombre d'heures est allouéau programme. Ces heures sont réparties dans haque sous-programme. Et en�n, haquethème dispose d'un quota d'heures. C'est e quota qu'il est indispensable de rendre le pluse�ae possible.Lors de la préparation du proposal Hershel, un travail global de modélisation desraies de l'eau a été entrepris par plusieurs équipes, a�n de déterminer le programmed'observation des planètes géantes. J'ai partiipé à e travail de modélisation grâe auprogramme de simulation que j'ai développé au début de mes travaux. Les paragraphessuivants ont pour objetif de détailler la proédure adoptée pour déterminer les raies del'eau à observer selon la planète onsidérée. Dans un premier temps, les pro�ls vertiauxtestés ainsi que quelques exemples de spetres synthétiques seront présentés. Ensuite, lealul du temps d'intégration, à partir de données propres au télesope et des ontrastesde raies prédits, sera détaillé.4.3.1 Pro�ls vertiaux testés et spetres synthétiquesPour haque planète, des pro�ls vertiaux liés à un type partiulier d'apport d'eau ontété testés. Ces pro�ls vertiaux sont présentés sur les �gures 4.1 pour Jupiter et Saturne,et 4.2 pour Uranus et Neptune.Les fréquenes des transitions de l'eau qui ont été simulées sont les suivantes : 557 GHz,752 GHz, 988 GHz, 1097 GHz, 1113 GHz, 1153 GHz, 1411 GHz, 1670 GHz, 1717 GHzet 1795 GHz. Quelques exemples sont présentés sur les �gures 4.3, 4.4, 4.5 et 4.6. Lesfontions de ontribution orrespondantes sont également traées.Dans le as d'Uranus et Neptune, seule la raie à 557 GHz sera observable dans destemps raisonnables (voir paragraphe suivant). C'est la raison pour laquelle il a été déidéd'observer les raies de l'eau à plus haute fréquene, ave l'instrument PACS. Comme larésolution spetrale de et instrument est insu�sante pour mesurer les ailes des raies del'eau, une étude multi-raies a été prévue. Ce sont 7 raies au total qui seront observéesonjointement. C'est par la modélisation de toutes es raies à la fois que le pro�l vertial del'eau pourra être déterminé. La modélisation de la raie à 557 GHz permettra de on�rmere résultat.4.3.2 Calul des prévisions de temps d'intégration néessairesUne fois les raies simulées, il est possible de déterminer quels temps d'intégration ilfaut programmer pour obtenir un rapport signal-sur-bruit pré-déterminé. Pour ela, il estnéessaire de disposer d'un ertain nombre d'informations sur le télesope. Dans le asd'Hershel, es informations sont disponibles dans Kramer (2005). Ainsi, la main beam
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 Rapport de melange Fig. 4.1: (a) Pro�ls vertiaux testés pour Jupiter. Le pro�l en trait plein orrespond à un apportd'eau par la omète SL9 alors que le pro�l en tirets orrespond à un apport par les IDP. Les densitésde olonne sont identiques dans les deux modèles, e qui permet de voir quel niveau de signal-sur-bruit il faut atteindre pour pouvoir les di�érenier. (b) Pro�ls vertiaux testés pour Saturne. Lepro�l en trait plein vient de Feuhtgruber et al. (1997) alors que le pro�l en tiret vient de Moseset al. (2000).
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 Rapport de melange Fig. 4.2: (a) Pro�ls vertiaux testés pour Uranus. Le pro�l en trait plein orrespond au pro�lvertial uniforme au-dessus du niveau de ondensation. Le pro�l en tirets orrespond à modèle detransport. (b) Pro�ls vertiaux testés pour Neptune. Le pro�l en trait plein orrespond à pro�lvertial uniforme au-dessus du niveau de ondensation. Les pro�ls en tirets et en pointillés sont issusde modèles de transport pour lesquels le oe�ient K(z) di�ère d'un as à l'autre.
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 Fonction de contribution [Intensite specifique.km-1]  Fig. 4.3: (a) Spetre synthétique de la raie à 1670 GHz sur Jupiter ainsi que (b) la fontion deontribution orrespondante. Cette transition a été retenue dans le programme d'observation �nal.N.B. : le style de ourbes (trait plein, tirets ou pointillés) orrespond à elui indiqué dans les légendesde la �gure 4.1.e�ieny Beff (voir partie II paragraphe 3.4.3) s'éritBeff = 0:72� exp "��4��� �2# (4.1)où � = 6 �m est l'éart-type de la di�érene entre une surfae de miroir parfaite et lasurfae du miroir prinipal et � la longueur d'onde. La forward e�ieny Feff , quant àelle, vaut 0.92. Ces deux quantités ont permis de aluler les ontrastes de raies �T �a en
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 Fonction de contribution [Intensite specifique.km-1]  Fig. 4.4: Spetre synthétique de la raie à 1097 GHz sur Saturne ainsi que (b) la fontion deontribution orrespondante. Cette transition a été retenue dans le programme d'observation �nal.N.B. : le style de ourbes (trait plein, tirets ou pointillés) orrespond à elui indiqué dans les légendesde la �gure 4.1.éhelle de température d'antenne.Le alul du temps d'intégration se fait grâe à la formule qui donne le niveau de bruitTrms en éhelle de température d'antenne qui estTrms = TsyspnA���t (4.2)où Tsys est la température système, n le nombre de mixers utilisés (n=2 pour les bandes1-5 et n=1 pour la bande 6) ; A dépend du mode d'observation (A = 0:125 pour un
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 Fonction de contribution [Intensite specifique.km-1]  Fig. 4.5: (a) Spetre synthétique de la raie à 557 GHz sur Uranus ainsi que (b) la fontion deontribution orrespondante. Cette transition a été retenue dans le programme d'observation �nal.N.B. : le style de ourbes (trait plein, tirets ou pointillés) orrespond à elui indiqué dans la légendede la �gure 4.2.mode hopping), �� est la résolution spatiale prévue pour les observations et �t le tempsd'intégration néessaire à l'obtention d'un niveau de bruit égal à Trms. À l'époque où l'ona fait les premières estimations de temps d'intégration, la température système d'HIFIétait donnée par les formules approhées suivantesTsys = ( 200� �[GHz℄500[GHz℄ K pour les bandes 1� 51600 K pour la bande 6 (4.3)
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 Fonction de contribution  [Intensity Specifique.km-1]  Fig. 4.6: (a) Spetre synthétique de la raie à 557 GHz sur Neptune ainsi que (b) la fontion deontribution orrespondante. Cette transition a été retenue dans le programme d'observation �nal.N.B. : le style de ourbes (trait plein, tirets ou pointillés) orrespond à elui indiqué dans la légendede la �gure 4.2.Depuis, es valeurs ont été mesurées et mises à jour et implémentées dans HSPOT, quiest le logiiel qu'on utilise pour dé�nir les observations et qui a été utilisé pour déposerle proposal. Avant le lanement d'Hershel, elles seront à nouveau mises à jour.Ma ontribution à e programme a été de aluler les temps d'intégration néessairesaux observations ave Hershel-HIFI. J'ai simulé plusieurs raies de l'eau pour les 4 planètesgéantes et pour plusieurs sénarios d'apport externe. Mais, j'ai aussi simulé les raies de



