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Résumé

Effets de la structure tridimensionnelle des atmospheres d’exoplanétes

chaudes sur les observations et les modeles d’inversion de données

Nous sommes aujourd’hui en mesure non seulement de découvrir de plus en plus d’exoplanétes,
mais aussi d’observer leurs atmospheres afin d’obtenir des informations sur leurs propriétés physiques,
dynamiques et chimiques. Avec la nouvelle génération de télescopes spatiaux tels que le JWST ou Ariel,
nous serons en mesure d’observer des caractéristiques spectrales aujourd’hui non-observables. Cepen-
dant, lors des observations en transits, la structure géométrique des atmospheres, et notamment la di-
chotomie jour—nuit des Jupiters chauds et ultra chauds, affecte le spectre en transmission et génere des
biais dans I'interprétation des modeles d’inversion de données. Ma theése se concentre sur I’étude des
effets de la structure tridimensionnelle des atmospheres d’exoplanetes, en particulier des plus chaudes
d’entre elles. Le but est de déterminer leurs importances et leurs origines pour permettre une meilleure
analyse des données spectrales. Pour y parvenir, j’ai mis en place une expérience numérique simulant des
observations de Jupiters chauds ol je contrdle I’ensemble de la chaine observationnelle, de la génération
de I’atmosphere a I'inversion de données. En complément, j’ai analysé des observations du télescope
spatial Hubble de Kelt-7 b, un Jupiter chaud, pour lier mes analyses numériques a des données réelles.
Mes travaux ont montré que la structure particuliere des Jupiters les plus chauds affecte significativement
les données d’observations, impliquant des biais importants dans les résultats des modeles d’inversion de
données 1D. Bien que ces modeles restent valables sur une large gamme de planétes, j’ai démontré que
pour les exoplanetes les plus chaudes, ils sont intrinséquement incapables de trouver 1’abondance des
especes. Je suis parvenu a quantifier ces biais et a comprendre leurs origines, apportant une amélioration
a I’avenir des interprétations faites a partir des modeles 1D. Par ailleurs, je conclue qu’il est nécessaire

de développer en parallele des modeles 2D pour tenter de résoudre ces biais.

Mots-clés : Atmosphéres, Exoplanétes, Simulations, Inversions de données, Observations

i



Abstract

Effects of the three-dimensional structure of hot exoplanet atmospheres

on observations and retrieval models

Nowdays, we are able to discover more and more exoplanets, and even more important we can ob-
serve their atmospheres and we are starting to get information on their physical, dynamic and, chemical
properties. With the new generation of space telescopes such as the JWST or Ariel, we will be able to
observe spectral features that are now unobservable. However, during transit observations, the geometric
structure of the atmospheres, and in particular the day to night dichotomy of hot and ultra hot Jupiters,
affects the transmission spectrum and generates biases in the interpretations of retrieval outputs analysis.
The aim of my thesis is to study the effects of the three-dimensional structure of exoplanet atmospheres,
and in particular the hottest ones, in order to determine the importance and the origin of these biases to
allow a better analysis of the spectral data. I set up a numerical experiment simulating observations of hot
Jupiters where I control the entire observational chain, from the atmosphere’s simulation to the retrieval.
In addition, I analyzed observations of Kelt-7 b, a hot Jupiter, from the Hubble Space Telescope, to link
my numerical analysis to real data. My work has shown that the particular structure of the hottest Jupi-
ters significantly affects observations, implying significant biases in the results of 1D retrieval models.
Although these models are valid over a large range of planets, I have demonstrated that for the hottest
exoplanets, they are unable to find the abundances of species. I succeeded in quantifying these biases
and in understanding their origins, hence an improvement in the interpretation of future results from 1D
retrieval models. Furthermore, I conclude that it is necessary to develop 2D retrieval models to try to

resolve these biases.

Key works: Atmospheres, Exoplanets, Simulations, Retrieval, Observations
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prévues, suggérant que les données ne sont pas suffisantes pour commenter sur leur pré-
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3.2 Abondance en H;O et en H; (rapport de mélange de volume) en fonction de la pression
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barres de couleur sont différentes, car calquées sur I’abondance solaire de I’espece. . . . 61

3.3 Simulation GCM de Wasp-121b sans prendre en compte la dissociation de H,. Sont
représentés la température en K (haut) et I’abondance en H;O en VMR (bas) selon la
coupe équatoriale (gauche), aux limbes (milieu) et polaire (droite). En partant du centre
jusqu’a I’extérieur, les lignes noires indiquent respectivement les niveaux de pressions a
1.434.107,10%, 1, 1072, et 10~* Pa. Le rayon de la planéte ainsi que celui de I’atmosphére
sonttracésal’échelle. . . . . . . . . . ... 63
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Structure atmosphérique d’un modele symétrique idéalisé de Wasp-121b (V™ T), sup-
posant 1’absence ou la présence de dissociation thermique de H; (gauche et droite res-
pectivement). Nous montrons la carte en température (haut) et la carte d’abondance en
H,O (bas). Les températures vont de 1400K a 2800K, avec un angle de transition de 20°
autour de la ligne du terminateur et un anneau a 2500K a la pression P=0.13 bar a partir
de la pression de surface. Le code couleur pour les cartes d’abondance d’eau indique la
VMR de 5.10~* 4 10~7. En partant du centre jusqu’a I’extérieur, les lignes noires in-
diquent respectivement les niveaux de pressions a 1,434.107, 103, 1, 1072, et 10~* Pa.

Le rayon de la planéte ainsi que celui de I’atmosphere sont tracés a I’échelle. . . . . . .

Mémes cartes que la Figure 3.5 mais pour le cas V' T. Les températures vont ici de
500K a 3500K, avec un angle de transition de 10° autour de la ligne du terminateur et

un anneau a 2500K a la pression P=0.13 bar a partir de la pression de surface. . . . . . .

Spectres en transmission pour les simulations V™ T (haut), VT (milieu) et GCM (bas)
tracés a une résolution R = 100. Gauche : abondance en H, constante dans toute 1’at-
mosphere. Lorsque la dissociation de I’eau est prise en compte (courbe bleu), les bandes
d’absorption de I’eau deviennent moins profondes que lorsque nous supposons qu’il n’y
a pas de dissociation de I’eau (courbe cyan). Droite : prise en compte de la dissociation
de H; dans I’atmosphere. Lorsque la dissociation de H, est considérée (courbe bleue
foncée), les bandes d’absorption de CO apparaissent encore plus clairement que lorsque
nous négligeons la dissociation de H, (courbe bleue). Les courbes noires et grises cor-
respondent aux spectres de transmission pour une atmosphere sans CO respectivement
avec et sans dissociation de H,O afin de mettre en évidence les bandes d’absorption de
CO.

Résumé des résultats du modele d’inversion de données TauREx pour les simulations
V~T, V'T et GCM. Nous avons représenté le rapport [CO]/[HO] (en haut 2 gauche),
la température (en haut a droite), les abondances logarithmiques du CO (milieu gauche)
et de H,O (milieu droite), le 7> (en bas a gauche) et le rayon planétaire (en bas a droite).
Ces résultats ont été calculé avec un bruit de photon supposant un palier a 30ppms sur
I’ensemble du domaine spectrale. La ligne rouge représente la valeur d’entrée de nos

simulations et la ligne noire pointillée montre ot Z2=1.. . . . . . . . ... .......

Distributions postérieurs de TauREx supposant une abondance constante en H, dans 1’at-
mosphere. Sont présentés les simulations VT (gauche) et GCM (droite) faisant I’hypo-
these, respectivement, d’une absence de dissociation de 1’eau (haut) et de sa présence
(bas). Les parametres inversés par le modele, au nombre de 5, sont les abondances en
H,0, CO (loglO[VMRY]), le niveau de pression des nuages en bar, la température en
Kelvin ainsi que le rayon planétaire en rayon de Jupiter. Le poids moléculaire moyen
de I’atmosphere est dérivé a partir de ces parametres mais ne fait pas 1’objet d’une in-
version de données. Les distributions postérieures de I’ensemble des cas modélisés sont

présentés dans 'annexe C. . . . . . . . . . ... L
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Solution trouvée par TauREx dans le cas GCM supposant la dissociation de H,O et Hy
constant. En bas : nous montrons la contribution au spectre en transmission inversé par
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Spectre en transmission de Wasp-121b tracés a une résolution R=100 pour une atmo-
sphere composée de He, Hy, H,O, CO, TiO, VO, Na, K et H™ en utilisant I’ajustement
analytique pour la dissociation thermique des especes décrit dans Parmentier et al. (2018)
(Bleu). Nous avons comparé ce modele avec des données HST/WFC3 extraient de Evans
et al. (2016) (point noir) et avec deux modeles de Parmentier et al. (2018), le premier

sans nuages (magenta) et le second avec des nuages de CaTiO3 (vert). . . .. ... ...

Simulation GCM de Wasp-33 b prenant en compte la dissociation de Hy. Sont représen-
tées la température (gauche) et I’abondance en H,O (droite) selon la coupe équatoriale.
Le code couleur pour les cartes d’abondance en H,O indique le VMR de 5.10~* 2 1078,
En partant du centre jusqu’a I’extérieur, les lignes noires indiquent respectivement les
niveaux de pressions a 1,434.107, 10, 1, 1072, et 10~ Pa. Le rayon de la planéte ainsi

que celui de I’atmosphere sont tracés a I’échelle (haut) et agrandis 5 fois (bas). . . . . . .

Haut : Spectres en transmission de Wasp-33 b générés par Pytmosph3R pour une simula-
tion sans dissociation thermique (cyan), considérant uniquement la dissociation de H,O
(bleu) et prenant en compte a la fois la dissociation de H,O et H, (bleu foncé). L at-
mosphere simulée est composée de Hy, He, H,O et CO. Bas : Distributions postérieures
obtenues a I’aide du code d’inversion de données TauREx . Nous supposons une atmo-
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nant en compte la dissociation de H,O uniquement (rouge) et enfin le modele nominal
ou H,O et H; peuvent se dissocier (violet). Nous faisons varier 4 parametres : les abon-

dances en H,O et CO, la température (K) et le rayon planétaire (Ry). . . . . . ... ...

Coupe équatoriale de la température [K] pour les 8 simulations GCM de Jupiters chauds
présentant une inversion thermique du coté jour. La température d’équilibre de chaque
simulation est précisée, elles vont ici de 1400 K a 2100 K. H, est supposé constant (moitié

gauche) alors que sa dissociation thermique est prise en compte (moitié droite). . . . . .

Coupe aux limbes de la température [K] pour les 8 simulations GCM de Jupiters chauds
présentant une inversion thermique du coté jour. La température d’équilibre de chaque
simulation est précisée, elles vont ici de 1400 K a 2100 K. H, est supposé constant (moitié

gauche) alors que sa dissociation thermique est prise en compte (moitié€ droite). . . . . .
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Coupe équatoriale de I’abondance en eau [VMR] pour les 8 simulations GCM de Jupiters
chauds présentant une inversion thermique du c6té jour. La température d’équilibre de
chaque simulation est précisée, elles vont ici de 1400 K a2 2100 K. H; est supposé constant

(moitié gauche) alors que sa dissociation thermique est prise en compte (moitié droite). .

Coupe aux limbes de I’abondance en eau [VMR] pour les 8 simulations GCM de Jupiters
chauds présentant une inversion thermique du c6té jour. La température d’équilibre de
chaque simulation est précisée, elles vont ici de 1400 K a 2100 K. H; est supposé constant

(moitié gauche) alors que sa dissociation thermique est prise en compte (moitié droite). .

Spectres en transmission des 8 simulations GCM allant de Teq=1400K jusqu’a
Teq=2100K par pas de 100 K. Lorsque la dissociation de H, est considérée (bas), les
bandes d’absorption de CO apparaissent encore plus clairement que lorsque nous négli-

geons la dissociationde Hp (haut). . . . . . . ... ... .. oo

Coupes équatoriales en température (en K) pour 12 simulations GCM de Jupiters chauds
sans inversion thermique calculées respectivement de haut en bas et de gauche a droite
pour Teq = 1000 K jusqu’a Teq = 2100 K par pas de 100 K. Sans TiO et VO dans le
modele GCM, auncune inversion thermique ne se produit dans la stratosphere impliquant

une atmosphere bien moins étendue et plus froide aux altitudes élevées. . . . . . . . ..

Méme figure que la Figure 4.6 représentant les abondances en eau [VMR]. Nous remar-
quons que sans inversion thermique une absence totale de dissociation thermique de I’eau

ESLODSEIVEE. . . . . . e e e e

Spectres en transmission des 12 simulations GCM sans inversion thermique, allant de
Teq=1000K jusqu’a Teq =2100 K par pas de 100 K. Sont superposés respectivement en
pointillés noir et gris les spectres en transmission pour Teq=1400K et Teq=2100K,

générés a partir d’une simulation avec inversion thermique. . . . . . . .. ... ... ..

Résumé des résultats du modele d’inversion de données TauREx pour un profil inversé
isotherme. Toutes les simulations y sont représentées : sans inversion thermique (cyan),
avec inversion thermique supposant H, constant (bleu) et supposant H, variable (bleu
foncé). Nous avons représenté le rapport [CO]/[H20] (en haut a gauche), la température
(en haut a droite), les abondances logarithmiques du CO (milieu gauche) et de H,O (mi-
lieu droite), le ¥ (en bas & gauche) et le rayon planétaire (en bas a droite). Ces résultats
ont été calculé avec un bruit de photon supposant un palier a 30 ppms sur 1’ensemble du
domaine spectrale. La ligne rouge représente la valeur d’entrée de nos simulations et la

ligne noire pointillée montre ol F2=1. . . . . . . . . ...

100

101

102



TABLE DES FIGURES

TABLE DES FIGURES

4.10

4.11

4.12

4.13

5.1

5.2

53

Résumé des résultats du modele d’inversion de données TauREx pour un profil inversé
non isotherme. Toutes les simulations y sont représentées : sans inversion thermique
(cyan), avec inversion thermique supposant H, constant (bleu) et supposant H; variable
(bleu foncé). Nous avons représenté le rapport [CO]/[H,0] (en haut & gauche), le 7 (en
haut a droite), les abondances logarithmiques du CO (en bas a droite) et de H,O (en bas
a gauche). Ces résultats ont été calculés avec un bruit de photon supposant un palier a 30
ppms sur ’ensemble du domaine spectrale. La ligne rouge représente la valeur d’entrée

de nos simulations et la ligne noire pointillée montre ot Z2=1. . . . . . ... ... ...

Profils en température inversés par TauREx pour les simulations GCM sans inversion
thermique (haut), avec inversion thermique et H, constant (milieu) et avec inversion ther-

mique et Hy variable (bas). . . . . . . . . . ... .

Profils de température des modeles GCM sans TiO/VO pour Teq = 1400 K (gauche) et
Teq=2100K (droite). De haut en bas, nous représentons le limbe est (longitude 90°)
pour toutes les latitudes et le limbe ouest (longitude 170°) pour toutes les latitudes (dé-
gradé de couleur du bleu vers le rouge, respectivement du podle nord au pdle sud) puis
I’équateur (latitude 0°) pour toutes les longitudes (dégradé de couleur du bleu vers le
rouge, respectivement du limbe ouest jusqu’au limbe est). Nous représentons aussi le
profil de température inversé par TauREx dans le cas isotherme (en gris) et dans le cas

d’un profil vertical 24 points (€N NOIr). . . . . . . . . . . v v e

Identique a la Figure 4.12 pour les simulations GCM avec inversion thermique et la

dissociation thermique de H, priseencompte. . . . . . . . . . .. ... ...

Contribution des spectres en transmission de la planete Kelt-7 b (haut) et et de la planete
Wasp-121 b (bas). Il est clair que certaines raies sont présentes a des pressions inférieures

2 107! Pa, bien que cela soit bien plus important pour Kelt-7 b que pour Wasp-121b.