158 Préparation des observations du télesope spatial Hershell'eau sur la bande de PACS, dans le as d'Uranus et Neptune. Cette partiipation ativem'a permis de prendre la responsabilité du thème �Spatial distribution of H2O on Jupiterand Saturn�.4.4 La artographie de l'eau dans les atmosphères desplanètes géantes4.4.1 Distribution vertiale de l'eauLa détermination du pro�l vertial de l'eau dans la stratosphère de Jupiter devraitdémarrer dès les premières observations du télesope Hershel au moment de la sienedemonstration phase. L'observation de l'eau ave HIFI, à 557 GHz, sera ouplée à uneobservation de CH4 à 1882 GHz pour ontraindre le pro�l thermique de la planète. Ensuite,les raies à 1097 GHz et à 1670 GHz seront observées pour proéder à une étude multi-raie.Ce même shéma observationnel sera appliqué à Saturne. Chaque raie sera observée aveun rapport signal-sur-bruit de 100. Les observations seront répétées trois fois sur la duréede la mission d'Hershel.Dans le as d'Uranus et de Neptune, seule la raie à 557 GHz sera observée ave HIFI.L'obtention d'un rapport signal-sur-bruit de 30 néessitera de nombreuses heures d'inté-gration. C'est pourquoi une étude multi-raie sera menée ave PACS bien qu'auune des7 raies observées ne soient résolues spetralement. Les ontrastes seront déterminés aveun rapport signal-sur-bruit de 100. La omparaison des ontrastes entre eux permettra deontraindre le modèle d'apport de l'eau. Quant à la raie à 4512 GHz, elle sera mesuréetrois fois au ours de la mission pour évaluer la variation de l'abondane de l'eau. Lespro�ls thermiques seront ontraints par l'observation de la raie de CH4 à 2505 GHz.4.4.2 Distribution de l'eau en fontion de la latitude sur Jupiteret SaturneLa résolution spatiale qui sera obtenue lors de l'observation de la raie de H2O à1670 GHz (voir table 4.1) sera su�sante pour dresser une arte de l'eau sur Jupiter :ette arte sera e�etuée ave 10 points de mesure. Quant à la raie à 4512 GHz, observéeave la améra de PACS ave un niveau de signal-sur-bruit >100, elle permettra de dresserune arte 5�5 sur un hamp de �5000�5000. Cette dernière observation sera répétée troisfois durant la mission.Le niveau de Tsys est trop important pour qu'on puisse artographier l'eau dans l'atmo-sphère de Saturne ave HIFI. En e�et, l'observation de la raie à 1670 GHz, ave un rapportsignal-sur-bruit de 100, néessite une intégration de �1.7 h. Établir une arte aurait dondemandé trop de temps. C'est pourquoi ette arte sera dressée à partir d'une observationde la raie à 4512 GHz, ave un rapport signal-sur-bruit >100, ave l'instrument PACS.Cette mesure sera renouvelée environ une fois par an.Ces observations vont permettre de véri�er plusieurs hypothèses onernant les di�é-rentes distributions de l'eau dans les atmosphères de Jupiter et Saturne :� L'observation d'un gradient de la densité de olonne en fontion de la latitude surJupiter, ave une augmentation aux latitudes sud, sera un indie fort qui onforteral'hypothèse d'un apport de l'eau par SL9.



4.5 Distribution vertiale de CO 159� L'observation d'une augmentation de la densité de olonne sur Saturne au niveaudes latitudes qui sont magnétiquement onnetées aux anneaux et aux satellitesfavorisera l'hypothèse d'un apport majoritairement dû aux soures loales.Si les résultats sont en ontradition ave es hypothèses, ela ajouterait, dans tous lesas, des ontraintes supplémentaires sur l'origine de l'eau dans les atmosphères de Jupiteret Saturne. Et en�n, la répétition des artographies réalisées ave PACS permettra deontraindre d'éventuelles variations temporelles des proessus d'apport.4.5 Distribution vertiale de COLa détermination de l'origine des omposés oxygénés passe également par la mesurede l'abondane et de la distribution de omposés qui ont une liaison C-O. C'est la raisonpour laquelle nous avons proposé des observations de CO dans les atmosphères de Saturne,Uranus et Neptune (Cavalié et al., 2007).Le hoix de l'observation de raies de CO ave un télesope tel qu'Hershel tient au faitque les ouhes atmosphériques, qui émettent le rayonnement, ont une température de60-100 K dans le as des planètes géantes. Les raies rotationnelles de CO les plus intensessont don autour de 1000 GHz, alors que les raies entre 100 et 500 GHz sont bien plusfaibles.Dans l'atmosphère de Saturne, la présene de NH3 et de PH3 est à l'origine de largesraies d'absorption sur son spetre millimétrique et submillimétrique. Pour éviter d'avoir unrésultat qui dépend du rapport de mélange de l'un de es deux omposés, les raies de CO à691 et 922 GHz ont été séletionnées. Pour di�érenier les deux modèles d'apports (interneet externe), dérits dans Noll and Larson (1991), les temps d'intégration néessaires sontde 2.5 h à 691 GHz et de 8.2 h à 922 GHz. De tels temps d'intégration permettrontd'obtenir un rapport signal-sur-bruit de 5 pour une résolution spetrale de 10 MHz, dansle as où le CO aurait une origine interne (as le plus défavorable à une détetion).Le pro�l thermique d'Uranus est défavorable à la formation de raies spetrales, étantdonné que son gradient quasiment nul entre 1 mbar et 1 bar. Cela explique pourquoila di�éreniation entre les hypothèses d'apport purement interne ou purement externenéessite une observation multi-raies. Les raies retenues sont les raies à 576, 807 et 922 GHzet les temps d'intégration néessaires sont de 7.2, 6.1 et 4.7 h respetivement.Les observations de Lellouh et al. (2005) et Hesman et al. (2007) ont prouvé que leCO avait probablement une origine mixte. La soure externe pourrait être la hute d'uneomète de grand diamètre, il y a �200 ans. L'observation des raies à 576, 691 et 1152 GHzpourrait être envisagée dans le but de on�rmer es résultats. L'obtention d'un rapportsignal-sur-bruit de 50, pour une résolution spetrale de 10 MHz, sera possible ave destemps d'intégration s'éhelonnant de 1.9 à 9.4 h.Ces observations pourront être proposées dans le adre de proposals de temps ouvert.L'observation de CO à 691 GHz, dans l'atmosphère de Saturne, a été inluse dans leprogramme de artographie de l'eau dans le Système solaire. Malheureusement, le tempsalloué aux programmes-lés lié à l'utilisation du spetromètre HIFI vient d'être onsidé-rablement réduit (baisse de 15% environ). L'observation de CO, qui avait été ajoutée surdes reliquats de temps disponibles, risque don de disparaître de la programmation etbasulera ertainement sur un proposal de temps ouvert.



160 Préparation des observations du télesope spatial HershelLes observations qui seront rendu possibles grâe au télesope Hershel, et à ses troisinstruments HIFI, PACS et SPIRE, ont de fortes hanes d'être à l'origine d'avanéesimportantes dans notre onnaissane des planètes géantes. Plus partiulièrement, l'obser-vation de omposés oxygénés ontraindra les modèles atmosphériques et améliorera nosonnaissanes relatives à la distribution de es omposés, qui sont omniprésents dans leSystème solaire.



ConlusionDans ette partie, il était question des omposés oxygénés et de leur distribution, à lafois spatiale et temporelle dans les atmosphères des planètes géantes.Nous avons vu dans le premier hapitre que la présene de omposés oxygénés telsque H2O, CO voire CO2 dans les ouhes profondes des atmosphères des planètes géantesest prévue par les modèles de formation planétaire. Ainsi, es omposés sont transportésvers la troposphère par des mouvements de onvetion plus ou moins intenses. Dans leas d'Uranus, il semblerait que la faiblesse de la soure interne de haleur soit à imputer àune onvetion moins e�ae, qui entraîne un dé�it d'espèes hors-équilibre thermody-namique, tel le CO. Sur Neptune, la sur-abondane de CO dans la troposphère pourraitêtre due à une inhibition de la réation de onversion de CO en son espèe rédutrieonjuguée (CH4). Certains omposés oxygénés ont également été détetés dans les stra-tosphères des 4 planètes géantes. La présene de H2O notamment, mais aussi de CO2,au-dessus du piège froid troposphérique atteste le fait que es omposés ne proviennentpas de la troposphère et de ouhes atmosphériques plus profondes. La présene de esomposés, dans les stratosphères des géantes, est don la signature d'une origine externe.Il est possible de dresser la liste des soures possibles : apport par les poussières inter-planétaires (IDP), apport par les anneaux et/ou satellites glaés et apport par la hutede omètes subkilométriques. Dans le as de CO, le problème est un peu plus ompliquépuisque e omposé ne ondense pas à la tropopause des planètes géantes : il peut donavoir une origine interne et/ou externe.Le deuxième hapitre avait pour sujet les observations de CO sur Saturne et Uranusque j'ai e�etuées pendant mes travaux. Deux ampagnes d'observations ont été menées.En septembre 2006, Saturne et Uranus ont été observées aux fréquenes des transitionsJ = 1 ! 0 et J = 2 ! 1 de CO, ave le télesope de 30m de l'IRAM (Cavalié et al.,2008a). Ces observations n'ont pas permis de déteter le CO, mais ont permis de déter-miner des limites supérieures de son rapport de mélange, dans le as d'une origine interne(pro�l uniforme) et d'une origine externe (CO on�né dans la stratosphère). Les résultatsobtenus dans le as de Saturne améliorent les limites supérieures établies préédemmentdans le domaine millimétrique, mais ils ne permettent pas d'atteindre le niveau de déte-tion de CO dans l'infrarouge de Noll and Larson (1991). Pour Uranus, la limite supérieureétablie dans le as d'une origine interne est en aord ave Enrenaz et al. (2004b). Cepen-dant, la limite supérieure étant, dans le as d'une origine externe, légèrement inférieureau niveau de détetion d'Enrenaz et al. (2004b), ela semblerait impliquer que le rapportde mélange alulé par Enrenaz et al. (2004b) soit quelque peu surestimé. Saturne a faitl'objet de nouvelles observations : elles se sont faites au télesope de 15m du JCMT et