Schéma de la section d’une atmosphere le long de la direction des rayons de lumiere

depuis I’étoile (située a gauche) jusqu’a I’observateur (situé a droite). . . . . ... ...

Systeme de coordonnées 2D de type polaire de la section représentée a la Figure 5.2. La
coordonnée angulaire est définie par le nombre de coupes 7.o.pes de la section. L’angle o
est implémenté en degrés tel que o = 180/ny;ces. L angle B, fixé par I'utilisateur, définit
la partie de I’atmosphere comprise entre le coté jour et le c6té nuit (la température évolue
progressivement dans cette partie). R correspond au rayon de la planete (généralement
a 10 bar). Le profil d’altitude z est calculé en utilisant le profil de pression du c6té jour
de la planete, et dz est la différence entre 1’altitude d’une couche et la suivante. Un
rayon de lumiere traversant I’atmosphere, par d’exemple dans la partie de couleur rouge,
correspondant a la couche i, associée a une altitude de base de z; (ici, i = 3), et la tranche

jrestassociéeaunanglede jx o (ici j=3). . . ... ... ... ... ... ...
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Distributions postérieures de I’inversion de données atmosphériques du spectre en trans-
mission simulé dans le cas V™ T ainsi que les contributions de chaque absorbant au
spectre inversé (en haut a gauche) dans I’hypothese ot ni H,O ni H, ne se dissocient
thermiquement. Les parametres inversés sont le rayon de la planete [R;], la température
[K], les abondances en H>O et CO [log(VMR)] et la pression des nuages [bar]. Le poids
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Distributions postérieures de I’inversion de données atmosphériques du spectre en trans-
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spectre inversé (en haut a gauche) dans I’hypothese o HyO et H, sont constants. Les
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Distributions postérieures de I’inversion de données atmosphériques du spectre en trans-
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1.1 Introduction générale

La découverte des exoplanetes et leur étude depuis ces 25 dernieres années ont mis en évidence
une tres grande variété d’objets orbitant autour de différents types d’étoiles (M, K, G, F, A), révélant
une diversité de masses, de rayons et de périodes orbitales possibles qui ont fortement remis en question
les théories en place a cette époque sur la formation des planetes et leur évolution. Sur les plus de 4000
exoplanetes découvertes a ce jour, nous avons découvert une étonnante diversité de systémes planétaires
présentant des propriétés physiques, chimiques ou orbitales surprenantes qui ne pouvaient étre expliquées

par les théories développées sur la seule connaissance des planetes du systeme solaire.

Cette diversité d’objets a pu étre mise en évidence notamment grace a la combinaison, lorsque c’est
possible, de deux techniques de détection, a savoir les méthodes des vitesses radiales et des transits,
utilisées entre autres par le télescope au sol HARPS (High Accuracy Radial velocity Planet Searcher)
et le télescope spatial Kepler pour la premiere méthode, les télescopes spatiaux Hubble, Spitzer, Corot,
Kepler et TESS (Transiting Exoplanet Survey Satellite) pour la seconde. La premiere technique donne
acces a la masse et aux propriétés orbitales (distance avec 1’étoile hote, période de rotation, excentricité)
de I’exoplanete par analyse spectroscopique du mouvement induit par le systeme planete-étoile, et a
son rayon pour la seconde. Ces informations permettent alors de déduire la densité et la température
d’équilibre de I’atmosphere. C’est ainsi que nous avons découvert de nouveaux types de planetes qui ne
se trouvent pas dans notre systéme solaire, tels que les super-Terre, planétes rocheuses de tailles et masses
supérieurs a la Terre ou les Jupiter chauds (Mayor and Queloz 1995), planétes orbitant tres proches de
leurs étoiles hotes et présentant donc des températures d’équilibre pouvant dépasser les 2500 K avec
des rayons et des masses pouvant étre bien supérieurs a ceux de Jupiter. A ce jour, voici les principales

catégories d’exoplanetes ayant été détectées :
1. Les géantes froides, massives, grandes et froides, équivalentes a Saturne ou Jupiter.
2. Les planetes de type Terre, Super-Terre et Neptune.

3. Les Jupiters chauds et ultra chauds, planetes massives, présentant une courte période orbitale et

un grand rayon planétaire, en haut a gauche du diagramme Fig. 1.1.

La Fig. 1.1 représente les exoplanetes détectées a ce jour quelle que soit la méthode de détection pour
lesquelles nous avons les données suivantes : masse, rayon, température d’équilibre calculée et période
orbitale !. Ce diagramme met en évidence la catégorie des Jupiters chauds et ultra chauds, dont le large

rayon et la faible période orbitale les rend aisément observable en transit.

En outre, ces nouvelles techniques, et plus particulierement la méthode des transits, nous donnent
aussi acces a des informations sur les atmospheres des exoplanetes. L’étude de ces dernieres est au-
jourd’hui a la pointe de la recherche sur les exoplanetes et les observations spectroscopiques sondent
désormais ces mondes tant a la recherche de leurs caractéristiques physiques qu’a 1’établissement de la
composition chimique de leurs atmospheres. Il reste néanmoins difficile d’obtenir des données précises

sur toutes les atmospheres puisque le rapport signal sur bruit dépend du rapport des rayons de la planete

1. Ce diagramme ne présente donc pas I’ensemble des exoplanetes découvertes a ce jour, mais il met en évidence celles
qui vont nous intéresser dans cette these.
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sur celui de son étoile (R,/R;), limitant ainsi I’étude des atmospheres soit aux plus grandes exoplanetes,
soit a celles gravitant autour de petites étoiles afin de ne pas atteindre les limites de détection (Tsia-
ras et al. 2018). Aussi, la faible couverture spectrale et la relative faible résolution spectrale disponible
avec les instruments actuellement en fonctionnement (HST, Spitzer, Kepler, TESS) limitent fortement le

nombre de molécules qu’il serait possible de détecter.
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FIGURE 1.1 — Exoplanetes détectées dans un diagramme période orbitales (en jour) en fonction de la
masse de la planéte (en M;). La couleur et la taille des points indiquent respectivement la température
d’équilibre calculée de la planete (en Kelvin) et le rayon planétaire (en R;). Les Jupiters chauds et ultra
chauds se distinguent nettement dans la partie supérieure gauche de ce diagramme.

Pour pallier ces limites, deux nouvelles missions vont €tre lancées dans les prochaines années, le
James-Webb Space Telescope (JWST) développé par la NASA et ’ESA et le télescope spatiale européen
Atmospheric Remote-sensing Infrared Exoplanet Large-survey (Ariel) développé par 'ESA. Ces mis-
sions couvrant un grand domaine spectral allant du visible a I’infrarouge moyen impliqueront un bond
en avant dans la caractérisation des atmospheres d’exoplanetes. Ces programmes de hautes précisions
permettront par des observations spectroscopiques en transit ou en émission d’obtenir de nombreux pa-
rametres physico-chimiques (présences de brumes, nuages ou aérosols, composition moléculaire, profil
pression-température) et dynamiques (profil de vents zonaux, absence ou présence de convection, chimie
hors équilibre, etc) sur les atmospheres étudiées. Aux vues des performances attendues pour les nou-

veaux télescopes spatiaux Ariel et JWST dont la précision sur les observations sera sans précédant, il est
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essentiel de se demander si les modeles actuels seront en mesure de fournir des résultats en adéquation
avec ces précisions. En effet, dans I’hypothése m&me ou nous atteindrions des précisions encore supé-
rieures, deux questions majeures demeurent; n’y aurait-il pas une limite intrinseéque a ces observations
en transit a laquelle nous ne pourrions pas échapper ? Possédons-nous des modeles capables d’analyser

sans biais ces données ?

Pour analyser les données recueillies lors d’observations en transit ou en émission et ainsi déduire
un maximum d’informations sur la composition chimique, les propriétés physiques et dynamiques de
I’atmosphere observée, une méthode efficace va consister a simuler un grand nombre de spectres en
transit ou en émission afin de converger statistiquement vers le modele qui ajustera le mieux les observa-
tions. Cette méthode d’inversion de données, basée sur une approche bayésienne, donne ainsi la solution
la plus probable permettant de reproduire les données. Elle a I’avantage de contraindre un nombre impor-
tant de parametres physiques et chimiques de 1’atmosphere. Cependant, il s’agit d’'une méthode couteuse
en terme de calculs car il faut générer des milliers de spectres pour avoir une statistique suffisante per-
mettant au code de converger vers une solution. Or, la complexité des atmospheres est grande et surtout
tridimensionnelle, obligeant donc ces modeles numériques a faire des hypotheses fortes sans quoi ils

seraient incapable de converger dans un temps raisonnable.

Plusieurs de ces codes ont donc été développés au cours des années tels que Nemesis (Irwin et al.
2008), petitCODE (Molliere et al. 2015, 2017), ARCIS (Min et al. 2020), ou encore TauREx (Waldmann
et al. (2015), Tau Retrieval for Exoplanets) dont la dernieére version beaucoup plus rapide en temps
de calcul a été publiée récemment (Al-Refaie et al. 2019). Prenons le cas de TauREx, puisque c’est
sur cet algorithme que les résultats de la these se basent. TauREx suppose une atmospheére homogene et
isotrope, considérant qu’une colonne d’atmosphere peut étre généralisée a I’ensemble de la plancte. C’est
ce que I’on appelle un modele unidimensionnel (1D). Il est évident qu’une hypothese aussi forte limite
considérablement la capacité de ce code a représenter la complexité d’une atmosphere qui est un objet
en 3D. Malgré tout, et méme si cela peut paraitre contre-intuitif, cette hypothése reste raisonnable et de
nombreux modeles de simulations d’atmosphere donnent des résultats exploitables en 1D. Par exemple,
si nous pouvions observer le spectre en transit de la plancte Terre, supposer que la Terre a le méme
climat qu’une colonne atmosphérique au-dessus de la France n’est pas une si mauvaise hypothese au
premier ordre. Une seconde hypothese est généralement faite lors de I’analyse des résultats des codes
d’inversion tel que TauREx, a savoir que 1’on suppose que le spectre en transit ne sonde que la région des
limbes de I’atmosphere. Seuls les effets verticaux le long des limbes sont alors considérés tandis que les
effets au travers des limbes sont négligés. La validité de ces hypotheses est fortement remise en question,
notamment pour les planétes dont le rapport de I’échelle de hauteur sur le rayon de la planete n’est pas
trop petit, typiquement supérieur a 0.1. L’invalidité de ces hypothéses concerne ainsi une large gamme

de planetes, s’étendant des Neptunes tiedes jusqu’aux Jupiters chauds et ultra chauds.

La premiere exoplanéete confirmée découverte par Mayor and Queloz (1995) est un Jupiter Chaud.
De nombreuses autres planetes de ce type ont été détectées depuis, et les études statistiques montrent
que les Jupiters chauds ne représentent qu’environ 1 pourcent de la population des exoplanetes de notre
galaxie (Wright et al. 2012; Howard et al. 2012 ; Fressin et al. 2013). Sont comptabilisées dans cette
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catégorie les exoplanetes dont le rayon est supérieur a environ 0.7 R, la masse supérieure a environ 0.1
M et dont la température d’équilibre dépasse 1000 K (voir Fig. 1.1) : les études sur ces objets, n’ayant
aucun équivalent dans le systeme solaire, ont montré des propriétés dynamiques, physiques et chimiques
exotiques. La plupart de ces exoplanétes sont en rotation synchrone autour de leur étoile hote due aux
intenses effets de marée qu’elles subissent étant donné leur faible période orbitale. Cela implique alors
un fort contraste entre le c6té jour et le coté nuit de la planete. Les Modeles de Climats Globaux 3D
(GCM) révelent d’ailleurs une dynamique des vents trés forte avec la présence de vents zonaux intenses
et de super rotations, notamment due a cette dichotomie jour/nuit. La chimie des atmospheres de ces
exoplanetes est également complexe, et plus particulierement pour les Jupiters Ultra Chauds (UHJ) car
les températures atteintes dans leur atmosphere autorisent la dissociation thermique de certaines especes
(Lodders and Fegley 2002 ; Visscher et al. 2006, 2010) générant des hétérogénéités chimiques fortes.
La complexité tridimensionnelle de ces exoplanetes met donc en défaut les hypotheéses 1D des modeles

d’inversion de données tels que TauREXx.

C’est dans ce contexte que cette theése s’inscrit, visant d’une part a mettre en évidence I’'impact de
la structure tridimensionnelle sur les observations des exoplanetes chaudes afin de pouvoir caractériser
les biais induits par la géométrie 3D des planetes sur les spectres en transit. D’autre part nous cherchons
a établir le domaine (rayon, masse, température d’équilibre, distance a 1’étoile, etc) a partir duquel ces

biais deviennent importants, et par conséquent a partir de quand ils s’avérent négligeables.

Ce manuscrit est articulé en cinq chapitres. Le chapitre 1 est une introduction, d’abord générale sur
I’observation des exoplanetes et de leur analyse, puis sur une catégorie d’exoplanete qui va étre étudiée
tout au long de cette these, les Jupiters Chauds. Ce chapitre va introduire la technique d’observation en
transit, qui est une méthode centrale dans tout le processus d’analyse de I’atmosphere des exoplanetes,

et en particulier des Jupiters Chauds.

Le chapitre 2 porte sur 1’étude de la planete Kelt-7 b, un Jupiter Chaud observé par I’instrument
Wide Field Camera 3 (WFC3) du télescope spatial Hubble (HST), I’instrument InfraRed Array Camera
(IRAC) du télescope spatial Spitzer et aussi le télescope spatial TESS, dont nous possédons des données
a la fois en éclipse primaire et secondaire. Le but ici est d’introduire plus en détails le modele d’inversion
de données TauREx, de montrer ses capacités pour extraire de 1I’information sur les propriétés physico-
chimiques de son atmosphere mais aussi de voir ses limites sur I’analyse de données observationnelles
en transit et en émission avec les instruments actuels. Ce chapitre va également permettre d’introduire

une premiere réflexion sur les potentiels biais induits par I’analyse 1D d’une atmosphere 3D.

Le chapitre 3 se concentre sur une étude théorique concernant les biais dans la composition atmo-
sphérique causés par les hétérogénéités chimiquo-physiques entre I’hémisphere jour et I’hémisphere nuit
des exoplanetes ultra chaudes, avec Wasp-121 b comme exemple. Pour y parvenir, nous procédons en 3
temps : premierement nous nous servons d’un modele GCM (SPARC/MIT, Parmentier et al. (2018)) pour
simuler en 3D I’atmosphere de Wasp-121 b. Ensuite, grace au modele Pytmosph3R (Caldas et al. 2019)
nous calculons des spectres en transit prenant en compte la géométrie tridimensionnelle de I’atmosphere
basée sur la simulation 3D du GCM. Cela nous permet ainsi d’obtenir un simulation d’observation de

Wasp-121b prenant compte de la complexité 3D de I’atmosphere telle que les télescopes spatiaux JWST
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ou Ariel le feront. Enfin, nous utilisons le code d’inversion de données TauREx afin de voir si celui-ci est

capable de converger vers des solutions raisonnables.

Le chapitre 4 s’attele a établir I’évolution des biais mise en évidence dans le précédent chapitre
lorsque I’on étudie des exoplanetes de moins en moins chaudes. La mise en évidence d’une limite sur
I’impact des biais induit par la géométrie 3D des atmospheres permet de fournir a la communauté des

bases quantitatives solides indiquant la validité ou non des modeles d’inversions de données 1D.

Le chapitre 5 rappelle les principaux résultats de cette these, les limites des modeles, des méthodes
et détermine les perspectives que ces travaux ont ouvertes. Il indique aussi les futurs travaux a venir a

court et moyen terme pour pallier les différentes limites mises en évidence.