162 Conlusion'est la transition J = 3! 2 de CO qui a été détetée (Cavalié et al., 2009). La modé-lisation de ette raie est rendu di�ile à ause de sa largeur et de son faible ontraste.C'est pourquoi l'allure des ailes de la raie est quelque peu inertaine. Il n'empêhe quele modèle qui reproduit au mieux la raie observée fait état d'une origine externe, aveun rapport de mélange de CO qui est en aord ave le modèle d'origine externe de Nolland Larson (1991). De nouvelles observations des atmosphères de Saturne devraient avoirlieu �n 2008/début 2009, toujours ave le JCMT. Elles permettront de on�rmer notredétetion de CO à 345 GHz.Dans le troisième hapitre, nous avons tenté de on�rmer le résultat obtenu par Lel-louh et al. (2002). À partir des observations ISO de l'eau dans la stratosphère de Jupiter,les auteurs ont montré que l'essentiel de l'eau stratosphérique était on�née au-dessusde pressions de l'ordre de �0.1 mbar. L'eau stratosphérique de Jupiter aurait ainsi pourorigine la hute de la omète SL9 dans l'atmosphère de la géante, en juillet 1994. Mais, desobservations ultérieures de la raie de l'eau à 557 GHz, e�etuées ave le télesope SWAS,ont montré que leur modélisation par un �ux externe d'eau dû aux IDP était onvenable(Bergin et al., 2000). Il faut rappeler que Lellouh et al. (2002) ne sont pas parvenus àreproduire à la fois les raies observées par ISO et les observations faites ave le télesopeSWAS. Étant donné es résultats, parfois ontraditoires, des observations de la raie del'eau à 557 GHz ont été e�etuées ave le télesope spatial Odin. J'ai obtenu des résultatsà l'aide d'un modèle photohimique 1D et dépendant du temps de l'atmosphère de Jupi-ter (Cavalié et al., 2008b), et 'est ainsi que le pro�l vertial du rapport de mélange del'eau a pu être testé à l'époque de haune des observations. L'analyse du spetre obtenuen 2002, menée en parallèle ave une ré-analyse des observations faites ave SWAS (en1999 et 2001), a permis de montrer que l'hypothèse d'un apport de l'eau par SL9 est plusprobable qu'un apport par un �ux externe dû aux IDP.En�n, le quatrième et dernier hapitre de ette partie traitait du prohain lanementdu télesope spatial Hershel, de l'Agene Spatiale Européenne. Cet instrument pourraobserver le iel dans l'infrarouge lointain. En e qui onerne la siene liée aux planètes duSystème solaire, e télesope a pour objetif premier d'observer et de artographier l'eauet les omposés liés himiquement à ette espèe. Les orps qui seront observés sont Mars,les planètes géantes et Titan ainsi que les omètes. Les trois instruments de bord serontutilisés : HIFI, PACS et SPIRE. J'ai partiipé à la détermination des temps d'intégrationnéessaires pour déterminer des pro�ls vertiaux de l'eau dans les atmosphères des planètesgéantes, ave les instruments HIFI et PACS. Il faudra atteindre des rapports signal-sur-bruit de �100 pour ontraindre l'origine des omposés oxygénés dans les atmosphères desplanètes géantes. Dans le as de Jupiter et de Saturne, la résolution spatiale sera su�santepour proéder à une artographie latitudinale, pour on�rmer l'origine ométaire (par lahute de SL9) de l'eau dans la stratosphère de Jupiter et pour tester l'hypothèse d'unapport par les anneaux et/ou satellites glaés dans la stratosphère de Saturne. J'ai laresponsabilité de l'analyse de es observations.











































Quatrième partieAppliation à l'étude de l'atmosphèrede Mars





IntrodutionDepuis de nombreuses années, la planète Mars est observée dans les domaines mil-limétrique et submillimétrique. La rareté des signatures spetrales dans e domaine delongueurs d'onde et la relative homogénéité de la surfae de la planète (à grande éhelle),ont fait de Mars un exellent alibrateur des �ux élestes. Les variations saisonnières del'émission de la planète ont été tabulées et il est possible d'utiliser une observation deMars pour alibrer toute autre observation. C'est dans ette optique que Mars a été ob-servée onjointement à Saturne, lors de la détetion de CO sur Saturne ave l'antenne duJCMT, en janvier 2008 (voir partie III paragraphe 2.4).L'atmosphère de Mars est très majoritairement omposée de CO2, omposé qui n'apas de spetre rotationnel. Parmi les rares signatures spetrales que ompte le spetre deMars dans les domaines millimétrique et submillimétrique se trouvent les raies de CO.Or, le CO est le premier omposé, en termes d'abondane, qui présente un spetre rota-tionnel. Ce omposé est d'une grande importane, puisqu'il est le prinipal produit de laphotodissoiation de CO2. C'est e qui explique pourquoi le CO est très étudié. Le premierhapitre de ette partie dérit le lien entre CO2 et CO et les prinipales informations quenous possédons sur les distributions spatiale et temporelle de CO dans l'atmosphère deMars. Nous verrons à la �n que l'observation de CO donne aès au pro�l thermique etaux vitesses des vents mésosphériques de l'atmosphère de la planète.Une étude de la distribution des vents mésosphériques de Mars a été entreprise depuisune quinzaine d'année ave l'antenne de 30m de l'IRAM et l'interféromètre du Plateaude Bure. J'ai partiipé à la ampagne d'observation de la planète lors de l'opposition de2005. J'ai également eu aès aux observations que Thérèse Enrenaz a faites en 2001,ave e même télesope. Dans les deux as, la taille apparente de la planète a été su�santepour qu'on puisse établir une arte des vitesses des vents mésosphériques. Par ailleurs,le pro�l thermique au point sub-terrestre de la planète a été déterminé. Les vitesses desvents ainsi que le pro�l thermique ont ensuite été omparés aux préditions d'un modèlede irulation générale (GCM). Ces travaux sont publiés dans la revue Astronomy andAstrophysis (Cavalié et al., 2008d). Le seond hapitre de ette partie présente dans sesgrandes lignes le modèle limatique martien utilisé et la prise en ompte des oordonnéesplanétaires des points observés sur Mars dans la modélisation du spetre millimétrique deMars. Cet ajout dans le programme de simulation, que j'ai développé, permet de gérer lesdonnées fournies par le GCM ainsi que les résultats des observations de la planète, lorsdes oppositions de 2001 et 2005. La publiation �gure à la �n de e hapitre.



166 Introdution



Chapitre 1L'intérêt de l'étude du monoxyde dearbone
1.1 Le yle de CO2L'atmosphère de Mars est omposée de CO2 à 95.3% (Owen et al., 1977). Ce omposéest photodissoié par les rayons UV solaires. Son produit de photodissoiation est le CO,par la réation CO2 + h� �! CO +O (1.1)La réation himique inverse est extrêmement lente, ar �interdite� par la onservation duspin. Elle n'est don que très peu e�ae et onduirait à une aumulation de CO et O2de l'ordre de 10%, aumulation qu'on n'a pas observée. D'autre part, les onentrationsatmosphériques en CO2 et en CO ne varient que très peu. Seules des variations au oursd'une saison martienne ont pu en e�et être mises en évidene. C'est pourquoi le reylagede CO en CO2 doit prendre une autre voie. La voie la plus plausible semble être elleproposée par MElroy and Donahue (1972) et Parkinson and Hunten (1972). Elle onsisteà reyler le CO en CO2 par la réation suivanteCO+OH! CO2 +H (1.2)Le radial OH est produit prinipalement par la photolyse de H2O et la himie de eomposé. Le problème qui se pose, 'est que le modèle de MElroy and Donahue (1972)faisait intervenir des valeurs de K(z) qui semblaient trop élevées de 2 à 3 ordres degrandeur par rapport aux valeurs observées et le modèle de Parkinson and Hunten (1972)requierait une densité de olonne de H2O de 2 à 3 fois supérieure à elle observée dansl'atmosphère de Mars. Plus réemment, Krasnopolsky (1993a) a introduit la himie del'azote et du soufre ; il a réduit l'e�aité de la photodissoiation de H2O et ajouté dansson modèle photohimique un puit de radiaux HOx à la surfae de aérosols (partiulesde poussière et de glae) pour reproduire notamment observations de CO et de O3. Nairet al. (1994) ont exploré une voie di�érente qui onsiste à modi�er (en restant dans lesbarres d'erreur) les onstantes de réation de ertaines réations lés pour obtenir un bonaord ave les observations de CO, O2, O3, et le �ux d'éhappement de H. On note que emodèle n'est pas soumis à autant de ontraintes que le modèle de Krasnopolsky (1993a)lorsqu'on veut reproduire les données observationnelles.Le reylage de CO en CO2 fait don intervenir la himie de l'eau. Or, de nombreusesobservations ont montré que la densité de olonne de l'eau est un paramètre qui présente



168 L'intérêt de l'étude du monoxyde de arbonedes variations spatiales et saisonnières (Enrenaz et al., 2001b) onséquentes. Ainsi, bienque la durée de vie photohimique de CO soit grande devant les temps de transporttypiques, il n'est pas exlu que les rapports de mélange de CO et O2 varient également.C'est e qui explique pourquoi la distribution spatiale et temporelle du CO a été étudiée.1.2 La distribution spatiale et temporelle de CODe nombreuses observations ont été réalisées dans les domaines millimétrique (Clanyet al., 1983; Lellouh et al., 1991b; Enrenaz et al., 2001b), submillimétrique (Lellouhet al., 1991a; Gurwell et al., 2000) et infrarouge (Billebaud et al., 1992, 1998). Toutes esobservations ont permis d'établir que le rapport de mélange de CO est spatialement ettemporellement assez stable, à l'éhelle de la planète. Sa valeur est d'environ qCO= 8�10�4.Des variations de 40% au plus ont été mesurées sur l'ensemble du disque planétaire pourune longitude solaire de LS=278�par Lellouh et al. (1991b). Une asymétrie Nord/Sud aété mise en évidene par Krasnopolsky (2003) pour LS=112� : les valeurs de qCO mesuréess'éhelonnaient de 8:3�10�4 dans l'hémisphère Nord à 12:5�10�4 à 50�Sud. Krasnopolsky(1993b) a montré par ailleurs qu'il existe un lien entre l'ativité solaire et le niveau moyende qCO sur le disque planétaire. Plus l'ativité solaire est importante et plus le niveau deqCO est élevé. C'est e�etivement une valeur de 5:8 � 10�4 qui a été observée deux ansaprès le minimum d'ativité solaire alors qu'une valeur de 8:2� 10�4 a été observée deuxans après le maximum d'ativité solaire.Une étude réente, faite ave le spetromètre Omega de la sonde Mars Express, amis en évidene que la valeur de qCO pouvait varier d'un fateur 2 au-dessus du BassinHellas en fontion de la longitude solaire (Enrenaz et al., 2006). Il est d'ailleurs probableque l'atmosphère soit enrihie en CO au-dessus des alottes polaires, omme 'est le asd'autres omposés qui ne ondensent pas omme par exemple l'argon. Le CO2 ondensesur les alottes polaires, si bien qu'un enrihissement d'un fateur supérieur à 6 a étémesuré pour le rapport de mélange de l'argon (Sprague et al., 2004). Il n'en demeurre pasmoins que es hypothèses doivent être onfortées par des mesures des sondes en orbitemartienne.1.3 L'observation de COLe monoxyde de arbone peut être observé dans les domaines millimétrique, submil-limétrique et infrarouge. L'avantage que onfère son observation à des longueurs d'ondede 0.1-1.0 mm, 'est que les raies rotationnelles sont individuellement bien résolues. Ilest don possible de déterminer aussi bien le pro�l vertial d'abondane de CO que desparamètres atmosphériques omme la température et la vitesse des vents.1.3.1 Pourquoi observer le 12CO et le 13CO simultanément ?La forme d'une raie spetrale dépend de nombreux paramètres tels que la distributiondu omposé, la température, la pression... Lorsqu'un omposé a une abondane su�sante,ses raies spetrales sont optiquement épaisses et leurs allures sont essentiellement déter-minées par le pro�l thermique de l'atmosphère. C'est le as du 12CO et de son spetrerotationnel sur Mars. C'est pour ette raison qu'on observe simultanément le spetre de



1.4 Conlusion 169son isotope lourd, le 13CO. Le rapport isotopique 12CO/13CO mesuré dans l'atmosphère deMars vaut e�etivement 89 (Owen et al., 1977), et ette valeur est très prohe de la valeurterrestre (90). Le fait de trouver 89 fois moins de 13CO que de 12CO rend la profondeuroptique plus basse aux fréquenes du 13CO qu'aux fréquenes du 12CO : aussi les raiesdu 13CO sont-elles optiquement mines et sont sensibles à l'abondane du 13CO. Ellessont don indiretement sensibles à l'abondane du 12CO, si on suppose que le rapport12CO/13CO est onstant sur la planète.Somme toute, l'observation onjointe d'une raie du 12CO et d'une raie pour le 13COpermet de déterminer l'abondane de CO et la forme du pro�l thermique. C'est une étapeessentielle que de déterminer le pro�l thermique ave la meilleure préision possible sil'on veut déterminer le rapport de mélange de omposés minoritaires, dont on voudraitobserver les raies (optiquement mines).1.3.2 La mesure de la vitesse des vents atmosphériques par l'ob-servation de COPour mesurer la vitesse des vents atmosphériques sur Mars, on a le hoix entre plusieursméthodes dont l'observation de raies de CO2 par spetrosopie hétérodyne infrarouge(Sonnabend et al., 2006) et l'observation du entre de raies millimétriques et submilli-métriques ave une très bonne résolution spetrale et une bonne résolution spatiale. Lesobservations du deuxième type ont été faites ave des interféromètres (Shah et al., 1991;Moreno et al., 2006) ou enore ave des antennes uniques (Lellouh et al., 1991). Dans leseond as, la taille du lobe d'antenne doit obligatoirement être plus petite que la tailleapparente de la planète. Ces onditions, on peut les remplir lors des oppositions de laplanète Mars. L'altitude à laquelle les vents sont mesurés dépend de l'altitude à laquellese forment les raies qu'on observe.La détermination de la vitesse des vents par l'observation de raies spetrales est pos-sible si la résolution spetrale est su�sante. La résolution spetrale, exprimée en vitesse,doit être très inférieure à la vitesse des vents que l'on veut mesurer pour obtenir unebonne préision.Choisir au préalable des raies à observer, en fontion de leur niveau altitudinal deformation, voilà qui permet de ontraindre la irulation atmosphérique à ertaines al-titudes. Dans le as de l'observation de raies du 12CO et 13CO, les altitudes sondées setrouvent entre 40 et 80 km d'altitude, selon l'isotope et la transition onsidérés (Lellouhet al., 1991; Clany et al., 2006). Ce sont des régions où la irulation générale est peuontrainte par les observations.1.4 ConlusionLe CO joue, à n'en pas douter, un r�le essentiel dans le yle de CO2. C'est pourquoi onétudie les distributions spatiale et temporelle de e omposé. On peut également utilisere omposé lorsqu'on veut déterminer le pro�l thermique de la planète, si deux isotopessont observés simultanément (le 12CO et 13CO, en règle générale). Comme tout omposéqui présente un spetre millimétrique et submillimétrique, ses raies spetrales peuvent êtreobservées, e qui permet de déterminer le hamp des vitesses des vents atmosphériques,si la résolution spetrale est su�sante. Ce sont es dernières aratéristiques qui ont été



170 L'intérêt de l'étude du monoxyde de arboneexplorées lorsqu'on a déterminé le pro�l thermique moyen de la planète Mars et le hampdes vitesses des vents mésosphériques, en se fondant sur des observations des raies deCO e�etuées en juin 2001 et en novembre 2005. La partiularité de es observations,'est qu'elles ont eu lieu respetivement avant une tempête globale et après une tempêterégionale. Ces observations permettent don de valider les préditions des modèles deirulation générale de l'atmosphère de Mars à des périodes où des hangements à ourteéhelle de temps ont lieu.