Les chapitres de ce manuscrit s’enchainent dans un ordre logique, c’est pourquoi nous conseillons
au lecteur de suivre cet ordre pour une meilleure compréhension de cette these. Nous démarrons avec
une étude montrant ce que nous sommes en mesure de faire aujourd’hui avec le peu de données d’obser-
vations que nous avons. Nous analysons ensuite les biais sur les observations actuelles et sur les futures
observations a venir. Enfin nous mettons en perspective ces biais afin d’établir leur domaine de validité et
ainsi nous fournissons des recommandations solides sur le domaine de validité des modeles d’inversion
1D.

1.2 Les Jupiters chauds

1.2.1 Description générale

Les Jupiters chauds sont des exoplanétes comme il n’en existe pas d’équivalents dans notre systéme
solaire. Bien que ces planctes géantes gazeuses soient de masses et de rayons comparables a ceux de

Jupiter, elles différent de celle-ci par plusieurs aspects : orbitaux, physiques, dynamiques et chimiques.

Leurs périodes orbitales sont tres faibles (< 10 jours), impliquant qu’elles soient dans leur immense
majorité en rotation synchrone autour de leur étoile hote (Guillot et al. 1996; Showman et al. 2008) et
présentent en général des excentricités faibles voir nulles. Les Jupiters Chauds se trouvent alors dans un
régime de rotation intermédiaire, allant des atmospheres dominées par la rotation rapide pour les planetes
de périodes orbitales les plus courtes jusqu’aux atmospheres dominées par une rotation plus lente pour

les plus éloignées.

Etant donnée la faible distance qui les sépare de leur étoile hote, le flux lumineux reu par leurs
atmospheres est considérablement plus élevé que ce que nous connaissons dans le systeme solaire. Par
exemple, le Jupiter chaud Kelt-7b recoit un flux stellaire d’environ 105 W/m? alors que Mercure re-
coit 2280 W/m?, la Terre 340 W/m?, et Jupiter 13 W/m? 2. Ces planétes auront alors une température
d’équilibre bien plus élevée que les géantes de notre systeme solaire, et cela va avoir d’importantes

conséquences sur leur dynamique, leur physique et leur chimie.

2. 1l s’agit du flux recu en moyenne sur le disque planétaire ﬂRf,
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1.2.2 Dynamique

La dynamique des planetes géantes est étudiée depuis de nombreuses années dans notre systéme
solaire que ce soit par une approche observationnelle ou par la modélisation a 1’aide de GCM (Guillot
and Hueso 2006 ; Showman et al. 2008 ; Guerlet et al. 2014 ; Guillot et al. 2018), et continue de 1’étre avec
des missions comme JUICE ou JUNO. La découverte des Jupiter chauds, qui évoluent dans un régime
différent des planetes géantes de notre systeme solaire, a permis d’en apprendre plus sur la dynamique

des planetes géantes dans des conditions différentes de celles de notre systeme solaire.

Les travaux théoriques ont démontré I’importance de deux longueurs fondamentales dans la dy-
namique des atmospheres. Premierement, le rayon de déformation de Rossby, désignant 1’échelle de
longueur caractéristique a partir de laquelle la force de Coriolis résiste aux perturbations en pressions. Il
est défini comme R; = NH/f. , ou N est la fréquence de Brunt-Viisild régissant la période des ondes
de gravité, H I’échelle de hauteur de I’atmosphere et f,. = 2Qsin¢ le parametre de Coriolis régissant les
mouvements inertiels avec Q le taux de rotation angulaire de la planete et ¢ la latitude (Vallis 2017).

Deuxiémement, la longueur de Rhines, définie comme (U /)'/

, est I’échelle a partir de laquelle la
rotation de la planete implique des vents est-ouest forts, aussi appelés jets. U représente la vitesse carac-
téristique du vent horizontal et B = 2Qcos(¢ /a) est le gradient longitudinal de la rotation de la planéte
ou Q et ¢ sont les mémes que définis précédemment et a est le rayon de la planete. Nous savons que
les turbulences tendent a €tre isotrope horizontalement aux petites échelles, mais aux grandes échelles,
lorsque nous atteignons la longueur de Rhines, les turbulences ont tendance a évoluer préférentiellement

dans la direction est-ouest, impliquant alors la mise en place de fort jets zonaux (Showman et al. 2008).

Ainsi, avec les grandes échelles de hauteur et le taux de rotation modéré des Jupiters chauds, le
rayon de déformation de Rossby et la longueur de Rhines sont typiquement de I’ordre du rayon de la
planete impliquant alors une dynamique a 1’échelle de la planéte, contrairement aux planetes géantes du

systéme solaire.

1.2.3 Chimie

La composition des Jupiters chauds est encore relativement mal connue aujourd’hui, principale-
ment di au manque de données spectroscopiques de résolution spectrale et spatiale suffisante. Il est par
ailleurs difficile de généraliser les découvertes faites sur une exoplanete a toutes les autres, car méme
si la découverte de telle ou telle molécule sur un Jupiter chaud nous permet de mieux comprendre la
composition chimique de ces objets, rien ne nous prouve que c’est le cas partout. C’est notamment pour
ces raisons que des télescopes spatiaux comme le JWST ou Ariel ont été crées. En outre, étant donné les
conditions extrémes de température, d’insolation et de dynamique, il est également difficile d’estimer si
la chimie de ces atmospheres est a 1’équilibre ou hors équilibre, si la photo-dissociation y joue un rdle

majeur ou non. Nous expliciterons plus en détails ces aspects dans la partie 1.2.4.

Néanmoins, griace aux différents instruments spatiaux ou aux sols existants (HST, Spitzer, HAPRS,
etc) nous avons depuis plusieurs années découvert un certain nombre de molécules dans les Jupiters

chauds étudiés. Nous avons ainsi mis en évidence, et la liste est non-exhaustive, la présence d’eau (Tinetti
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etal. 2007 ; Grillmair et al. 2008), d’alcalins, Na et K (Redfield et al. 2008 ; Casasayas-Barris et al. 2017),
de monoxyde de carbone (de Kok et al. 2013) mais aussi de molécules un peu plus exotiques comme le
monoxyde de Titane TiO et le monoxyde de vanadium VO (Sedaghati et al. 2017 ; Nugroho et al. 2017 ;
Tsiaras et al. 2018). Dans les exoplanetes les plus chaudes, la thermo-dissociation de certaines especes,
notamment I’eau et le dihydrogeéne, peut se produire (Lodders and Fegley 2002 ; Parmentier et al. 2018;;
Pluriel et al. 2020) entrainant alors la présence d’autres especes telles que I’hydrogéne atomique H, H™
, O, et bien d’autres. La composition chimique de ces exoplanétes est surement tres riche, et la présence
de nombreuses especes sont prédites par les modeles chimiques (Lodders and Fegley 2002 ; Visscher
et al. 2006, 2010; Moses et al. 2011 ; Visscher and Moses 2011 ; Moses et al. 2013); il reste encore a les
confirmer par I’analyse des observations que nous ferons de celles-ci, pour celles qui seront détectables.

1.2.4 Physique

La physique de ces atmospheres est dominée par la quantité importante de flux lumineux recus par
son étoile, et donc par sa température d’équilibre qui va de 1000 K pour les Jupiters chauds les plus
froids jusqu’a plus de 2500 K pour les Jupiters ultra chauds. L’interaction entre la chimie, la dynamique

et la physique va alors étre tres différente par rapport a des atmospheres plus froides.

Pour illustrer cette spécificité, nous allons nous intéresser aux différentes échelles de temps carac-

téristiques de ces atmospheres, nous en développerons 3 :

1. L’échelle de temps radiatif 7,,; correspondant au temps de retour exponentielle vers une tempé-

rature d’équilibre.

2. Tyyn, I'échelle de temps dynamique, correspondant au temps nécessaire a la dynamique (advec-

tion et ondes de gravité) pour lisser la température de 1’atmosphere (Showman et al. 2013).

3. T.pi, I'échelle de temps de I’équilibre thermodynamique chimique qui indique le temps néces-
saire a une espece chimique pour étre a I’équilibre en fonction de la température et de la pres-

sion.

Afin de comprendre comment la hiérarchisation de ces différentes échelles de temps affectent I’at-
mosphere des Jupiters chauds, nous généralisons ces grandeurs a I’ensemble de 1’atmosphere. 11 s’agit
d’une hypothese forte, permettant d’expliquer a I’ordre zéro le comportement d’une atmosphere, tantot
dominée radiativement, ou dynamiquement par exemple, mais il faut rappeler que 7,.4, Ty, €t Tep sont

des échelles de temps définies localement.

Tout d’abord, intéresserons nous a la relation entre 7,44 €t Tz, €t ses implications sur I’atmosphere.
Prenons une parcelle d’air a une température 7Ty, et considérons qu’elle se déplace dans un milieu de
température T (p, ¢,0) ou T (p, 9, 0) # Tp, avec p Ialtitude, ¢ 1alongitude et 6 la latitude. Si T,qq < Tayn,
les processus radiatifs sont dominants, les flux de chaleur par mouvements atmosphériques horizontaux
sont alors faibles par rapport au taux de refroidissement local par effets radiatifs. Avec T,4q < Tyyn,
une parcelle se trouve approximativement en équilibre radiatif local avec le milieu extérieur de sorte
que la température de la parcelle pendant son mouvement est déterminée par les flux radiatifs locaux.

Lorsqu’une parcelle est advectée, elle se refroidit rapidement dans le milieu de sorte que sa signature de
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température initiale est rapidement perdue. Par conséquent, sur une planete avec T,,q < Ty, le gradient
de température équateur-pole est trés important, en réponse aux variations latitudinales du rayonnement
solaire. En outre, comme le refroidissement radiatif de la parcelle atmosphérique est tellement efficace,

une tres grande variation diurne de la température est attendue.

En revanche, si T,,4 > T4y, les transports dynamiques de chaleur dominent sur le refroidissement
radiatif. Ce régime, caractéristique de Vénus, Jupiter et Saturne, se produit parce que la vitesse caracté-
ristique des vents zonaux est tres grande, indiquant des transports rapides de chaleur par des mouvements
horizontaux. Considérons a nouveau le mouvement d’une parcelle dans 1I’atmosphere. Avec une vitesse
de refroidissement radiatif lente, la température de la parcelle varie de facon adiabatique, en conservant
sa signature thermique initiale. Ainsi, pour T,,q > Tyy,, une différence de température équateur-pdle tres
faible ou négligeable est attendue. Pour des raisons similaires, la variation diurne de la température sur
une telle planete serait faible, impliquant une homogénéité longitudinale. Précisons que les ondes de gra-
vité jouent aussi un rdle important dans le transport de 1’énergie au sein de 1’atmosphere, et notamment

dans le transport horizontal par les ondes de Rossby.

Dans les Jupiters chauds, les échelles de temps radiatif au-dessus de la photosphére sont trés courtes
alors que leurs intérieurs homogenes se situent plus profondément sur une zone allant de 100 a 1000 bars
environ, bien en-dessous de la photosphere autour de 0.01 a 1 bar (Guillot and Showman 2002 ; Iro
et al. 2005; Showman et al. 2008). Il est donc tres probable d’observer de trés forts contrastes jour-
nuit en température dans les atmospheres de telles planetes au-dessus de la photosphere. Néanmoins, les
connaissances actuelles sur ces exoplanetes ne permettent pas de connaitre avec précision la circulation
qui a lieu dans ces atmospheres, et donc 7;y,. Par ailleurs, comme 7,,; peut également dépendre de la
circulation, il est nécessaire d’obtenir plus d’information sur ces objets pour pouvoir avoir confiance dans

les simulations atmosphériques que nous calculons.

T.; représente le temps nécessaire pour qu’une réaction chimique soit a I’équilibre thermodyna-
mique, par conséquent pour une atmosphere donnée, la chimie de celle-ci va dépendre de la valeur de
cette échelle de temps par rapport au autres échelles de temps caractéristiques du milieu, a savoir Ty, et

Trqq- 11 convient alors d’analyser les différents cas possibles.

Si T < Tgyn, nous sommes dans la situation ou 1’équilibre chimique d’une parcelle d’air, dont les
propriétés physiques et dynamiques changeraient, se passe instantanément. Nous pouvons alors consi-
dérer I’équilibre chimique partout dans une telle atmosphere. Si maintenant T, > Tgy, €t Tepi > Trads
I’évolution thermodynamique tres lente implique que 1’équilibre chimique n’est jamais atteint et I’at-
mosphere est alors hors équilibre. Enfin, il est important de préciser que 1’échelle de temps d’équilibre
chimique 7.; peut fortement varier selon que 1’on se trouve du c6té jour ou du c6té nuit de 1I’atmosphere
de ces exoplanetes, impliquant alors des phénomenes de trempe qui affectent fortement la chimie de
ces atmospheres. Par exemple, Agiindez et al. (2014) ont montré que la prise en compte de ces effets
d’échelle de temps chimiques impliquent des différences importantes de composition chimique au sein
de certaines atmospheres. Il arrive que certaines especes (CH4/CO ou O,/OH) soient absentes de ces
atmospheres car T.,; > T4y, du cOt€ nuit alors que 7.,; < Tyy, du coté jour. Cela implique que du coté

diurne, 1’équilibre chimique soit rapidement atteint tandis que du c6té nocturne, la vitesse de mise a
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I’équilibre est trop lente par rapport au transport. Ainsi, seul 1’équilibre chimique du c6té jour se main-
tient dans la composition chimique de ces atmospheres. Nous parlons de blocage cinétique (ou quenching
en anglais).

Bien évidemment, les cas intermédiaires ou les échelles de temps sont du méme ordre de grandeur
ne peuvent étre résumés simplement et doivent étre étudiés au cas par cas a I’aide de modeles appropriés.
Par ailleurs nous n’avons pas évoqué la photo-dissociation qui affecte également la chimie de ces atmo-

spheres et complexifie I’ensemble des processus physique, dynamique et chimique de ces atmospheres.

1.3 Sonder les atmospheéres exoplanétaires

1.3.1 Eclipse primaire : transit

Lors d’un transit, la planéte passe devant son étoile et masque alors une partie du flux lumineux
que nous recevons, impliquant une baisse de luminosité captée par photométrie. Cette baisse de flux va
fortement dépendre du diametre apparent de 1’exoplanéte par rapport a celui de son étoile, rendant plus ou
moins facile la détection de cette baisse de flux lumineux. C’est pour cette raison que les Jupiters chauds
sont des cibles privilégiées pour 1’étude de leur spectre en transmission, car ce sont des planétes orbitant
proches de leur étoile, ayant une atmosphere enflée et donc ayant un rayon apparent par rapport a celui
de leur étoile est suffisamment grand pour étre facilement observable. La Figure 1.2 montre la courbe de
phase correspondant a une observation d’une planete en transit et illustre le principe de I’éclipses primaire
(aussi appelé transit) et secondaire. L’étude de la courbe de phase apporte de nombreuses informations
sur I’exoplanete observée et sur son étoile (Parmentier and Crossfield 2018). Il est tres utile d’obtenir des
points de mesure sur I’ensemble de la courbe de phase, comme c’est le cas dans I’exemple du Jupiter
chaud HD189733 b montré a la Figure 1.2, afin de pouvoir dé-corréler plus facilement le flux lumineux
provenant uniquement de I’étoile (lors de I’éclipse secondaire), celui provenant de la face diurne (juste

avant I’éclipse secondaire) et celui de la face nocturne (éclipse primaire).

Néanmoins, d’autres cibles trés intéressantes existent, dans une configuration totalement différente,
a savoir des systemes de planétes compactes, plus petites (super-Terre, sub-Neptune) orbitant autour
d’étoiles bien plus froides telles que les naines M et donc ayant un diametre apparent également plus pe-
tit. Le systeme K2-18 (Sarkis et al. 2018) est un de ces systemes, avec une planete de type mini-Neptune,
orbitant trés proche de la naine M K2-18a. Nous pouvons également citer le systeme extrémement com-
pacte Trappist-1, présentant 7 planétes en transit dont nous avons pu contraindre assez précisément le
rayon (Gillon et al. 2017). La Table 1.1 compare plusieurs systemes planétaires différents (Wasp-121b,
Kelt-7b, HD-3167 b, K2-18b et Trappist-1 b), allant d’un Jupiter ultra chaud orbitant autour d’une
étoile F6 jusqu’a une planete de type Terre orbitant autour d’une naine M et montre que le rapport des
rayons apparents entre tous ces systemes est du méme ordre de grandeur, donc que les atmospheres de

ces planetes sont détectables et analysables par nos instruments.

Si nous supposons que la planete transitant possede une atmosphere, celle-ci va alors occulter une

partie du rayonnement de 1’étoile lors de son transit. Cependant, la quantité de lumiere absorbée par
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FIGURE 1.2 — Schéma d’une exoplanéte en transit autour de son étoile hote (haut) suivi d’un exemple
de la courbe de phase du Jupiter chaud HD189733 b observé a 4.5 um par I'instrument IRAC de Spitzer
(bas). Figure adaptée de Seager and Deming (2010) ; Knutson et al. (2012).
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Planete Type étoile  Type planéte R,/R, Références
Wasp-121' b F6V Jupiter ultra chaud 0.129  Delrez et al. (2016)
Kelt-7b F Jupiter chaud 0.085 Bieryla et al. (2015)
HD-3167 b KOV Neptune chaud 0.029 Delrez et al. (2016)
K2-18b M25V mini-Neptune 0.053  Sarkis et al. (2018)
Trappist-1 b M Terre 0.083  Gillon et al. (2017)

TABLE 1.1 — Comparaison des rayons apparents entre plusieurs systemes tres différents, un Jupiter chaud
autour d’une étoile F et une plancte de type mini-Neptune autour d’une naine M. Nous remarquons que le
rapport rayon planétaire sur rayon stellaire est du méme ordre de grandeur pour tous ces objets, indiquant
qu’ils sont tous détectables par nos instruments actuels.

I’atmosphere sera différente en fonction de la longueur d’onde a laquelle nous 1’observons 3. En analysant

les variations de rayons apparents en fonction de la longueur d’onde, nous pouvons générer un spectre en

transmission a partir duquel il devient possible d’accéder a des informations sur la composition chimique

(présence de certaines molécules, atomes, ions) et la présence de nuages ou de brumes (Tinetti et al.

2007). Nous décrivons ci-aprés comment obtenir ce spectre et comment en extraire des informations sur

les atmospheres planétaires.

Calcul de la profondeur de transit

Afin de comprendre comment fonctionne la
méthode d’analyse des atmospheres par transit,
nous allons ici établir les équations permettant de
calculer le flux lumineux occulté par la planete et
son atmosphere en fonction de la longueur d’onde.
Lors d’un transit, ’aire de la planete et de son at-
mosphere va occulter une partie du flux lumineux
émis par I’étoile et une partie de ce flux va traver-
ser I’atmosphere. Or, comme dans tout milieu non
vide, I’intensité d’un rayon de lumiére monochro-
matique va varier selon la loi de Beer-Lambert qui
établie la variation de I’intensité lumineuse dans

un milieu donné.

Au regard de la géométrie donnée a la Figure

1.3, la longueur du trajet a ’intérieur de I’atmo-

I

I= IgeJ(l}

+ Zmax

Observateur

FIGURE 1.3 — Schéma présentant la géométrie de la

planete lors d’un transit.

sphere, et donc la profondeur optique de 1’atmosphere, 7, est fonction de la distance projetée entre le

3. Voir paragraphe ci-apres et Figure 1.4.
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centre de la planete et la ligne de visée, z, nous pouvons alors écrire la relation suivante :

I(A,2) = I(A)e T+ (1.1)

ou I(A,z) et Iy sont respectivement 1’intensité lumineuse finale et initiale, A est la longueur d’onde et 7 la
profondeur optique de I’atmosphere. L’ absorption totale de I’atmosphere a une longueur d’onde donnée
o(A) peut alors étre calculée en intégrant le produit de 1’aire atmosphérique projetée dA avec I’opacité

atmosphérique k pour I’ensemble des altitudes z :

dA =2n(R,+7z)dz (1.2)

k=1—¢ 42 (1.3)

a(d) = 27r/z'"”(R,,+z)(1 — e T4y (1.4)
0

ou R, est le rayon de la planete, ce qui signifie, pour les planetes gazeuses, la limite a partir de laquelle
nous considérons la profondeur optique infinie et z,,,, est I’altitude maximum considérée dans cette
atmosphere. La variation de flux stellaire due a la planete et son atmosphere en fonction de la longueur

d’onde s’exprime alors comme suit :

_ an,—i— o(A)

AF(R) = =L (1.5)

ou R, est le rayon de 1’étoile. Enfin, nous pouvons calculer le rayon apparent de I’atmosphere en transit

selon la relation suivante :

Reit(1) = RiA/AF(A). (1.6)

ot le rayon effectif est défini comme étant Regr(A) = 4 /Rf7 + @

Ainsi, nous pouvons déterminer la profondeur de transit pour chaque longueur d’onde permettant
alors de tracer un spectre en transmission a partir duquel nous allons déduire des informations sur la

composition atmosphérique de 1’atmosphere étudiée.
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Spectre en transmission

Maintenant que nous avons pu établir comment générer un spectre, nous allons voir comment nous
pouvons en extraire de 1’information sur son atmosphere. Pour cela, nous allons analyser un spectre ex-
trait d’une simulation numérique 1D généré par le code TauREx (Waldmann et al. 2015), (Waldmann
et al. 2015). La Figure 1.4 présente ce spectre en transmission pour une atmospheére composée exclusi-
vement de Hy, He, H,O et CO et dont la température suit un profil de Guillot (Guillot 2010) pour une
température d’équilibre de 1000 K. Les propriétés de 1’étoile hote sont solaires, faisant I’hypotheése d’une
émission de corps noir de I’étoile. 11 s’agit ici de simuler globalement un spectre en transmission typique

d’un Jupiter chaud typique orbitant autour d’une étoile G.

L’analyse d’un spectre revient a identifier les différentes sources d’opacité contribuant a la profon-
deur de transit pour chaque longueur d’onde en essayant de minimiser les dégénérescences. Dans notre

exemple, nous avons 3 sources d’opacité qui contribuent au spectre :

1. La contribution principale au spectre en transmission provient de 1’opacité des molécules de
I’atmosphere, dont I’absorption dépend de la température, de la pression, de la longueur d’onde
et bien entendu de I’espece considéré (CO ou H,O dans notre exemple). Les raies d’absorp-
tions pour chaque molécule peuvent étre calculées analytiquement * permettant ainsi d’établir
des listes de raies d’absorption trés haute résolution (plusieurs milliard de raies), comme par
exemple la base de donnée ExoMol (Yurchenko et al. 2011; Tennyson and Yurchenko 2012;
Barton et al. 2013 ; Yurchenko et al. 2014 ; Barton et al. 2014) ou HITRAN (Rothman et al.
2009 ; Gordon et al. 2013). En établissant un ajustement entre les bandes d’absorption des bases
de données et le spectre en transmission, nous pouvons établir la présence ou 1’absence de telle
ou telle molécule dans I’atmosphere ainsi que 1’abondance moléculaire de ces especes. En pre-
nant I’exemple de la Figure 1.4, nous voyons que la contribution de 1’eau domine la majeur

partie du spectre, avec deux bandes du CO observées a 2.3 et 4.5 um.

2. Une seconde contribution au spectre provient de la diffusion Rayleigh, dont la dépendance en
A~* implique une opacité importante aux courtes longueurs d’ondes. Par ailleurs, la diffusion
Rayleigh ne dépend que de la molécule considérée (ici He, Hp, H,O ou CO) et de la longueur
d’onde. Ainsi, observer 1’absorption de la diffusion Rayleigh permet d’obtenir des informations

sur la composition de I’atmosphere.

3. Enfin, ’absorption due aux collisions entre les molécules (en anglais "collision induced ab-
sorption”, noté CIA) contribue également au spectre en transmission. Ces collisions créent des
dipdles transitoires dont la durée de vie des états excités est généralement de 1’ordre de la durée
de la collision, donc courte. C’est pour cette raison que les CIA produisent généralement des
absorptions trés larges, formant une sorte de continuum>. Cette absorption dépend fortement

de la pression, car plus elle est importante, plus les collisions entres molécules se produisent.

4. Nous ne rentrons pas dans le détails des équations, pour plus de précisions, voir la Section 1.4.2 dans Turbet (2018).

5. 1l est possible de calculer analytiquement les CIA, mais cela reste difficile car il faut connaitre avec précision le po-
tentiel d’interaction entre deux molécules en collision a des distances courtes et grandes. Les mesures en laboratoire sont donc
essentielles pour déterminer avec précision les CIA pour diverses paires de molécules en collision, un exemple avec la base de
donnée HITRAN (Karman et al. 2019).
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FIGURE 1.4 — Spectre en transmission généré par TauREx pour une planéte homogene ayant une tempé-
rature de 1000 K et une atmosphere composée de He, Hy, H,O et CO. Les contributions de la diffusion
Rayleigh, H,O, CO, et de I’absorption due aux collisions (CIA) sont respectivement tracées en vert, tur-
quoise, bleu et bleu foncé. Le spectre observé, correspondant au produit des transmittances de toutes ces
contributions, est tracé en violet.

Dans notre exemple, et de manicre générale sur les Jupiters chauds, le fait que H; et He sont les
especes atmosphériques dominantes implique que les CIA H;- H,, He-He, et X-H; X-He (ou X

représente n’importe quelle autre espece) contribuent majoritairement.

Le spectre en transmission observé est alors le produit des transmittances de ces diverses contributions
pour chaque longueur d’onde. Nous verrons plus tard que les modeles d’inversion de données se basent

sur ces différentes contributions pour ajuster les parametres de I’inversion de données.

1.3.2 Eclipse secondaire : émission

La lumiere que nous recevons d’un systeme étoile-planete peut se séparer en plusieurs composantes.
Tout d’abord, la source principale de lumiere en terme de flux est celle que nous recevons directement

de I’étoile. Nous recevons également la lumiere de I’étoile réfléchie par la planete (et son atmosphere
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si celle-ci en possede une) et enfin la lumiere émise par la planéte. Bien que la quantité de photons
émis par I’étoile soit de plusieurs ordres de grandeurs supérieurs a celui de la planete, étoile et planete
n’émettent pas dans les mémes gammes de longueur d’onde. En effet, plus I’étoile sera chaude, plus celle-
ci émettra dans le visible et 1’ultraviolet tandis que la planéte émettra principalement dans 1’infrarouge

N . ) 73
d’apres la loi de Wien (A4 = M

m), comme le montre la Figure 1.5. Ceci reste néanmoins une
approximation, car certaines étoiles plus froides, telles que les naines M, peuvent émettre un flux UV plus
intense que des étoiles plus chaudes s’écartant donc d’une émission de corps noir (Ribas et al. 2017).
Nous remarquons aussi que pour les Jupiters chauds, dons la température d’équilibre est nettement plus
élevée que pour d’autres planetes, la contribution dans le visible du spectre en émission de la planete
n’est plus négligeable et recoupe le spectre réfléchi de la lumiere de 1’étoile sur I’atmosphere, tel que le

montre la comparaison entre une étoile de type solaire et un Jupiter chaud de la Figure 1.5.

Calcul de la profondeur de I’éclipse

Lors de I’éclipse secondaire, la profondeur de I’éclipse correspond a la lumiere totale réfiéchie
et émise par le coté jour de la planete. Par conséquent, en mesurant cette profondeur d’éclipse sous
I’hypotheése que 1’atmosphere de la planete émet comme un corps noir, il est possible d’accéder a la
température de brillance et I’albédo du coté jour de la planéte (Deming et al. 2005 ; Charbonneau et al.
2005). Par ailleurs, et comme pour le spectre en transit décrit précédemment, il est possible d’établir
un spectre, cette fois-ci en émission, pouvant mettre en évidence la présence de certaines molécules
(Gillon, M. et al. 2010; Delrez et al. 2016) qui vont impliquer une émission de I’atmosphere de la

planéte s’écartant du corps noir. La profondeur optique de 1’éclipse (A ) en émission s’exprime alors

comme suit :
F,(1) —_
s(A)=-2> 1.7
—-
oll Fp(1) et F.(A) sont les flux de la pla- F*
e ——
nete et de 1’étoile respectivement. Si nous suppo-
sons une atmosphere homogene émettant comme -
un corps noir, nous pouvons écrire : ,
RP ? B (TP7 )')
A==+ =7+ (1.8)
R.) B(T:,7) FIGURE 1.6 — Schéma présentant la géométrie de la

R . planete lors d’une éclipse secondaire.
ol R, et R, sont respectivement les rayons de

la planete et de 1’étoile, B(T),,A) et B(T;,A) sont

respectivement la loi de Planck pour la température de la plancte 7), et pour la température de I’étoile 7.
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FIGURE 1.5 — Flux de corps noir (en unités de 1072Wm?Hz~!) de certains objets du systéme solaire
comme observé a 10 pc. Le Soleil est représenté par un corps noir a 5750 K. Les plan¢tes Jupiter, Vénus,
la Terre et Mars sont représentées ainsi qu’un Jupiter chaud d’une température d’équilibre de 1600 K.
Les planetes présentent deux pics dans leur spectre, le premier de courte longueur d’onde est dii a la
lumiere du soleil diffusée par 1I’atmosphere de la planete et est calculé a 1’aide de 1’albédo géométrique
de celle-ci, le second pic a grande longueur d’onde provient de I’émission thermique de la planéte et est
estimé par un corps noir de la température effective de la planete. L’albédo du Jupiter chaud est supposé
étre de 0.05, les données de température et d’albédo étant tirées de Cox (2000). Figure adaptée de Seager
and Deming (2010).
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Grice a un spectre en émission, il est possible d’utiliser des modeles d’inversion de données per-

mettant ainsi de détecter la présence d’especes chimiques du c6té jour de 1’atmosphere.

Spectre en émission

Procédons maintenant au méme exercice d’analyse d’un spectre a partir de la méme simulation que
celle décrite en Section 1.3.1, mais cette fois-ci pour un spectre en émission. La Figure 1.7 présente le
spectre et toutes les différentes contributions. En émission, si I’atmosphere est homogene et isotherme,
le spectre observé va étre celui d’un corps noir a la température de I’atmosphere. En revanche, si le profil
en T-P varie avec I’altitude, comme c’est le cas pour notre exemple, nous obtenons un spectre avec des
bandes d’absorption ou d’émission. En effet, avec un profile T-P variable, 1I’émission se produit a partir
de régions de I’atmosphere a différentes températures, le flux thermique généré varie alors. Si 1’émission
se produit a partir de régions plus froides de 1’atmosphere, le flux thermique généré est plus faible, et
inversement pour les régions plus chaudes. Nous voyons ainsi que le spectre en émission de la Figure 1.7

est largement dominé par 1’émission de H,O, avec une 1égere contribution du CO a 4.5 um.

Maintenant que nous avons vu d’une part les connaissances actuelles sur les Jupiters Chauds, et
d’autre part une des techniques pour les observer, a savoir la méthode des transits, nous allons
pouvoir nous concentrer sur I’étude d’observations réelles afin de voir quelles informations nous
pouvons obtenir. Le chapitre 2 va porter sur ’étude de la planéte Kelt-7 b, un Jupiter Chaud
observé par HST-WFC3 mais aussi Spitzer et TESS, dont nous possédons des données a la fois en

éclipse primaire et secondaire.
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FIGURE 1.7 — Spectre en émission généré par TauREx pour une planete ayant une température d’équi-
libre de 1000 K et une atmosphere composée de He, Hy, HoO et CO. Les contributions de la diffusion
Rayleigh, H,O, CO, et de I’absorption due aux collisions (CIA) sont respectivement tracées en vert, tur-
quoise, bleu et bleu foncé. Le spectre observé, correspondant a la somme de toutes ces contributions, est
tracé en violet.
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Comme nous I’avons vu dans les sections 1.3.1 et 1.3.2 du chapitre 1, la spectroscopie en transit et
en émission sont de trés bons moyens pour analyser 1’atmosphere des exoplanetes lorsque celles-ci en
ont une bien entendu. Plusieurs instruments, soit au sol, soit dans I’espace, sont en mesure d’observer des

spectres en transmission ou en émission et donc il existe de nombreuses données pouvant étre analysées.