Chapitre 2Étude du pro�l thermique et de ladynamique de l'atmosphère de Mars
IntrodutionNous avons étudié l'atmosphère de Mars au moyen d'observations de CO et de l'uti-lisation d'un modèle limatique martien. La omparaison entre les observations et lespreditions théoriques de e modèle ont permis de tester la validité de es préditions.Pour modéliser l'émission millimétrique de Mars en tout point du disque observable, ila fallu prendre en ompte les aratéristiques à la fois de surfae et atmosphériques despoints observés. Il était don indispensable d'établir une orrespondane entre les oor-données élestes d'un point sur le disque observable et ses oordonnées planétaires.Ce hapitre présente tour à tour le modèle limatique martien qui a servi et l'établis-sement de la orrespondane entre les oordonnées élestes et les oordonnées planétairesd'un point quelonque du disque observable. Ce dernier point n'a pas été inlus dans lapubliation dont e travail a fait l'objet, et 'est pourquoi il est développé dans e hapitre.Cette publiation �gure en �n de hapitre.2.1 Utilisation d'un modèle limatique martien : laMarsClimate DatabaseLes modèles de irulation générale (GCM) sont des modèles très performants a-pables de reproduire ou de prédire le omportement physique d'une atmosphère (tempé-rature, pression, vents...) en fontion de quelques paramètres généraux. Ces paramètresregroupent les aratéristiques de la planète dont on veut modéliser le omportement(rayon, obliquité, élairement, paramètres orbitaux, topographie...).Les préditions théoriques que nous avons omparées aux observations faites avel'antenne de 30m de l'IRAM sont fournies par le GCM du Laboratoire de MétéorologieDynamique de Paris, appelé Mars Climate Database (MCD) (Lewis et al., 1999; Forgetet al., 2006). C'est la version 4.1 de la MCD qui a été utilisée. Elle se présente sous la formede routines de alul Fortran. La routine prinipale atmemd donne aès à de nombreuxparamètres à la fois de l'atmosphère et de la surfae de Mars pour une loalisation spatialeet une date données. Les paramètres qui nous intéressent sont : la température de surfae,la pression à la surfae, la température et la onentration atmosphériques ainsi que



172 Étude du pro�l thermique et de la dynamique de l'atmosphère de Marsl'amplitude des omposantes zonales (Est-Ouest) et méridionales (Nord-Sud) des vents.La MCD regroupe, qui plus est, plusieurs sénarios limatiques. Ces sénarios dépendentprinipalement du �ux solaire et de la quantité de poussière présente dans l'atmosphèrede la planète. Huit sénarios en tout sont explorables. Nous allons voir que que seuls troisd'entre eux ont été testés, pare que es sénarios étaient les plus prohes des onditionsattendues.Pour utiliser orretement la MCD, il faut déterminer les paramètres d'entrée de laproédure atmemd.2.2 Spéi�ités de la modélisation du spetre millimé-trique de Mars à partir des données de la MarsClimate DatabaseLa MCD donne aès à de nombreuses informations au sujet de l'atmosphère et de lasurfae de Mars. Comme les onditions physiques de l'élairement de la planète varientrapidement pour un point donné de la surfae de Mars, on avait besoin de onnaîtrepréisément les deux prinipaux paramètres qui dé�nissent un point à la surfae de laplanète : ses oordonnées planétaires et la date. En partant de es informations, il a alorsété possible d'obtenir une modélisation des onditions physiques qui règnent à la surfaeet dans l'atmosphère de Mars à proximité du point hoisi.Les paramètres les plus évidents à entrer étaient les paramètres qui se rapportent à ladate : année, mois, jour, heure. Comme la date pour laquelle la prédition est demandéedoit s'exprimer en jour julien, il était néessaire d'utiliser une routine de onversion de ladate ivile en date julienne. Cette proédure julian est fournie par la MCD.Il a fallu hoisir, ensuite, un sénario limatique. Huit sénarios limatiques sont dispo-nibles. Chaun dépend de l'ativité solaire et de l'opaité atmosphérique due à la poussière.Les sénarios que nous avons utilisés sont les sénarios �MY24� (onditions standard),�Dust Storm� et �Warm�. Leur hoix s'est fait en fontion des onditions limatiques, vula période à laquelle les observations ont été e�etuées (saison des tempêtes de poussière).La résolution spatiale de la MCD étant supérieure à la résolution spatiale de nos ob-servations, il a fallu modéliser la surfae et l'atmosphère de Mars sur une zone étendueautour du point visé par le télesope, pour reproduire le spetre orrespondant de Mars.Nous avons don disrétisé le disque planétaire au moyen d'une grille arrée entrée au-tour du point visé, pour ensuite déterminer les oordonnées planétaires de haque point dumaillage. Lors d'une observation, e sont les oordonnées élestes du point à viser qu'onhoisit : les oordonnées élestes des points de la grille arrée dépendent don des oordon-nées du point visé. Pour utiliser la MCD en haque point de la grille, on doit déterminerau préalable des oordonnées du point et don établir ave préision une orrespondaneentre oordonnées élestes et oordonnées planétaires. Le alul des oordonnées plané-taires à partir des oordonnées élestes est présenté en Annexe A.Or, la version du programme radiatif présenté dans la partie II ne permettait pasde prendre en ompte des pro�ls vertiaux en n'importe quel point du disque observé,puisque seuls des pro�ls vertiaux moyens y sont implémentés. Pour appliquer la basede données MCD ave e�aité, il était don néessaire de réer une nouvelle version duprogramme, apte à intégrer des pro�ls vertiaux di�érents.



2.3 Pro�l thermique et vitesses de vents mésosphériques sur Mars 173Pour aluler, à l'aide de la MCD, les paramètres qui nous intéressaient sur le disqueobservé, il a été indispensable de onnaître la on�guration de l'observation, à savoir : lepoint visé par le télesope, la valeur de l'angle NP et les oordonnées planétaires (�S,ÆS)du point sub-terrestre S. Il a été également important de onnaître la taille apparente �pde la planète au moment de l'observation.Au lieu de disrétiser uniquement l'axe équatorial pour le alul des spetres, ommeon le faisait auparavant, nous avons disrétisé le disque entier par appliation d'une grillearrée. Les oordonnées élestes apparentes (x,y) ont été alulées pour haque point de lamaille et les oordonnées planétaires (�,Æ) déduites selon la proédure détaillée dans l'An-nexe A. Ces données, nous les avons entrées dans la proédure atmemd de la MCD, avela date julienne de l'observation. Le résultat, 'est que pour haque altitude, nous avonsobtenu les valeurs des grandeurs qui nous intéressaient (température, pression, onen-tration, vitesse de vent...). Ces pro�ls, une fois onstruits, peuvent servir à aluler lesspetres le long de haque ligne de visée (une ligne de visée par point du maillage).Dans le paragraphe 2.3 de la partie II, nous faisions état du fait que la modélisation dedonnées interférométriques néessiterait la résolution de l'équation du transfert radiatifen n'importe quel point du disque planétaire ave, éventuellement, des pro�ls vertiauxdi�érents les uns des autres. L'adaptation du programme de transfert radiatif dans leas de l'utilisation de la MCD a permis d'apporter une modi�ation de et ordre. Leprogramme est désormais en mesure de prendre en ompte des pro�ls vertiaux di�érentsen tout point de la grille de disrétisation. Ces modi�ations devront être transposéesau programme de simulation qui est adapté aux planètes géantes, pour des observationsinterférométriques futures (ave ALMA notamment).2.3 Pro�l thermique et vitesses de vents mésosphériquessur MarsLe travail présenté i-après en annexe (Cavalié et al., 2008b) n'est que brièvementintroduit ii pour ne pas alourdir inutilement le manusrit.Ce travail est le résultat de l'analyse des observations de Mars e�etuées en juin 2001 eten novembre 2005, lors des oppositions de la planète. Nous avons séletionné les fréquenesdes transitions J = 1 ! 0 et J = 2 ! 1 du 12CO et du 13CO. Nous avons observé lesdi�érentes bandes spetrales ave des résolutions spetrales faibles (1 MHz) et élevées (<100 kHz). Nous avons �xé la valeur de qCO pour les deux jeux de données, d'après lespréditions de la MCD.Notre premier objetif était de déterminer le pro�l vertial de la température atmo-sphérique au point sub-terrestre à partir des spetres à haute résolution. Comme le lobed'antenne ouvrait, à e moment, la moitié de la planète, le pro�l thermique obtenu étaitprohe du pro�l moyen du disque apparent. Les observations ont été menées avant unetempête globale (juin 2001) et après une tempête régionale (novembre 2005), onditionsappropriées pour omparer les pro�ls vertiaux observés aux pro�ls vertiaux prédits parla MCD. Cette omparaison a montré que les préditions du modèle standard MY24 etdu modèle �Dust Storm� ne prédisent pas orretement le pro�l thermique, pour la pé-riode onsidérée. En revanhe, le modèle �Warm� permet de prédire les températuresjusqu'à 30 km d'altitude. Entre 30 et 60 km d'altitude, le réhau�ement observé sur les



174 Étude du pro�l thermique et de la dynamique de l'atmosphère de Marsdonnées s'est avéré plus important enore que elui prédit par e modèle. Ces donnéesont également été omparées à des observations faites à des époques orrespondantes, entermes de LS. Là enore, il y avait onordane jusqu'à 30-40 km, mais au dessus de esniveaux nous avons onstaté que les observations traduisent une atmosphère plus haude.Au-dessus de 60 km d'altitude, un refroidissement brutal est observé, lequel n'est pasprédit non plus par la MCD. Le hoix des raies observées et la haute résolution spetraledes données que nous avons obtenues assurent manifestement une bonne préision de 10à 70 km d'altitude.Lors des oppositions de 2001 et 2005, Mars avait une taille apparente su�sante (environ2000) pour mesurer les spetres de CO sur plusieurs points. Le lobe d'antenne était alorsdeux fois plus petit que la planète, si bien que 13 points ont pu être observés, dont 5 le longde l'axe équatorial, 4 sur le méridien entral et 4 sur les bords Nord-Est, Sud-Est, Sud-Ouest et Nord-Ouest de la planète. La planète a don été sur-éhantillonée d'un fateur2 environ. C'est e qui nous a permis d'utiliser les spetres à haute résolution spetralelorsque nous avons déterminé le hamp des vitesses de vents dans l'atmosphère de Mars.Les raies observées se formant à 40 km (pour le13CO) et 70 km (pour le 12CO), e sont esouhes atmosphériques dont nous avons mesuré les vitesses de vents. Ces observationsont également été omparées aux préditions de la MCD. Aux inertitudes de mesure près,l'aord entre nos observations faites à 60 km d'altitude (raie de 12CO(2-1)) et le modèleest bon. Il l'est également à 40 km (raie de 13CO(2-1)), mais uniquement pour les donnéesde 2001 : en e�et, la MCD prédit des vents plus faibles que eux qui ont e�etivement étéobservés en 2005.



ConlusionDans le premier hapitre de ette partie, nous avons rappelé l'importane que tient leCO dans le yle de CO2. C'est en e�et le produit prinipal de la photodissoiation deCO2. Mais, omme les abondanes de CO2 et de CO restent globalement onstantes dansle temps, on est obligé d'invoquer d'autres proessus que la reombinaison de CO aveO, si l'on veut obtenir et état stationnaire. Et omme la himie de l'eau intervient dansl'établissement de et équilibre, de nombreuses observations ont eu pour sujet d'étudele yle de l'eau. C'est ainsi que les études réalisées ont mis en évidene des variationsspatiales et saisonnières de l'abondane de l'eau, et 'est pour véri�er si ette variabilitéavait un e�et sur la distribution spatio-temporelle de CO que des observations de CO ontété e�etuées à de nombreuses reprises es dernières années. Sur des éhelles de tempsallant de quelques mois à quelques années, le rapport de mélange de CO présente desvariations, ainsi que des asymétries spatiales.Mis à part la aratérisation de la distribution spatiale et temporelle du CO, nousavons expliqué dans les détails à quoi pouvait servir les observations de CO. L'observa-tion onjointe du 12CO et 13CO o�re en e�et la possibilité de mesurer le pro�l thermiquelié à la géométrie de l'observation. Si le lobe d'antenne est de taille omparable à la pla-nète, les observations donnent aès au pro�l thermique moyen de la planète : dans leas où les observations sont plus résolues, le pro�l thermique déterminé orrespond à unerégion de la planète. Sans ompter que les observations, si elles sont faites ave une ré-solution spetrale su�sante, permettent de mesurer la vitesse des vents atmosphériquesaux altitudes auxquelles se forme la raie observée. C'est en mesurant le déalage spetralentre la position de la raie, telle qu'elle est observée, et sa position théorique que e alulpeut e�etivement se faire.Le seond hapitre de ette partie avait pour propos les observations de la planète Marsfaites ave l'antenne de 30m de l'IRAM au moment des oppositions de 2001 et 2005, etd'en présenter l'analyse. Nous avons déduits les pro�ls thermiques au point sub-terrestreet le hamp des vitesses de vents à partir des spetres enregistrés et nous avons omparées observations aux préditions d'un GCM. Le résultat que nous avons trouvé est le sui-vant : pendant la saison des tempêtes de poussières, l'atmosphère subit un réhau�ementonséquent entre 30 et 50-60 km d'altitude. Or, le modèle �Warm� de la MCD (GCMutilisé pour les omparaisons) prédit les températures ave une bonne préision jusqu'à30 km, mais il n'arrive pas à reproduire la ouhe plus haude qui est observée. Le faitque la prédition se véri�e jusqu'à 30 km d'altitude signale sa pertinene pour les spetresà basse résolution. Au-delà de 50-60 km, on onstate un refroidissement rapide de l'at-mosphère et e refroidissement, de 20 à 30 K en 10 km environ, est lairement visiblesur les spetres à haute résolution spetrale. Il n'est pas prédit par la MCD ! On le voit,



176 Conlusionil est indispensable d'avoir une résolution spetrale su�sante si l'on veut déterminer unpro�l thermique qui soit préis. Cette étape est essentielle lorsqu'on herhe à quanti�er laprésene d'un omposé atmosphérique dont les raies spetrales sont optiquement mines.Les résolutions spetrales d'instruments tels Hershel et ALMA seront su�santes pourétablir le pro�l thermique lié à une observation.En e qui onerne la mesure des vents mésosphériques, la MCD produit des préditionsqui sont en aord global ave les observations à 40 km d'altitude (spetres de 13CO) età 60 km d'altitude (spetres de 12CO). À une exeption près : les observations de 2005en 13CO ne sont pas reproduites par la MCD, ar les vents prédits sont plus faibles d'unfateur allant de 2 à 4. Ces résultats demandent à être on�rmés par des mesures réaliséesave l'interféromètre du Plateau de Bure (Moreno et al., 1999, 2001a, 2006). Le gain entermes de résolution spatiale permettra de véri�er s'il y a aord entre la MCD et lesobservations ave une préision supérieure.



































Conlusion et Perspetives





Conlusions et perspetives 1791.1 ConlusionMon travail de thèse onsistait à observer les atmosphères planétaires dans les do-maines millimétrique et submillimétrique et à analyser les spetres mesurés. Mon objetifétait de déduire de es observations de nouvelles informations sur la physio-himie desatmosphères de Mars et des planètes géantes.Observations millimétriques et submillimétriques des atmosphèresplanétairesDans la première partie, j'ai insisté sur l'intérêt d'observer des atmosphères planétairesdans les domaines millimétrique et submillimétrique. Après avoir dé�ni e qu'est une at-mosphère planétaire, j'ai exposé les avantages de la spetrosopie dans es domaines. Lesprinipales aratéristiques d'un télesope ainsi que les di�érentes étapes d'une observa-tion ont fait l'objet d'une desription détaillée. En�n, j'ai montré que les améliorationsonstantes qu'on apporte aux instruments existants et le démarrage prohain des missionsHershel et ALMA sont autant de garanties qu'il y aura de nouvelles déouvertes en grandnombre dans le as des atmosphères planétaires.Modélisation du transfert radiatifL'utilisation des télesopes et interféromètres nous oblige à réer des outils d'analyseadaptés. Le programme de résolution du transfert radiatif que j'ai érit est présenté dansla deuxième partie. Ce programme est destiné à la modélisation des raies atmosphériquesque l'on observe sur les spetres planétaires, dans les domaines millimétrique et submil-limétrique. Il tient ompte de la géométrie sphérique du problème et des spéi�ités desinstruments qui sont utilisés pour les observations. La géométrie employée a don étédérite dans les détails et nous avons introduit la fontion d'antenne. La rotation rapidedes planètes géantes est la ause de l'élargissement des raies spetrales. Nous l'avons doninlus dans la modélisation des spetres.Les omposés oxygénés dans les atmosphères des planètes géantesLa troisième partie présente les ontributions que j'ai apportées en e qui onernela détermination de l'origine des omposés oxygénés dans les atmosphères des planètesgéantes. Nous y rappelons, dans un premier temps, que l'origine peut être interne et/ouexterne, selon l'espèe himique onsidérée (le CO et l'eau notamment). Une soure interneest la signature d'un �ux onvetif e�ae dans les ouhes profondes des géantes. Unesoure externe, en revanhe, peut être la signature de trois phénomènes di�érents : lahute de mirométéorites (IDP), un apport par les anneaux et/ou satellites et la hute degrandes omètes. Nous avons exposé, à e propos, les di�érentes tehniques qui permettentde di�érenier toutes es soures.Le CO dans les atmosphères de Saturne et d'UranusLes observations de Saturne et d'Uranus, que j'ai e�etuées ave les télesopes del'IRAM et du JCMT, ont permis d'ajouter de nouvelles ontraintes dans le as du pro�l