Dans ce second chapitre, nous nous intéresserons a I’analyse d’observations a 1’aide d’un modele
d’inversion 1D. Nous verrons quels sont les outils nous permettant d’une part de traiter les données brutes
obtenues par les télescopes spatiaux et d’autre part d’en faire I’analyse. Nous concentrons cette étude sur
I’exemple d’un Jupiter chaud, Kelt-7 b, a partir de données obtenues par I’instrument WFC3 de HST avec
une discussion sur la combinaison de données HST/WFC3, Spitzer/IRAC et TESS. Notre but sera d’une
part de mettre en évidence I’intérét d’étudier ces planetes, et d’autre part d’établir ce que les modeles

d’inversion de données 1D nous permettent d’obtenir comme informations sur de telles atmospheres.

Nous décrirons en premier lieu 1’outil de réduction et d’extraction des données HST Iraclis (Tsiaras
et al. 2016) dans la Section 2.1.1. Dans la Section 2.1.2, nous décrirons le code d’inversion de données
TauREx (Waldmann et al. 2015 ; Al-Refaie et al. 2019) qui donne acces aux différents parametres phy-
siques et chimiques de 1’atmosphere de la planete. Nous nous intéresserons ensuite dans la Section 2.2 a
I’exoplanete Kelt-7b et a I’analyse de son atmosphere griace a des observations par le télescope spatial
HST que nous compléterons par une discussion de I’analyse de données HST, Spitzer et TESS combinées
dans la Section 2.3. Nous résumerons ainsi ce que nous avons appris sur I’atmosphere de Kelt-7 b grace
a I’ensemble des données analysées en Section 2.4. Enfin, nous verrons les différentes limites de cette
étude dans la Section 2.5, d’une part au niveau des données observationnelles et d’autre part au niveau

de la structure particuliere des atmospheres aussi chaudes.

Les résultats, les analyses et les conclusions présentées dans ce chapitre ont fait I’objet d’une pu-

blication dans le journal Astronomical Journal (Pluriel et al. 2020).

2.1 Outils pour I’analyse des données spectroscopiques

2.1.1 Réduction et extraction des données HST avec Iraclis

Afin d’analyser les données observationnelles obtenues par HST, il faut procéder a plusieurs étapes
de réductions et de corrections de données avant d’obtenir un spectre que nous pourrons exploiter. L’ ana-
lyse Iraclis commence avec les images spectroscopiques a balayage spatial brutes qu’il convient de
réduire et de corriger en appliquant les étapes suivantes dans 1’ordre : soustraction a lecture nulle, cor-
rection du pixel de référence, correction de non-linéarité, soustraction du courant d’obscurité, gain de
conversion, soustraction du fond du ciel, étalonnage, correction en champ plat, correction des mauvais

pixels et des rayons cosmiques. Les détails de ces processus se trouvent dans Tsiaras et al. (2016).

Décrivons maintenant la méthode utilisée par Iraclis pour obtenir les spectres a partir de la réduction
des données, en se basant sur I’exemple de la planete Kelt-7 b que nous allons étudier plus en détails dans
ce chapitre. La Figure 2.1 montre la courbe de lumiere blanche brute, la courbe de lumiere blanche et

les résidus d’ajustement pour les observations de la planete Kelt-7b, en émission et en transmission,
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tandis que la Figure 2.2 montre les courbes de lumiere spectrale pour chaque longueur d’onde, a partir

desquelles nous pouvons tracer le spectre en transmission ou en émission.

Pour extraire le spectre & partir des courbes de lumiere (voir Figure 2.2) le code Iraclis se base sur
la méthode de "division par la courbe de lumiere blanche" (Kreidberg et al. 2014 ; Tsiaras et al. 2016). Il
s’agit d’un ajustement du facteur de normalisation 7, du modele de transit F(A,¢) et de la pente linéaire

avec le temps (1+ x, (t — Tp)), le tout divisé par la courbe spectrale de lumiére blanche :

—T))F(A1)

m (1+x(t
F,(1)

2.1

ou 7 est le temps, Tp est le temps moyen de transit, ), (¢t — Tp) est le coefficient d’une pente linéaire
dépendante de la longueur d’onde et F,,(¢) est le meilleur modele d’ajustement de la courbe de lumiére
blanche.

Dans tous les modeles de transit F(A,7), le seul parametre libre est le rapport du rayon planétaire sur
le rayon de 1’étoile %, tandis que les autres parametres sont les mémes que ceux de la courbe de lumiere
blanche. Ainsi, pour chaque courbe de lumiere, correspondant a chaque longueur d’onde observée, nous
obtenons le rapport %, a partir duquel nous pouvons tracer le spectre en émission ou en transmission en

suivant I’équation (1.6).
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FIGURE 2.1 — Courbe de lumiere blanche pour les observations de Kelt-7 b en transmission (haut) et en
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FIGURE 2.2 — Ajustements des courbes de lumieres a partir d’Iraclis pour les spectres en transmission
(gauche) et en émission (droite). Pour faciliter la lecture de courbes, un décalage vertical a été appliqué.
Chaque figure est séparée en deux : la partie gauche présente les courbes de lumieres spectrales tandis
que la partie droite montre les résidus. %> est le carré réduit indiquant la qualité de 1’ajustement. G est le
rapport entre I’écart-type des résidus et le bruit de photons, et AC est 1’auto-corrélation de 1’ajustement.

2.1.2 Généralités sur TauREx

TauREx est un code d’inversion de données se basant sur 1’analyse statistique Bayésienne dont le but
est de retrouver les parametres physico-chimiques (température, couche nuageuse, abondances, rayon,
etc) pouvant étre déduit a partir d’un spectre en émission ou en transmission.

Comme I’indique le schéma de la Figure 2.3, TauREXx est divisé en quatre parties que nous allons

décrire ci-apres.

Les données en entrée

TauREx a besoin de plusieurs entrées pour pouvoir effectuer son analyse. La premieére donnée essen-
tielle est bien évidement une observation, a savoir un spectre en transmission ou en émission a analyser.

Celui-ci peut soit provenir de données observationnelles, soit de modeles qui génerent des spectres.

Ensuite, il faut préciser les différents parametres a prendre en compte pour 1’analyse ainsi que la
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FIGURE 2.3 — Schéma illustrant le fonctionnement de TauREx qui se divise en 4 parties : les entrées, les
données et le traitement de données, 1’échantillonnage et la minimisation, et les sorties. Extrait et traduit
de Waldmann et al. (2015).

gamme en longueur d’onde considérée. C’est ici que 1’on fait le choix d’ajouter certaines molécules
et pas d’autres, de prendre en compte ou non des effets physiques (Rayleigh, CIA, nuages) dans le
processus d’inversion en se basant sur les quelques informations que 1’on possede en amont sur la planete
et son étoile. A noter que TauREx modélise la couche nuageuse comme étant un niveau de pression
a partir duquel la totalité des photons est absorbée de maniere uniforme quelle que soit la longueur
d’onde. Il s’agit bien évidemment d’une approximation forte car la physique des nuages est bien plus
complexe qu’un simple modele de corps gris '. Néanmoins, cette approximation a I’ordre zéro de la
couche nuageuse reste utile dans I’analyse des spectres. Il convient également de choisir I’intervalle sur
lequel nous souhaitons laisser le modele explorer 1’espace des parametres. Ainsi, en prenant I’exemple
de la température, il est possible de choisir une gamme plus ou moins restreinte de température possible
afin de contraindre plus ou moins le modele selon par exemple la température d’équilibre connue de
I’atmosphere. Nous y reviendrons plus en détails dans la Section 2.2 avec I’exemple de I’analyse de
I’atmosphere de la planete Kelt-7 b.

1. La prise en compte de nuages plus réalistes nécessite des modeles complexes, ajoutant plusieurs parametres a considé-
rer : composition des nuages, taille et densité des gouttelettes, etc.
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Enfin, ce modele a besoin de données moléculaires et de listes de raies atomiques qui lui seront
nécessaire pour ajuster au mieux les observations avec le modele. TauREx utilise les listes de raies Exo-
Mol (Yurchenko et al. 2011 ; Tennyson and Yurchenko 2012 ; Barton et al. 2013 ; Yurchenko et al. 2014 ;
Barton et al. 2014), HITRAN (Rothman et al. 2009 ; Gordon et al. 2013) et HITEMP (Gordon et al.
2010).

Le modeéle et le traitement de données

Le modele de transfert radiatif pris en compte dans 7TauREx est unidimensionnel, simulant donc
seulement une colonne d’atmosphere généralisée a I’ensemble de I’atmosphere. TauREXx fait I’hypothese
d’une atmosphere plan-parallele avec une distribution unidimensionnelle des éléments et du profil en
température. Le rayon inversé est supposé étre le rayon de la planéte a 10 bar, le poids moléculaire
moyen est calculé a partir des autres parametres trouvés par le code, mais il n’est pas directement inversé
par TauREx. 1l existe plusieurs choix de profil de température dans TauREXx, s’adaptant a 1’inversion de

données que I’on souhaite effectuer :

1. Le profil isotherme, le plus simple, ol la température est la méme a toutes les altitudes de

I’atmosphere. Ce cas simule une planete parfaitement homogene et isotherme.

2. Le profil a plusieurs points température-pression. Ce choix permet d’inverser un profil T-P plus
complexe, donnant au code un degré de liberté supplémentaire. Ce type de profil T-P autorisent

par exemple une inversion de température.

3. Le profil de Guillot, décrivant des profils en température pour des planetes fortement irradiées,
basé sur les travaux de Guillot (2010).

Il existe par ailleurs un module permettant de découper I’atmosphere en deux couches, et ainsi d’in-
verser les parametres physico-chimiques dans chacune de ces couches (Changeat et al. 2019). TauREx

peut ainsi établir un profil vertical des parametres physico-chimiques inversés.

Minimisation et échantillonnage

TauREx procede a I’inversion de données par une méthode statistique Bayésienne. Le principe glo-
bal de cette méthode est de parvenir a trouver la solution la plus probable, selon les parametres considé-

rés, permettant de reproduire au mieux le spectre en entrée du modele.

Cette méthode se base sur le théoreme de Bayes, qui vise a exploiter le plus efficacement possible
I’information apportée par les données, a savoir le spectre, sur les parametres considérés, c’est a dire la

température, le rayon, les abondances, etc, et que 1’on peut écrire comme suit :

_ P(x[6)P(6)

PO |x)= == o 2.2)

ou 0 représente les parametres du modele (température, abondances, nuages, rayon, etc) et x les données

en entrées (en I’occurrence le spectre). Cette méthode exprime la densité de probabilité de la distribution



Analyse des spectres observés par HST et réduits par Iraclis 29

a posteriori des parametres sachant les données P(6 | x), comme étant proportionnelles a la probabilité
de la distribution a priori des parametres du modele P(6) multipliée par la vraisemblance P(x | 0). Le
dénominateur P(x) de I’équation (2.2) représente la vraisemblance maximum pour les données x, et
sert aussi de facteur de normalisation pour que P(0 | x) soit bien égal a une densité de probabilité. 11
correspond a I’intégrale sur I’ensemble de la distribution des paramétres 6 des vraisemblances P(x | 6)

et de la distribution a priori des parametres P(0) :

P(x) = / P(6)P(x | 6)d6 2.3)

La mise en ceuvre de cette méthode Bayésienne par TauREXx se fait par un échantillonnage imbriqué
via Multinest (Feroz and Hobson 2008 ; Feroz et al. 2009; Feroz et al. 2019) utilisant une approche
Monte Carlo pour contraindre I’espace des parametres. Ainsi, par itérations successives, TauREx parvient
a optimiser la distribution de parametres. Basé sur cette distribution, nous pouvons obtenir in fine le

meilleur ajustement possible.

Les sorties

Lorsque le processus de minimisation a convergé, le code génere les graphiques présentant le
meilleur ajustement du modele sur les données d’observation, 1’ensemble des distributions postérieures
correspondant a chaque parametre mis en entrée, les graphiques montrant les contributions de chaque es-
pece au spectre final, et également la solution globale. Nous verrons en détails ces sorties et leur analyse

dans la Section 2.2 sur I’analyse de la planete Kelt-7 b.

2.2 Analyse des spectres observés par HST et réduits par Iraclis

2.2.1 Pourquoi étudier Kelt-7b?

Maintenant que nous avons décrit plus en détails les outils utilisés pour 1’analyse des données
spectroscopiques (Iraclis et TauREx), nous allons pouvoir mettre en pratique 1’utilisation de ces outils
avec I’étude d’observations du Jupiter chaud Kelt-7b. Cette exoplanéte est une cible treés intéressante
pour les observations a plusieurs égards. D’abord, sa température d’équilibre d’environ 2050 K la situe
a la frontiére entre les Jupiters Chauds et les Jupiters ultra chauds 2, et une meilleure compréhension de
ce type d’atmospheres treés irradiées serait un atout important pour comprendre la physique et la chimie
de ces objets. Par ailleurs, il s’agit d’'une planete transitant devant son étoile hdte pour laquelle nous
possédons des données spectroscopiques a la fois en transmission et en émission. La complémentarité de
ces observations va permettre d’étudier les deux hémispheres de cette exoplanéete rendant plus robuste et

plus large la compréhension de son atmosphere. Enfin, Kelt-7 b a été observée par plusieurs télescopes

2. Il n’existe pour I’instant pas de consensus au sujet de la définition de Jupiter ultra chauds, bien que certains travaux en
donne une (Arcangeli et al. 2018 ; Parmentier et al. 2018).
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Parametres stellaires

Type spectral F

Température effective [K] 6789730

[Fe/H] 0.1397973,

Gravité de surface [cgs] 4.1491’8:8}3

Rayon [R; ] 173270043
Parametres de la planete

Période [jour] 2.7347749 00000032

Inclination [deg] 83.76 1533

Masse [My] 1.28Jj8:}§

Rayon [Ry] 1.533f8:8§?

Température d’équilibre [K] 2048127

To[BJDrgp] 2456355.229809 1 )-000198

a/R, 5491011

Référence Bieryla et al. (2015)

TABLE 2.1 — Parametres de la cible Kelt-7 b et de son étoile.

spatiaux, HST, Spitzer et TESS, permettant ainsi une analyse sur une plus large gamme de longueur
d’onde, donnant ainsi acces a d’autres bandes spectrales telles que les bandes d’absorption de CO pour

les données Spitzer par exemple.

La Table 2.1 indique les principaux parametres de la planete Kelt-7 b et de son étoile. Il s’agit d’un
Jupiter chaud, de masse 1.28 M;, de rayon 1.533 Ry, orbitant autour d’une étoile chaude de type F, dont

la température d’équilibre est d’environ 2050 K.

2.2.2 Extraction des données HST de Kelt-7 b

Nous revenons maintenant brievement sur la méthode de réduction de données décrite en Section
2.1.1 afin d’expliquer précisément 1’extraction que nous avons faite. Nous indiquons en premier lieu que
les deux observations de Kelt-7 b que nous avons analysées ont été entreprises en 2017 dans le cadre de

la proposition Hubble 14767 menée par David Sing.

En suivant le processus de réduction décrit précédemment, le flux a été extrait des images spec-
troscopiques balayées spatialement pour créer les courbes de lumiere de transit finales par bande en
longueur d’onde (voir Figure 2.1 et 2.2). Nous avons considéré une courbe de lumicre a large bande
(blanche) couvrant toute la gamme de longueurs d’onde dans laquelle I’instrument G141 est sensible
(1.088 a 1.68 um) et des courbes de lumiere spectrale avec un pouvoir de résolution de 70 a 1.4 yum.
Les bandes des courbes spectrales de lumiere sont sélectionnées de telle sorte que le rapport signal sur
bruit soit approximativement uniforme sur tout le spectre planétaire. Avant 1’ajustement de la courbe de
lumiere, nous choisissons d’éliminer la premiere orbite HST de chaque visite, car celle-ci présente des
pics beaucoup plus forts que les orbites suivantes (Deming et al. 2013 ; Zhou et al. 2017). Nos courbes
de lumiere blanche et spectrales ont été ajustées en utilisant les valeurs de la littérature de la Table 2.2,

avec seulement deux parametres libres : le rapport de rayon planete-étoile et le temps de transit moyen.
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Ce choix est motivé par les lacunes d’obscurcissement crées par la Terre, qui impliquent souvent que
I’entrée et la sortie du transit manquent dans les données HST, limitant la capacité a affiner le rapport du
demi-grand axe au rayon de I’étoile, I’inclinaison et ’excentricité. Les coefficients d’assombrissement
centre-bord ont été sélectionnés a partir de la formule quadratique de Claret (2000) utilisant les para-
metres stellaires de la Table 2.1 et les modeles stellaires ATLAS (Kurucz 1970; Espinoza and Jorddn
2015; Morello et al. 2020). L’extraction des données HST de Kelt-7 b nous a ainsi permis d’obtenir deux
spectres 3, I’un en transmission et 1’autre en émission, que nous allons pouvoir analyser afin d’en extraire

le maximum d’information sur son atmosphere.

2.2.3 Indice de Détectabilité Atmosphérique (IDA)

Afin de s’assurer de la qualité de notre analyse et de sa fiabilité, nous avons calculé I’indice de
détectabilité atmosphérique (traduit de I’anglais Atmopsheric Dectability Index) permettant d’établir la

force et la qualité de la détection faite par TauREx (Tsiaras et al. 2018).

Pour établir cet indice, nous faisons dans un premier temps une inversion de données TauREx avec
le modele le plus simple possible ol nous n’inversons alors que 3 parametres, a savoir le rayon de la
planéte, la température et une couche nuageuse *. Or, comme nous I’avons indiqué dans la Section 2.1.2,
le modele de nuages de TauREx consiste en un simple niveau a partir duquel tout est absorbé. En prenant
I’exemple du spectre en transit de Kelt-7 b, nous obtenons alors 1’ ajustement présenté en Figure 2.4. C’est
alors en comparant cet ajustement, représentant une absence totale de absorptions moléculaires, avec
d’autres modeles d’inversions plus complexe > comprenant des molécules, que nous pouvons établir la
pertinence de la détection par TauREx de ces molécules. Précisons que I’IDA peut aussi étre calculé pour
les inversions de données sur les spectres en émission. Dans ce cas, le modele d’inversion de référence

est un simple modele d’émission de corps noir.

Pour ce faire, nous comparons I’évidence Bayésienne du modele de pur nuage (Ey), indiquant la
qualité de la cohérence entre les données et la distribution a posteriori des parametres, avec celles des

meilleurs ajustements des autres modeles (Er), comme décrit ci-dessous :

log(En) —log(EF), si log(En) > log(EF)
0, sinon

IDA = 2.4)

L’IDA est une métrique définie positive et équivalente au facteur logarithmique de Bayes (Kass
and Raftery 1995) ou log (Ex)> log (Ep). Tsiaras et al. (2018) ont établi que les absorptions molé-
culaires mises en évidence par TauREx peuvent €tre considérées statistiquement significatives lorsque
I'IDA est supérieur a 3. Cela signifie donc qu’en dessous de cette valeur d’IDA, quel que soit le modele

d’ajustement trouvé par TauREx, il ne sera pas statistiquement plus robuste qu’un modele comprenant

3. Les données spectrales HST obtenues sont répertoriées en Table 2.3, avec en plus les données TESS et Spitzer.

4. On pourrait considérer qu’il s’agit en fait d’un modele a 1 parametre, le rayon planétaire, puisque la température et les
nuages sont ici dégénérés.

5. C’est a dire avec plus de parametres inversés.
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FIGURE 2.4 — Spectre en transmission de Kelt-7b observé par WFC3/HST (en noir) avec le meilleur

ajustement a 30 calculé par TauREx utilisant une modele simple uniquement composé de nuages (en
bleu).
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uniquement une simple couche nuageuse. Ce cas se présente quand le spectre en transmission présente

peu de variations en fonction de la longueur d’onde, que 1’on appelle communément un spectre plat.

En revanche, lorsque I’IDA est supérieur a 3, la présence de molécules inversées par TauREx devient
statistiquement fiable, et nous pouvons alors avoir confiance dans le modele suggéré, d’autant plus que
I'IDA sera élevé. Néanmoins cet indice n’est qu’un indicateur établissant une échelle de confiance dans
le code d’inversion de données TauREx, mais il ne résout pas ’ensemble des potentiels biais existant

dans le processus d’analyse.

2.2.4 Modélisation de I’équilibre chimique avec petitCODE

Pour remettre en contexte nos résultats d’inversion de données TauREx sans contrainte sur les abon-
dances moléculaires, nous avons calculé un modele de transfert radiatif auto-cohérent avec petitCODE,
un itérateur pression-température 1D résolvant 1’équilibre radiatif-convectif et chimique (Molliere et al.
2015, 2017). Ce code contient les opacités pour Hy, H™, H,O, CO, CO,, CH4, HCN, H,S, NH3, OH,
C,H;,, PH3, SiO, FeH, Na, K, Fe, Fe™, Mg, Mg™, TiO et VO, ainsi que la diffusion radiative et 1’ab-
sorption induite par les collisions (CIA) pour Hy—H; et Hy—He. L’atmosphere générée par petitCODE
est supposée sans nuages, mais la possibilité de condenser les especes réfractaires est incluse dans la
chimie a 1’équilibre. Notre modele petitCODE pour Kelt-7b a été calculé en utilisant les parametres
stellaires et planétaires déterminés par Bieryla et al. (2015) et la gravité de surface a été calculée en
utilisant la masse et le rayon planétaire. Enfin, nous avons supposé une redistribution moyenne global de

I’irradiation autour de la planéte.

Nous utiliserons ce modele pour comparer les résultats obtenus avec TauREx afin de s’assurer d’une
certaine convergence entre 1’atmosphere simulée par petitCODE et I’atmosphere inversée par TauREXx.
Par ailleurs, le modele d’équilibre chimique de petitCODE, qui donne un profil vertical d’abondance, va

aussi nous permettre de mettre en perspective les abondances inversées par TauREx (voir Section 2.4).

2.2.5 Spectre en transit

La Figure 2.5 montre le spectre en transmission avec le meilleur ajustement trouvé par TauREx
ainsi que les distributions postérieures pour tous les parametres inclus dans le modele pour les données
HST-WFC3 seules. L’analyse par TauREx de ce spectre en transmission est cohérente avec une atmo-
spheére sans nuages, suggérant la présence de H,O et de H™. Nous pouvons voir a partir de la Figure 2.6
(graphique du haut) que I’inversion de données semble sonder des pressions comprises environ entre 10
et 0.1 Pa, ce qui est assez haut dans I’atmosphere. La détection de H™ indique que la dissociation ther-
mique de H; a lieu dans cette atmosphere, ce qui est cohérent avec sa température d’équilibre de 2050
K. Cette détection de H™ est d’ailleurs visible dans le graphique des contributions de la Figure 2.6. Nous
avons calculé 'IDA (Tsiaras et al. 2018) correspondant a ce spectre d’une valeur de 16.8. Cela signifie
alors que les absorptions observées sont clairement différentes d’un spectre plat (une couche nuageuse
uniforme et constante) accroissant la confiance dans le modele suggéré par TauREx. La température in-

versée est d’environ 1400 K, ce qui peut correspondre a la région du terminateur et est alors cohérent
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avec la température d’équilibre de la planete de 2050 K environ. Néanmoins, 1’analyse de la température
inversée par TauREx mérite d’€tre plus longuement étudiée car il existe certains biais dus a la géométrie
de ces objets, ce que nous ferons en Section 2.5.4 en ce qui concerne Kelt-7 b et surtout dans le chapitre

3 dans une analyse plus globale.

L’analyse de TauREx indique clairement la présence de H,O © et de H™ dans 1’atmosphére de Kelt-
7b avec log(H,0) = —4.347 141 et log(H™) = —4.26 )4} (voir Table 2.2). La distribution postérieure de
la Figure 2.5 montre que des corrélations existent entre les abondances des molécules, et plus particulie-
rement entre HyO et H™. Nous nous attendions a trouver des preuves de la présence de VO, TiO dans ce
type d’atmospheres tres chaudes puisque celles-ci ont été montrées dans d’autres exoplanetes similaires
telles que Wasp-121b (Evans et al. 2017 ; Parmentier et al. 2018) ou encore Wasp-33 b (Haynes et al.
2015). L’abondance solaire de ces especes est certes faible, a savoir log(TiO) = —7.1 et log(VO) = —9.2
(Lodders and Fegley 2002), mais ces molécules demeurent détectables avec des observations HST-WFC3
puisqu’elles présentent des bandes d’absorption entre 1.1 et 1.7 um, comme le montre la courbe des
contributions au spectre en transmission de la Figure 2.7. Ce n’est donc pas la faible abondance inversée
qui justifie leur non-détection mais bien le manque de corrélations dans les distributions postérieures,
comme le montre la Figure 2.5. Néanmoins, ces non-détections de TiO et de VO dans la région du ter-
minateur est en accord avec les prédictions de Spiegel et al. (2009a). Leur étude suggere que dans les
atmospheres hautement irradiées, comme c’est le cas pour Kelt-7 b, TiO et VO seraient condensées dans

des pieges froids et ne seraient donc plus observables bien que présents.

Nous avons également analysé ces observations sans prendre en compte I’opacité de H™, faisant
I’hypothese de la non dissociation de Hp dans I’atmosphere de Kelt-7b. Les résultats sont présentés en
bleu dans les Figures 2.8 et 2.11 (milieu). Les résultats sont similaires a 1’analyse avec H™ (détection
de H,O, température et rayon similaires), mais avec une détection de FeH au lieu de H™. En effet, ces
deux especes chimiques absorbent dans les mémes bandes spectrales (au vu de la résolution spectrale de
WCEF3) créant ainsi une dégénérescence sur leur détection. Par ailleurs, une potentielle détection de VO
apparait dans les distributions postérieures, puisqu’une légere corrélation semble se distinguer entre VO
et HoO méme si cela est assez faible. Néanmoins, I’analyse statistique effectuée par TauREXx privilégie,
lorsqu’elle considérée, la présence de H™ a la place de FeH et de VO. En outre, la détection de H™ semble
correspondre a ce type d’atmosphere irradiée ot de la dissociation thermique des especes peut se produire
(Parmentier et al. 2018) 7, méme si la présence de FeH reste i envisager. Il faut donc garder 4 I’esprit que
les résultats des inversions de données sont parfois modeles-dépendant et qu’il convient d’avoir de bons

arguments pour justifier 1I’ajout de telle ou telle molécule dans les analyses par ces modeles.

2.2.6 Spectre en émission

La Figure 2.9 montre le spectre en émission avec le meilleur ajustement trouvé par 7TauREx ainsi que
la distribution postérieure pour tous les parametres inclus dans le modele. Contrairement aux résultats

sur le spectre en transmission, I’analyse du spectre en émission ne révele aucune absorption moléculaire

6. La large barre d’erreur inversée ne permet en revanche pas de conclure sur une valeur d’abondance.
7. Plus de détails dans le Chapitre 3.
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FIGURE 2.8 — Spectres des meilleurs ajustements (gauche) ainsi que des profils température-pression
(droite), avec I’erreur a 16 dans chaque cas, pour les observations en transit (haut et milieu) et en éclipse
(bas) de Kelt-7b avec les données HST seules (bleu), HST et Spitzer (rouge), HST, Spitzer et TESS
(vert). Seules les figures du milieu ont été obtenu en n’incluant pas 1’opacité H™ tandis que les autres la
prennent en compte.
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FIGURE 2.9 — Distributions postérieures de 1’inversion de données atmosphérique du spectre en émission
de la planete Kelt-7 b. Les parametres inversés sont le rayon de la planete [R;], 3 températures [K], a la
surface, en haut de I’atmosphere et entre les deux ainsi que les pressions [Pa] associées a celles-ci et
les abondances en H,O, CO, TiO, VO, FeH [log(VMR)]. Le spectre en émission ainsi que le meilleur
ajustement a 30 (en rouge) sont également tracés en haut a droite, les points noirs étant les données
HST/WFEC3. Un ajustement par un corps noir émettant a 2500 K est tracé en pointillés jaunes.
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T

Parametres inversés Limites Transmission Emission
log[H,0] -12-1 434758 <=5
log[H | -12-1 426030 <=5
log[FeH] -12-1 <=5 <=5
log[TiO] -12-1 <=5 <=5
log[VO] -12 -1 <=5 <=5
log[CO] -12-1 <=5 <=5
p (uma) - 2.3375.8 2.317045
R, (Rjup) + 50% 147790 -
108 Pruages 2-6 3.91713) -
T, [K] 1000-4000 138573: -
The [K] 1000-4000 - 205311
Tilien [K] 1000-4000 - 17107433
The [K] 1000-4000 - 32821483
ADI - 16.8 19.6
Niveau-o - > 50 > 50
Ephémérides mises 2 jour
Période [jours] 2.73476541-£0.00000036
To [BID7ps] 2458384.425577-£0.000099

TABLE 2.2 — Table des parametres inversés par le modele TauREx pour les spectres en émission et en
transmission de la planete Kelt-7 b ainsi que la mise a jour des éphémérides.

claire (voir Table 2.2). Cependant, les résultats ne sont pas non plus cohérents avec un ajustement par
un simple corps noir qui émettrait a 2500 K, comme le montre 1’ajustement de la Figure 2.9. Nous
avons d’ailleurs calculé un IDA de 19.6 entre notre inversion de données par TauREx et ce simple corps
noir. Cela indique alors que I’ajustement par un corps noir n’est pas statistiquement fiable et qu'une
atmosphere détectable se trouve autour de la planete Kelt-7b. Ces résultats pourraient €tre expliqués
par des variations verticales du profil en température impliquant que plusieurs corps noirs de différentes
températures contribueraient a ce spectre, mais aussi par I’absorption induite par les collisions, encore
appelée Collision Induce Absorption (CIA), ou par la présence de H™. D’ailleurs, la Figure 2.6 indique
que le H™ contribue au spectre en émission, de manicre faible mais marquée, a des pressions autour de
100 Pa.

Le profil en température inversée indique clairement, d’apres le meilleur ajustement trouvé par
TauREXx, qu’une inversion de température au niveau de la stratosphere est présente du c6té jour de I’at-
mosphere de Kelt-7 b (voir les Figures 2.8 et 2.14). Bien que la partie inférieure de I’atmosphere présente
de grandes incertitudes de température (entre 1000 K et 3000 K), les points de température-pression au
milieu et en haut de I’atmosphere sont suffisamment bien contraints pour indiquer une inversion de tem-
pérature stratosphérique avec une température au sommet de I’atmosphere comprise entre 2900 K et
3700 K.
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2.3 Complément d’observations avec les données Spitzer et TESS

Kelt-7b a également été étudié, a la fois en transmission et en émission, par le télescope spatial
Spitzer en utilisant chacun des canaux 3.6 um et 4.5 um de la caméra InfraRed Array Camera (IRAC).
Nous avons donc ajouté ces données de Spitzer pour Kelt-7b, extraites de Garhart et al. (2020) dont
I’étude porte sur 36 Jupiters chauds. Pour I’ajustement des éclipses de Spitzer, Garhart et al. (2020) ont
utilisé les parametres orbitaux de Bieryla et al. (2015), permettant une cohérence entre les deux jeux de
données. Les observations en transit ont également été ajustées avec des parametres orbitaux fixes et des
coefficients d’obscurcissement des limbes de (Claret 2000), montrant a nouveau la cohérence avec nos
données HST. Nous avons aussi ajouté les données TESS & notre spectre en transmission, en s’assurant
d’utiliser les mémes parameétres orbitaux. En revanche, la variabilité ou I’activité stellaire et les erreurs
systématiques des instruments ne peuvent pas étre facilement déterminés sans un chevauchement de la
couverture spectrale entre les jeux de données. Nous restons donc prudents sur la compatibilité des jeux
de données que nous avons combinés et par conséquent sur les résultats obtenus par les inversions de

données (voir Section 2.5.3).