180 Conlusions et perspetivesvertial de CO dans les atmosphères de es deux planètes. Nous avons testé des modèlesde pro�ls vertiaux simples, qui orrespondent à di�érentes soures (interne ou externe).Pour e qui est de Saturne, les non détetions à 115 et 230 GHz ont permis d'établirde nouvelles limites supérieures en e qui onerne les apports interne ou externe deCO : ainsi, le rapport de mélange de CO est inférieur à 3.9�10�8 pour un pro�l uniforme(origine interne) et 6.5�10�8, si le CO est on�né au-dessus de 100 mbar (origine externe).Ces limites supérieures sont plus basses que elles qui ont été proposées préédemment(Rosenqvist et al., 1992). Elles sont, au ontraire, supérieures au niveau de détetion deCO dans l'infrarouge (Noll and Larson, 1991), e qui montre les limites de ette tehniqueà es fréquenes. Par la suite, la détetion de la transition J = 3! 2 de CO m'a permisde ontraindre plus préisément le pro�l vertial de CO dans l'atmosphère de Saturne.Lorsque la raie est modélisée à l'aide d'un pro�l onstant, la valeur de qCO déterminéepar Noll and Larson (1991) est en aord ave nos observations, bien que e modèle nereproduise pas orretement les ailes de la raie observée. Le modèle qui est apable dereproduire le plus �dèlement la raie observée est un modèle où le CO est on�né au-dessusde �15 mbar, ave un rapport de mélange de 2.5�10�8. L'inertitude qui porte sur esrésultats est d'un fateur 2 environ. Les modèles déterminés sont don ompatibles aveles observations de Noll and Larson (1991). Fore est de onstater que la modélisationfavorise l'hypothèse d'une soure externe pour le CO dans l'atmosphère de Saturne.Dans le as d'Uranus, seules les fréquenes des transitions (1-0) et (2-1) de CO ontpu être observées. Quant au CO, il n'a pas été déteté. Les limites supérieures que nousavons alulées à partir des spetres mesurés sont qCO<1.8�10�8 pour une origine interneet qCO<2.7�10�8, dans le as d'une origine externe. La première limite supérieure esttout à fait en aord ave les résultats d'Enrenaz et al. (2004b) tandis que la seondeon�rme la limite supérieure telle qu'elle a été établie par Marten et al. (1993). Cettedernière est du même niveau que le niveau auquel le CO a été déteté par �uoresenepar Enrenaz et al. (2004b). Le modèle d'Enrenaz et al. (2004b) ne prend pas en omptela di�usion par les nuages et don les auteurs estiment que qCO a pu être surestimé d'unfateur 2 environ dans leurs travaux. Nos propres observations nous initent à penser quele rapport de mélange de CO pourrait avoir été légèrement surestimé. Les résultats quenous avons obtenus apportent de nouvelles ontraintes quant à d'éventuelles variationstemporelles de l'abondane de CO dans les atmosphères de Saturne et d'Uranus. Lesrésultats des observations e�etuées ave le télesope de l'IRAM ont fait l'objet d'unepubliation (Cavalié et al., 2008a). Une publiation relative à la détetion de CO dans ledomaine submillimétrique est en ours de préparation (Cavalié et al., 2009).L'eau dans la stratosphère de JupiterL'eau dans la stratosphère de Jupiter a sans doute pour origine la omète Shoemaker-Levy 9, qui est entrée en ollision ave la planète en juillet 1994. C'est e que révèlentles analyses des spetres observés ave le télesope spatial ISO (Lellouh et al., 2002). Enrevanhe, il ressort d'observations e�etuées ultérieurement ave le télesope spatial SWASque l'apport de l'eau pourrait être le fait de la hute d'IDP (Bergin et al., 2000). C'est unrésultat pour le moins ontraditoire qui rendait néessaire de nouvelles observations. Ellesont été e�etuées ave le télesope spatial Odin et j'ai eu aès à es données. Nous avonsanalysé es observations onjointement ave les spetres SWAS. Cette étude a fait l'objetd'une publiation (Cavalié et al., 2008b). Dans le adre de ette analyse, nous avons utilisé



1.1 Conlusion 181un modèle photohimique 1D de l'atmosphère de Jupiter. Ce modèle dépendant du tempsa permis de onstruire des pro�ls vertiaux selon le sénario d'apport hoisi pour l'eau.Nous avons proédé à la modélisation des spetres et il s'avère, en �n de ompte, que laomparaison ave les observations plaide en faveur de l'hypothèse selon laquelle l'originede l'eau serait à attribuer à la omète SL9. En e�et, le modèle qui reproduit au mieux lesdonnées SWAS et Odin est un modèle d'apport loalisé au-dessus du niveau de pressionp0 = 0:2 mbar, ave un rapport de mélange de (1.9�0.5)�10�7. Le modèle d'apportpar les IDP, lui, néessite un �ux d'eau de �IDPH2O=(3.6�0.5)�106 m�2�s�1. Or, e qu'ononstate, 'est que les spetres synthétiques qu'on obtient ne reproduisent pas les raiesaussi �dèlement que le modèle d'apport par SL9. En revanhe, ils restent dans la barred'erreur des spetres mesurés. De nouvelles observations semblent don indispensables.Nous nous proposons de traiter les données Odin ainsi que les résultats qu'on peut entirer en poursuivant les observations de Jupiter ave Odin. De nouveaux spetres ont étéaquis en 2007 et 2008 et ils restent à analyser. De même, il onviendrait de ré-analyserles observations ISO, a�n de on�rmer notre modèle d'apport d'eau.Le Key Program HershelLe dernier hapitre de ette partie présente ma ontribution à la préparation des ob-servations des atmosphères des planètes géantes ave le futur télesope spatial Hershel.Après y avoir présenté le télesope et les instruments de bord HIFI, PACS et SPIRE, j'aidéveloppé les thèmes qui sont abordés dans le Guaranteed-Time Key Program �Water andrelated hemistry in the Solar System�. Ce programme a pour objetif de artographierl'eau et les espèes himiques liées à l'eau dans le Système solaire et, plus partiulièrement,sur Mars, les planètes géantes, Titan et les omètes. J'ai partiipé à l'e�ort de modélisa-tion et d'estimation des temps d'intégration dans la partie du programme qui onernela détermination de l'eau dans les stratosphères des planètes géantes. Pour séletionnerles observations aptes à résoudre la problématique, il a été néessaire de modéliser aupréalable toutes les raies intenses sur es orps. En me fondant sur es modélisations,il a été possible d'établir les estimations des temps d'intégration les plus favorables àune observation des raies de l'eau. Il a été démontré qu'un rapport signal-sur-bruit de�100 était néessaire pour remplir les objetifs �xés. C'est don ette donnée, ainsi quele temps imparti aux observations, qui nous ont guidé au moment d'établir la liste desobservations qu'il serait souhaitable de faire. Les planètes géantes seront observées aveHIFI et PACS, et omme la résolution spatiale est su�sante dans les as de Jupiter etSaturne, une artographie 3D (altitude, latitude et longitude) de l'abondane de l'eau seraégalement mesurée. Mon impliation dans e programme s'est traduite par le fait que j'aiobtenu la responsabilité des artographies 3D de l'eau dans les atmosphères de Jupiteret de Saturne et de leur analyse. J'ai proposé une observation de CO dans l'atmosphèrede Saturne (Cavalié et al., 2007) et elle a été, pour ompléter ette étude, ajoutée auprogramme.Pro�l thermique et vents mésosphériques dans l'atmosphère deMarsLa quatrième partie de mon travail onernait les observations de Mars aux fréquenesde CO, dans le domaine millimétrique. Le CO est une ible privilégiée des observations