2.3.1 Analyse des données HST+Sptizer

Les meilleurs ajustements des spectres inversés, avec et sans les données Spitzer, sont présentés dans
la Figure 2.8. On observe peu de différence entre les différents ajustements, en particulier en transmission
ol nous restons presque constamment a moins de 1-0. Les profils de température-pression inversés sont
également tres proches. Bien que cela puisse suggérer que les données sont compatibles, cela montre
en particulier que 1’ajout des données Spitzer n’apporte pas beaucoup d’information complémentaire
en transmission. Par conséquent, cela questionne sur le rapport bénéfice/risque puisqu’il y a a priori
peu d’information a gagner ici. En revanche, 1’ajout des données Spitzer en émission se révele plus
important, puisqu’une détection de H,O du c6té jour de I’atmosphere semble se profiler. Méme s’il faut
rester prudent quant a cette détection, la combinaison de HST et Spitzer peut se révéler utile, notamment

en émission d’apres cette étude.

Les Figures 2.10 et 2.12 montrent les distributions postérieures avec et sans les données Spitzer,
soulignant & nouveau la similitude entre les deux résultats. En transmission, la seule différence notable
concerne 1’abondance de CO ou I’ajout de Spitzer suggére une abondance de log(CO) = —4,563:23,
qui ne pouvait pas €tre contrainte dans le cas de HST seul. Cette détection est un argument de pius
en faveur de la présence du CO dans ce type d’atmospheres chaudes, comme cela a déja été détectée
pour d’autres Jupiters chauds tels que HD-189733 b (Swain et al. 2008), Wasp-43 b (Feng et al. 2016)
ou plus récemment pour Wasp-18 b (Gandhi et al. 2020). Le second changement concerne I’abondance
d’eau inversée pour le spectre en émission, ou la combinaison de HST et Spitzer convergent vers une
abondance de log(H,0) = —35, llf}‘jg; qui n’était pas détectée avec 1’analyse des données HST seules.
Cette potentielle détection d’eau sereﬁt en accord avec I’étude de Mikal-Evans et al. (2020) qui détectent
la présence d’eau du c6té jour de Wasp-121 b malgré la dissociation thermique de cette espece dans

cette atmosphere trés chaude. Néanmoins, Mikal-Evans et al. (2020) parviennent a détecter H,O du coté
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jour avec les données WCEF3 seules, indiquant que de nouvelles observations HST seraient probablement

utiles a I’analyse de I’atmosphere de Kelt-7 b.

2.3.2 Analyse des données HST+Sptizer+TESS

Enfin, nous avons ajouté les données TESS aux données HST et Spitzer en transmission, donnant
ainsi acces a un point de mesure dans le visible/proche infrarouge. L’ajout de cet unique point a radi-
calement modifié la solution inversée par TauREx, supprimant la détection de H™, préférant plutot le
FeH pour expliquer 1’absorption aux plus courtes longueurs d’onde dans le prisme G141 due a la faible
profondeur de transit du point de donnée TESS. Nous avons également exploré les abondances atmosphé-
riques inversées en transmission sans 1’opacité H™, trouvant a nouveau peu de différence avec 1’ajout des
données Spitzer, comme le montre la Figure 2.11. Dans ce cas, toutes les combinaisons de données s’ac-
cordent sur les abondances de H,O, FeH et CO inversées. En revanche, I’inversion de données avec le
point TESS trouve une température plus élevée et un rayon plus faible avec une potentielle présence de
TiO et de VO (log(TiO,VO)> -10) montrée par des corrélations dans les distributions postérieures. Il
convient cependant de rester prudent sur ces résultats ou un seul point modifie fortement les résultats des

modeles d’inversion.

2.3.3 Raffinement des éphémérides

En complément de I’analyse des données HST pour en extraire un spectre, nous avons également
pu procéder a une analyse du temps de transit de Kelt-7b afin de mettre a jour les éphémérides de la
planete. Une connaissance précise des temps de transit des exoplanetes est en effet fondamentale pour
les études atmosphériques. Pour nous assurer que Kelt-7b pourra €tre observée a 1’avenir, nous avons
utilisé le temps moyen de la courbe de lumiere blanche des données HST, ainsi que les données de
TESS (Ricker et al. 2014), pour mettre a jour les éphémérides de la plancte. Les données TESS sont
accessibles au public via I’archive MAST et nous utilisons la méthode de Edwards et al. (2020) pour
télécharger et ajuster les données. Kelt-7 b avait été étudiée dans le secteur 19 et apres avoir exclu les
données erronées, nous avons récupéré 9 transits. Ces transits ont été ajustés individuellement avec le
rapport de rayon plancte-étoile (R,/Ry) et le temps de transit moyen (T,,;;) comme parametres libres.
Nous notons que les éphémérides de Kelt-7 b ont également été récemment raffinées par Garhart et al.
(2020) et nous avons également utilisé les temps intermédiaires dérivés dans cette étude.

Comme nous I’avons vu en Section 2.1.1, I’observation HST ne couvre pas I’événement de tran-
sit dans son ensemble manquant notamment le début et la fin du transit (voir Figure 2.1), I’ajustement
de transit de HST n’est donc pas aussi précis, que celui effectué avec les données TESS qui ont cap-
turé 1I’événement dans son ensemble. En utilisant ces nouvelles données, nous avons déterminé que les

éphémérides de Kelt-7 b étaient les suivantes :
e Période de la planete : P = 2.73476541 £0.00000036 jours

e Temps de référence du milieu de transit : To = 2458384.425577 +0.000099BJD7pp
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Les résidus calculés moins ceux observés, ainsi que les courbes de lumiere TESS ajustées sont présentées
a la Figure 2.13 tandis que les temps intermédiaires ajustés peuvent €tre trouvés dans le tableau 2.2. La
période obtenue est de 0.84 s et 0.063 s plus courte que les périodes de Bieryla et al. (2015) et Garhart
et al. (2020) respectivement. Le résidu de ~ 10 minutes des transits TESS des éphémérides de Bieryla
et al. (2015) montre la nécessité de suivre régulierement les planétes en transit. Au lancement d’ Ariel
fin 2028, environ 1400 orbites de Kelt-7 b se seront produites depuis le Ty dérivé ici, et la différence des
temps de transit prévus entre les éphémérides de ce travail et de Garhart et al. (2020) devrait étre de 5

minutes environ.

2.4 L’atmosphere de Kelt-7b

Grace aux observations en éclipse primaire et secondaire, nous avons pu déduire des informations a
la fois sur le c6té jour de 1I’atmosphere (spectre en émission) et sur le terminateur voir méme le c6té nuit

(spectre en transmission).

Le profil de température-pression du spectre en émission trouvés par TauREXx est en tres bon accord
avec les simulations de petitCODE, puisque toutes deux montrent une inversion de température (voir
Figure 2.14). La température inversée par le spectre en transmission est en revanche bien plus froide,
indiquant que les régions sondées semblent se trouver au niveau des limbes voir du co6té nuit de la
planete. L’abondance en eau inversée lors de la transmission est conforme aux prévisions, bien que
la limite supérieure d’émission de 1o soit inférieure a ce qui est attendu. Pour TiO, VO et FeH, la
limite supérieure de leur abondance est nettement supérieure a la quantité attendue de nos simulations
petitCODE, ce qui suggere que les données HST-WFC3 ne sont pas suffisamment sensibles pour que

nous puissions conclure sur leur présence ou leur absence.

La non-détection de VO et de TiO dans la région du terminateur entre en accord avec les prédic-
tions de Spiegel et al. (2009b). Leurs travaux suggerent que les planetes hautement irradiées similaires
a Kelt-7 b verraient leurs TiO et VO précipiter dans des pieges froids et, par conséquent, ces molécules
pourraient ne pas €tre détectées par des observations. Certains travaux ont apporté des preuves observa-
tionnelles de cette hypothése notamment par une analyse du spectre en émission de la planete Kepler-
13A b (Beatty et al. 2017). Pour surmonter ces effets, un grand mélange advectif et des températures plus
élevées (supérieures a 1800 K) seraient nécessaires, conduisant a une grande abondance de VO dans la
partie diurne de la planete. Or, notre analyse du spectre en émission de Kelt-7 b n’indique aucune détec-
tion de VO du c6té jour de la planete, allant donc dans le sens d’une absence de VO dans I’atmosphére.
Néanmoins, le doute pourrait étre levé par de nouvelles observations présentant un meilleur rapport si-
gnal sur bruit et couvrant une plus large gamme de longueur d’onde telles que le JWST ou Ariel (voir
Section 2.5.1).

Par ailleurs, notre analyse trouve potentiellement une grande dichotomie dans les températures
jour/nuit avec inversion thermique du coté jour, ce qui indiquerait que les cotés jour et nuit de la planete
sont mal couplés par des processus dynamiques a grande échelle (voir Section 1.2.4), empéchant ainsi VO

et TiO d’atteindre I’hémisphere nocturne plus froid et de se condenser. Fortney et al. (2008a) ont postulé
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FIGURE 2.13 — En haut : observations TESS de Kelt-7b. A gauche : données de transit (en noir) et

meilleur ajustement (en rouge). A droite : résidus de 1’ajustement. En bas : temps de transit observés

moins temps de transit calculés (O-C) pour la planete Kelt-7b. Les mesures de transit a mi-temps de
cette étude sont indiquées en jaune (HST) et en bleu (TESS), tandis que la valeur de la littérature Ty est

en rouge. La ligne noire indique les nouvelles éphémérides obtenues par cette étude avec les incertitudes

a 1-o associées (lignes pointillées) et le point de donnée du tracé noir indiquant le Ty mis a jour. A titre
de comparaison, les éphémérides de la littérature précédente et leurs incertitudes a 1-o sont indiquées
en rouge. La figure insérée montre un agrandissement mettant en évidence la précision des ajustements

a mi-temps de TESS.
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que la présence d’absorbeurs optiques entrainerait et nécessiterait de grands contrastes de température
jour-nuit, ce qui pourrait suggérer que TiO et VO sont présents mais simplement au-dela de la sensibilité

des données actuelles.

En outre, bien que la température inversée par le spectre en transmission semble étre trop basse
pour étre compatible avec la présence de VO dans I’atmosphere, nous verrons dans le chapitre 3 que des
effets tridimensionnels sont attendus pour des planétes aussi chaudes et que la potentielle signature de
VO détectée peut provenir du c6té jour de la planete bien que la température trouvée par TauREx semble

indiquer le contraire.

Il existe une autre planéte comparable a Kelt-7 b (bien qu’un peu plus chaude), Wasp-121b, dont le
spectre en émission est similaire a Kelt-7 b et ou la présence de TiO et VO du coté jour est tres marquée
(Evans et al. 2017, 2018 ; Parmentier et al. 2018 ; Mikal-Evans et al. 2019). Ils montrent que I’abondance
en eau est potentiellement couverte par celle de TiO et VO. Il se trouve que notre analyse révele une
détection potentielle de VO dans le spectre en transmission, mais aucune détection de cette molécule ni

d’aucune autre dans le spectre en émission.

Notons enfin que la présence de CO est clairement attendu dans une telle atmosphere mais une
analyse avec des donnés HST seules ne peuvent conclure sur la présence ou 1’absence de cette molécule
dont les principales bandes d’absorption ne sont pas couvertes par WFC3. L’analyse des données com-
plémentaires de Spitzer nous a en effet montré la détection de CO dans I’atmosphere de Kelt-7b avec
les données en transit et la présence de H,O du c6té jour pour les données en émission, bien qu’il faille

rester prudent sur la combinaisons de données provenant de différents télescopes (voir 2.3).

2.5 Limites de cette analyse

2.5.1 Futures observations

Les observations de la planéte Kelt-7b avec le prisme G141 de I’'instrument WFC3 de HST per-
mettent d’obtenir de nombreuses informations sur la nature de son atmosphere. Il serait néanmoins utile,
notamment pour confirmer (ou infirmer) la présence de VO et/ou de TiO dans cette atmosphere, de pré-
voir de nouvelles observations, en particulier a plus courte longueur d’onde. Ainsi, des observations HST
al’aide du prisme G102 de WFC3, couvrant la gamme 0.8-1.1 y m, permettraient d’obtenir de meilleures
contraintes sur la présence de ces absorbeurs. Comme il existe également des données de transmission
STIS archivées pour Kelt-7 b, avec les primes G430L et G750L, cela fournirait une couverture continue
de 0.3 a2 1.6 u m, ce qui permettrait de meilleures contraintes sur I’abondance de ces absorbeurs op-
tiques. Aussi, il serait aussi utile de faire des observations d’éclipse supplémentaires avec WFC3 pour
augmenter la couverture spectrale et/ou augmenter le rapport signal sur bruit, ce qui pourrait permettre

de découvrir de nouvelles caractéristiques spectrales.

Par ailleurs, comme nous 1’avons expliqué en Section 2.2, nous nous attendrions a trouver d’autres
molécules dans ce type d’atmospheres treés chaudes, telles que CO, K, Na mais aussi H- (Parmentier

et al. 2018 ; Arcangeli et al. 2019). Or, il est nécessaire d’obtenir des observations sur des gammes de
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FIGURE 2.14 — Résultats du modele auto-cohérent petitCODE pour Kelt-7b ainsi que les résultats de
TauREXx sur les données WFC3. En haut a gauche : comparaison des profils de température-pression. Le
modele petitCODE (noir) présente une inversion de température a 1 mbar environ, en raison de 1’absorp-
tion par TiO et VO, et correspond étroitement au profil inversé par TauREx. En haut a droite : abondances
moléculaires pour la simulation petitCODE. Les fractions d’équilibres de la plupart des molécules restent
a peu pres constantes pour des pressions supérieures a 1 mbar, mais chutent rapidement a des pressions
atmosphériques inférieures en raison de la dissociation thermique. La zone bleue indique 1’abondance
en H,O inversée par TauREx en comptant les incertitudes. En bas a gauche : comparaison des abon-
dances moléculaires contraintes par TauREx en transmission (lignes pointillées) a celles de la simulation
petitCODE (lignes pleines). L’abondance de 1’eau rentre a 1-0 de ce qui est prévu. En bas a droite :
comparaison des limites supérieures placées sur les abondances moléculaires en émission avec celles de
la simulation petitCODE. La limite supérieure de 1-o sur I’abondance de I’eau est nettement inférieure
a celle des simulations petitCODE. Tant en transmission qu’en émission, les limites supérieures de 1-o
sur TiO, VO et FeH sont bien au-dessus des abondances prévues, suggérant que les données ne sont pas
suffisantes pour commenter sur leur présence ou leur absence.
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longueurs d’onde plus large pour nous permettre de couvrir les bandes d’absorption assez spécifiques
de ces molécules, qui se présentent en particulier dans le visible et le proche UV pour K et Na et dans

I’infrarouge moyen pour CO (2 bandes d’absorption autour de 2.5 um et 5 um).