182 Conlusions et perspetivesde l'atmosphère de Mars. Cette moléule est responsable du reylage de CO2 qui estl'espèe majoritaire dans l'atmosphère de la planète. Pour ette raison, e omposé aété artographié de manière intense, que e soit d'un point de vue spatial ou temporel.Nous avons montré que l'observation de CO pouvait présenter aussi d'autres intérêts pourl'étude de l'atmosphère de Mars. En e�et, les observations onjointes de 12CO et de 13COdans les domaines millimétrique et submillimétrique peuvent servir à déterminer le pro-�l thermique de la zone observée. De son �té, l'observation des raies millimétriques etsubmillimétriques ave une grande résolution spetrale permet de mesurer les vents auxaltitudes où les raies se forment. C'est en e sens que nous avons analysé les observationsde Mars que nous avions e�etuées aux fréquenes de CO, lors des oppositions de 2001 et2005. La résolution spatiale était de nature à nous permettre d'établir le pro�l thermiquemoyen du disque observable et le hamp des vitesses des vents mésosphériques. Nous avonsomparé es résultats aux préditions alulées par un modèle de irulation générale del'atmosphère de la planète : la Mars Climate Database (MCD). Les températures auxaltitudes inférieures à 30 km sont orretement prédites par la MCD : la MCD permetdon d'avoir des préditions su�sament préises pour reproduire les observations à basserésolution spetrale. Mais il en va tout autrement lorsqu'il s'agit des températures auxaltitudes omprises entre 30 à 70 km (notre limite de sensibilité) : les préditions de laMCD ne permettent pas de les reproduire. Nous avons e�etivement observé un refroi-dissement de 20 à 30 K sur une épaisseur de 10 km environ, informations obtenues aumoyen de spetres à haute résolution. Fort de es résultats, nous pensons qu'il est donindispensable de mesurer des spetres ave une grande résolution spetrale, si l'on veutobtenir un pro�l thermique assez préis et apte à quanti�er l'abondane des omposésnouvellement détetés.Ce sera ertainement le as ave la mise en servie du télesopeHershel et de l'interféromètre ALMA.Les observations de 12CO et de 13CO ont permis d'établir une arte des vents méso-sphériques à 40 et 60 km d'altitude. Elles onordent ave les préditions de la MCD, àl'exeption, toutefois, de elles e�etuées à 40 km d'altitude en 2005 (spetres de la raiede 13CO(2-1)). À 40 km, e�etivement, les vents sont prédits ave des vitesses 2 à 4 foisplus importantes. Les résultats que nous avons présentés dans ette partie ont été aeptéspour publiation (Cavalié et al., 2008d).1.2 PerspetivesL'étude des planètes du Système solaire et de leurs atmosphères en partiulier viseà mieux onnaître le monde qui nous entoure, et par voie de onséquene, notre propreplanète. Les domaines millimétrique et submillimétrique sont des domaines qu'on privilé-gie dans la tentative de déterminer la omposition himique des atmosphères planétaires.On le fait au moyen de l'observation des transitions rotationnelles des moléules qui lesomposent. Les années qui viennent s'annonent très prometteuses en termes de nouvellesdéouvertes et d'approfondissement de nos onnaissanes.L'entrée prohaine en servie du télesope spatial Hershel (début 2009), pour unedurée intiale de 3-4 ans, et elle de l'interféromètre ALMA (en 2010) vont onsidérablementaméliorer la vision que l'on a des atmosphères planétaires. Les détetions de nouvellesespèes, la ontrainte des pro�ls vertiaux d'espèes déjà observées et la artographie de



1.2 Perspetives 183ertaines planètes vont nous permettre de préiser le omportement physio-himique desatmosphères observées. Grâe aux nouvelles mesures que fourniront es instruments, lessénarios de formation et d'évolution des planètes vont pouvoir être a�nés.Les observations e�etuées dans le adre du Guaranteed-Time Key Program Hershel�Water and related hemistry in the Solar System� devraient nous permettre de déter-miner l'origine des omposés oxygénés dans les atmosphères des planètes géantes et no-tamment de H2O et de CO. En attendant es observations, le traitement des dernièresobservations de H2O dans la stratosphère de Jupiter par le télesope Odin ainsi que lesnouvelles observations de Saturne aux fréquenes de CO ave le JCMT devraient apporterde nouveaux indies sur l'origine de es deux omposés. Les observations de CO dans l'at-mosphère de Saturne devront, qui plus est, être modélisées ave des pro�ls vertiaux issusde modèles photohimiques pour mieux ontraindre les omposantes interne et externe del'apport de CO.C'est dans l'optique de l'utilisation du télesope spatial Hershel et de l'interféromètreALMA que le programme de transfert radiatif sera modi�é pour inlure notamment lapossibilité de traiter des pro�ls vertiaux d'abondane di�érents et l'e�et du smearingselon la latitude et la longitude planétaires.En�n, une meilleure onnaissane des atmosphères des planètes de notre propre Sys-tème solaire devient un outil indispensable à l'heure où on ommene à déteter les at-mosphères des exoplanètes et quelques-unes des moléules qui les omposent (CH4, H2Oet CO2 très réemment). Faire de la planétologie omparée entre les planètes du Systèmesolaire et les exoplanètes, 'est assurément un mode d'approhe très performant dans latentative de l'Homme de omprendre es mondes éloignés. Les études des atmosphèresdes planètes du Système solaire nous donnent d'ores et déjà des exemples de e que l'onpourrait trouver dans le as de planètes extrasolaires.
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Annexe ACompléments de géométrie
A.1 Calul des oordonnées planétaires à partir des o-ordonnées élestesPour pouvoir utiliser la MCD dans le adre de notre étude de l'atmosphère de Mars, ilest néessaire de onvertir les oordonnées élestes des points observés en oordonnées pla-nétaires. Pour y parvenir, un ertain nombre de hangements de repères sont néessaires,et il faut aussi onnaître les paramètres physiques liés à la on�guration de l'observation,à savoir l'angle entre l'axe de la délinaison et l'axe de rotation de la planète, et les oor-données planétaires du point sub-terrestre S. L'angle ité sera noté NP et les oordonnéesplanétaires du point sub-terrestre seront notées �S pour la longitude et ÆS pour la latitude.La �gure A.1 représente le repère éleste (entré sur le point visé) et un repère artésienapparent qui nous sert de repère intermédiaire. L'origine de es deux repères est situéesur le point sub-terrestre. La relation de passage des oordonnées (x,y) aux oordonnées(X,Y ) est 0� XY 1A = 0� � os(NP ) sin(NP )sin(NP ) os(NP ) 1A0� xy 1A (A.1)La matrie de passage est le produit d'une matrie de rotation et de symétrie d'axe OY .Il onvient ensuite de transformer les oordonnées (X,Y ) en latitude l et longitude Lapparentes. La �gure A.2 présente les deux repères onsidérés. Le passage des oordonnées(X,Y ) aux oordonnées (L,l) se fait par les relations8<: l = arsin �YR�L = arsin � XR os l� (A.2)où R est le rayon de la planète.En�n, pour obtenir les oordonnées planétaires, il faut proéder par trigonométriesphérique. La �gure A.3 présente les repères de latitudes (l) et longitudes (L) apparentesainsi que le repère de latitudes (Æ) et longitudes (�) planétaires. Les relations qui s'ap-



ii Compléments de géométrie

Fig. A.1: Shéma représentant le repère éleste, dé�ni par les oordonnées (x,y), et un repèreintermédiaire, dé�ni par les oordonnées (X ,Y ). L'angle entre les axes Oy et OY est l'angle NP(voir texte pour la dé�nition de et angle). Les diretions Nord (N), Sud (S), Est (E) et Ouest (W)sont indiquées sur le shéma.

Fig. A.2: Shéma représentant le repère intermédiaire OXY Z, déterminé par les oordonnées(X ,Y ), et un repère sphérique, déterminé par les oordonnées (L,l) et le rayon R de la planète.La oordonnée L orrespond à la longitude apparente et la oordonnée l orrespond à la latitudeapparente.



A.1 Calul des oordonnées planétaires à partir des oordonnées élestes iiipliquent dans le triangle sphérique MNN' des �gures A.3 et A.4 sont8>>>><>>>>: os(�2 � Æ) = os(�ÆS) os(�2 � l) + sin(�ÆS) sin(�2 � l) os(� � L)sin(�2 � Æ) sin(�� �S) = sin(� � L) sin(�2 � l)sin(�2 � Æ) os(�� �S) = os(�2 � l) sin(�ÆS)� sin(�2 � l) os(�ÆS) os(� � L) (A.3)La simpli�ation du système préédent donne8>>>><>>>>: sin Æ = os ÆS sin l + sin ÆS os l osLos Æ sin(�� �S) = sinL os los Æ os(�� �S) = � sin l sin ÆS + os l os ÆS osL (A.4)La latitude Æ est omprise entre -90�et +90�et se alule en résolvant la première équationdu système. La longitude, elle, se alule sur 360�. C'est pourquoi, il faut résoudre lesdeux dernières équations onjointement, après avoir alulé la valeur de Æ. De ette façon,la onnaissane de la on�guration de l'observation (NP , �S et ÆS) permet de remonteraux oordonnées planétaires à partir des oordonnées élestes.
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Fig. A.3: Shéma représentant le repère OXY Z, des longitudes et latitudes apparentes (L,l) etle repère des longitudes et latitudes planétaires (�,Æ). Le point M est le point dont on herhe lesoordonnées. Le point S est le point sub-terrestre. Le point G est le point d'intersetion de l'équateuret du méridien de référene : 'est l'origine des longitudes et latitudes planétaires. Le point N estle p�le Nord. Le point N' est le point d'intersetion entre l'axe OY et le méridien entral. En�n, lepoint A est le point d'intersetion entre l'équateur et le méridien entral.

Fig. A.4: Zoom sur le triangle MNN' de la �gure A.3. C'est grâe à e triangle sphérique que lesoordonnées planétaires (�,Æ) sont déterminées à partir des oordonnées apparentes (L,l).
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