C’est pour ces raisons que des futures observations par des missions comme le JWST (Greene et al.
2016), Twinkle (Edwards et al. 2018) ou Ariel (Tinetti et al. 2018) sont attendues puisqu’elles couvriront
une large bande spectrale en plus de présenter un signal sur bruit fort, permettant de faire passer le
domaine des exoplanetes de I’aire de la détection a 1’aire de la caractérisation, donnant des informations
précises sur les molécules présentes dans ces atmospheres, leur variation verticales et horizontales, les

profils de températures, la détection et la caractérisation des nuages et des brumes.

La planete Kelt-7b a d’ailleurs été identifiée comme une trés bonne cible d’étude avec le télescope
spatial Ariel que ce soit en transmission ou en émission (Edwards et al. 2019), comme I’indique la Figure
2.15 représentant des simulations JWST et Ariel qui mettent en avant la large gamme de longueurs d’onde
couverte par ces futures missions. Précisons que les simulations d’observations de Kelt-7 b avec le JWST
ont été faites par ExoWebb (Edwards et al. 2020).
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FIGURE 2.15 — Simulations d’observations JWST (gauche) et Ariel (droite) des meilleures solutions
ajustées dans ces travaux. Le spectre en transmission est représenté en haut tandis que le spectre en
émission est en bas. Pour Ariel, 2 observations ont été supposées alors que pour JWST nous avons
modélisé une seule observation avec NIRISS GR700XD ainsi qu’une observation avec NIRSpec G395M.
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2.5.2 Limites de HST

Le télescope spatial Hubble permet d’observer et d’analyser 1’atmosphere de nombreuses exopla-
netes, et méme d’y détecter la présence de certaines molécules telles que H,O, TiO, VO, K, Na. Néan-

moins, ce télescope reste limité dans sa capacité d’analyser les atmospheres, pour plusieurs raisons.

Premierement, HST ne couvre pas une gamme de longueur d’onde suffisante pour permettre une
étude globale d’une atmosphere, rendant difficile la détection de certaines molécules. L’ensemble de
ses instruments vont de 0.115 a 2.5 um. Certaines molécules voient en effet leurs bandes d’absorption
superposées a certaines longueurs d’onde mais séparées a d’autres, par conséquent, I’analyse de ces
observations peut étre dégénérée et il est donc impossible de connaitre précisément la composition de
I’atmosphere. Obtenir des observations sur une gamme de longueur d’onde plus grande permettrait alors

de lever certaines dégénérescences.

2.5.3 Combinaison de jeux de données

La combinaison de données provenant de plusieurs instruments ou observatoires est devenue la
norme dans le domaine de 1’étude des atmospheres exoplanétaires comme moyen d’augmenter la couver-
ture spectrale, cherchant a briser les dégénérescences qui se produisent lors de 1’ajustement de données
sur une plage de longueurs d’onde étroite (Sing et al. 2016), comme nous 1’avons précédemment évoqué
dans la Section 2.5.2. Cependant, une telle procédure peut étre risquée en raison des incompatibilités
potentielles entre les jeux de données. Premicerement, il a été démontré que 1’utilisation de différents
parametres orbitaux (rapport des rayons et inclinaison) dans I’ajustement des données peut conduire a
des décalages entre les jeux de données (Yip et al. 2019). Deuxiemement, le choix des coefficients as-
sombrissement centre-bord aux limbes peut entrainer des décalages verticaux du spectre (Tsiaras et al.
2018), et donc fortement biaiser I’analyse d’un spectre dont les données combinées sont décalées. Troi-
siemement, la variabilité, I’activité ou les taches stellaires peuvent également induire des décalages dans
les spectres inversés (Bruno et al. 2020). Enfin, une correction imparfaite du bruit intrinséque aux ins-
truments, encore appelé bruit systématique des instruments, peut modifier la profondeur des courbes de
lumiere ajustée, générant a nouveau des décalages entre les jeux de données, rendant les profondeurs de
transit ou d’éclipse incompatibles (Stevenson et al. 2014 ; Diamond-Lowe et al. 2014 ; Stevenson et al.
2014). Chacun de ces effets peut bien siir affecter uniquement les données d’un seul télescope (HST par
exemple) mais, dans ce cas, le décalage ne conduirait probablement qu’a de 1égers changements dans la
température ou le rayon inversé. Lors de la combinaison de jeux de données, par exemple HST/WFC3 et
Spitzer/IRAC, les décalages dans I’'un d’entre eux, ou des décalages différents dans les deux, pourraient
conduire a des abondances erronées. C’est d’ailleurs pour ces raisons que nous restons prudents sur nos
résultats obtenus avec I’ajout du point de donnée TESS, dont le décalage peut changer significativement

I’ensemble des parametres inversés.

En transmission et en émission, les observations de Spitzer sont sensibles au CH4 dans la bande a
3.6 um et CO ou CO, dans la bande a 4.5 um alors que les données WFC3 ne peuvent pas contraindre

ces molécules, hormis le CH,4 avec sa bande a 1.4 yum mais qui est dégénérée avec celle de H,O (Benneke
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and Seager 2013). Ainsi, la détection ou la non-détection serait entierement basée sur les deux bandes
Spitzer par rapport aux données WFC3. Un décalage méme faible de ces deux points provoquerait un
changement important des abondances en CHy4, CO et CO; inversées. En émission, ces points Spitzer
ont été utilisés comme preuve de la présence ou de I’absence d’une inversion thermique. Des différences
dans la correction des erreurs systématiques des instruments ont conduit a des résultats divergents (par
exemple HD 209458 b : Knutson et al. (2008) ; Diamond-Lowe et al. (2014)).

La mise en place de télescopes observant avec un unique instrument sur une large bande
spectrale (JWST, Ariel) permettra de passer outre ces problémes d’incompatibilités entres instru-
ments/observatoires, et permettra d’augmenter considérablement la confiance dans les observations et
leurs inversions. Par ailleurs, méme lorsque le JWST ou Ariel utiliseront des instruments différents, le

fait d’observer 1’objet au méme moment permettra de limiter fortement tous ces effets de décalage.

2.5.4 Biais intrinseque au spectre

Il existe aussi une limite dans 1’observation des spectres en transmission et en émission qui ne peut
&tre résolu par une couverture en longueur d’onde plus grande, une résolution spectrale plus élevée ou
une diminution des barres d’erreurs sur les données. Il s’agit d’une limite directement liée a la géométrie
de I’observation, et a la structure tridimensionnelle de la planete. En effet, la résolution spatiale des
télescopes actuels et des télescopes a venir ne permettra pas de résoudre spatialement les exoplanetes
observées, impliquant que les spectres en transmission ou en émission que nous obtenons sont une sorte
de moyenne de contributions provenant de différentes régions de 1’atmosphere (poles, limbes ouest et

est, cOté nuit et coté jour, etc).

Les caractéristiques du spectre déduit de ces observations (bandes d’absorption, CIA, diffusion, am-
plitude des bandes d’absorption, etc) vont alors rendre le spectre plus complexe & analyser puisque celui-
ci contiendra un nombre important d’informations difficiles a dé-corréler les unes des autres. Concernant
les observations en émission, il est clair que I’ensemble du c6té jour de I’atmosphere va affecter le spectre
puisque dans cette géométrie nous regardons I’ensemble de I’hémisphere de la planéte, ne donnant ainsi
des informations que sur le c6té jour. En revanche, il est plus complexe de saisir d’ol proviennent les
contributions au spectre lors d’une observation en transit. L’idée la plus répandue, et qui fait sens, est que
la quasi totalité des absorptions du spectre proviennent de la région du terminateur et de son environ-
nement treés proche, quelques degrés de latitude seulement autour de celui-ci. En effet, avec I’hypothése
d’une atmosphere sphérique et en prenant en compte le fait que la densité moléculaire décroisse expo-
nentiellement avec 1’altitude, la densité atmosphérique diminue fortement en s’écartant du terminateur
lorsque I’on considere une observation en transit (voir la Figure 2.16) et donc la contribution des longi-

tudes en amont et en aval du terminateur.

Malgré cette hypothese, un probleme demeure car comme nous 1’avons vu en Section 1.2.4, les Ju-
piters chauds présentent souvent une dynamique atmosphérique intense, avec souvent une super-rotation
équatoriale. Or, dans le cas d’un jet est-ouest, la région du terminateur va étre affectée par un réchauffe-
ment du limbe est et un refroidissement du limbe ouest autour de I’équateur et jusqu’a des latitudes plus

ou moins élevées selon la force de ce jet. Ainsi, les propriétés physico-chimiques (profil de température,
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Terminateur

Observateur

>

Etoile

région de pénétration
= zone sondée

FIGURE 2.16 — Schéma représentant la géométrie d’une observation en transit (coupe équatoriale). La

région de pénétration (en bleu) indique la zone ot la profondeur optique 7 vaut e~

abondances moléculaires, etc) peuvent fortement varier d’un bout a I’autre des limbes et donc, méme en
considérant que seul le terminateur est sondé€ lors d’un transit, le spectre obtenu portera des informations

complexes.

Le meilleur moyen pour résoudre cette complication serait de faire des observations avec une ré-
solution spatiale suffisante pour résoudre la planete, ce qui est loin d’€tre envisageable pour le moment
et surement pour quelques décennies encore. Cependant, Ehrenreich et al. (2020) ont montré qu’il est
possible, par une analyse temporelle lors du transit, de résoudre le limbe est puis le limbe ouest de la
planete Wasp-76b. Une telle analyse permet donc de séparer les contributions des opacités du spectre

provenant de deux régions bien définies de I’atmosphere.

Néanmoins, certaines de ces hypotheses deviennent erronées avec les atmospheres les plus chaudes,
telles que celles des Jupiters ultra chauds. Ces planétes présentent une dichotomie jour-nuit trés marquée,
avec des gradients de températures jour-nuit pouvant dépasser les 2000 K. La différence d’échelle de hau-
teur entre ces deux hémispheres va alors étre si grande que le c6té jour de la planete va pouvoir contribuer
significativement au spectre en transmission complexifiant les informations présentes dans celui-ci. Ces
effets dus a la structure 3D des atmospheres est pour I’instant mal considéré dans les interprétations
des analyses d’inversion de données 1D. Ces considérations géométriques vont limiter la pertinence des

résultats des modeles d’inversion de données 1D.

Nous verrons plus en détails toutes ces considérations dans le chapitre 3, ou nous allons désormais
nous intéresser aux biais thermiques et de compositions induits par la structure tridimensionnelle des
exo-atmospheres de planetes encore plus chaudes que celle étudiée ici, les Jupiters ultra chauds, lorsque

nous les observons en transit.
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Les deux faces de Kelt-7b

A [um] Bande [um] Profondeur de transit [%] Profondeur d’éclipse [%] Instrument
0.8 04 0.7961 + 0.0018 - TESS
1.12625 0.0219 0.8159 + 0.0045 0.03737 + 0.0045 HST WFC3
1.14775 0.0211 0.8134 + 0.0045 0.03951 + 0.0046 HST WFC3
1.16860 0.0206 0.8062 + 0.0048 0.03669 + 0.0045 HST WFC3
1.18880 0.0198 0.8152 + 0.0048 0.03544 + 0.0048 HST WFC3
1.20835 0.0193 0.8195 + 0.0047 0.03876 + 0.0041 HST WFC3
1.22750 0.0190 0.8181 + 0.0043 0.03787 + 0.0049 HST WFC3
1.24645 0.0189 0.8114 + 0.0049 0.03865 + 0.0043 HST WFC3
1.26550 0.0192 0.8172 + 0.0054 0.03292 + 0.0046 HST WFC3
1.28475 0.0193 0.8170 + 0.0060 0.04363 + 0.0043 HST WFC3
1.30380 0.0188 0.8130 + 0.0055 0.04558 + 0.0042 HST WFC3
1.32260 0.0188 0.8237 + 0.0046 0.03523 + 0.0044 HST WFC3
1.34145 0.0189 0.8163 + 0.0050 0.03577 + 0.0043 HST WFC3
1.36050 0.0192 0.8174 + 0.0042 0.04638 + 0.0044 HST WFC3
1.38005 0.0199 0.8117 £+ 0.0043 0.04633 + 0.0045 HST WFC3
1.40000 0.0200 0.8171 £ 0.0047 0.04750 + 0.0038 HST WFC3
1.42015 0.0203 0.8191 £+ 0.0047 0.04555 + 0.0051 HST WFC3
1.44060 0.0206 0.8127 £+ 0.0056 0.04515 + 0.0046 HST WFC3
1.46150 0.0212 0.8179 + 0.0050 0.04580 + 0.0044 HST WFC3
1.48310 0.0220 0.8164 + 0.0047 0.04480 + 0.0046 HST WFC3
1.50530 0.0224 0.8006 + 0.0048 0.05031 + 0.0048 HST WFC3
1.52800 0.0230 0.8112 + 0.0052 0.04825 + 0.0048 HST WFC3
1.55155 0.0241 0.8052 + 0.0052 0.04765 + 0.0050 HST WFC3
1.57625 0.0253 0.7989 + 0.0063 0.05397 + 0.0052 HST WFC3
1.60210 0.0264 0.7872 + 0.0057 0.04457 + 0.0048 HST WFC3
1.62945 0.0283 0.7936 + 0.0057 0.04332 4+ 0.0051 HST WFC3
3.6 0.75 0.7925+0.0062 0.1688 + 0.0046 Spitzer IRAC*
4.5 1.015 0.8092+0.0036 0.1896 + 0.0057 Spitzer IRAC*

* Données prises de Garhart et al. (2020).

TABLE 2.3 — Données spectrales de Kelt-7 b utilisées dans cette étude.
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Démeler les biais des modeles d’inversion

de données
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Les résultats, les analyses et les conclusions présentées dans ce chapitre ont fait I’objet d’une pu-
blication dans le journal Astronomy and Atrophysics (Pluriel et al. 2020). Par conséquent, ce chapitre
va globalement suivre le méme déroulé bien qu’un certain nombre de détails et de précisions y ont été

ajoutés.

3.1 Mise en place du probleme

3.1.1 Les Jupiters ultra chauds

Nous allons, tout au long de ce chapitre, nous intéresser a une catégorie de planéte trés particuliere,
les Jupiters Ultra Chauds. La description générale des Jupiters chauds faite en Section 1.2 s’applique glo-
balement a ces exoplanétes, avec néanmoins quelques changements majeurs au niveau de la dynamique

et de la chimie.

Bien qu’il n’existe pas encore un consensus de la communauté des exoplanetes sur la limite entre
Jupiter chaud et Jupiter ultra chaud, plusieurs travaux ont montré que leurs caractéristiques atmosphé-
riques se distinguent clairement (Arcangeli et al. 2018 ; Bell and Cowan 2018), notamment lorsque la
température du coté jour de la plancte dépasse les 2200 K (Parmentier et al. 2018). Ces atmospheres
peuvent atteindre des températures allant jusqu’a 4600 K du c6té jour, comparable a la photosphere

d’étoile naine de type K, comme c’est le cas pour I’exoplanete Kelt-9 b (Gaudi et al. 2017).

La principale différence entre les Jupiters chauds et les Jupiters ultra chauds provient de I’inversion
thermique de leurs stratospheres, qui est due a la présence de forts absorbants dans 1’optique et le proche
UV, tels que TiO et VO (Fortney et al. 2008b; Parmentier et al. 2015). Ces absorbants impliquent un
dépot important d’énergie du coté jour de la planete qui va chauffer fortement la stratosphére permettant

alors d’atteindre des températures tres élevées dans la haute atmosphere.

Ces températures extrémes de ’hémisphere diurne ont pour effet d’augmenter considérablement
I’échelle de hauteur de I’atmosphere du c6té jour, impactant la circulation atmosphérique et créant alors
une asymétrie des hémispheres jour-nuit. La structure 3D de ces atmospheres va alors affecter consi-
dérablement les spectres en transmission observés, diminuant fortement la robustesse des résultats des

modeles d’inversion de données 1D.

3.1.2 Géométrie du probleme

La forte dichotomie en température entre la face diurne et nocturne des Jupiters ultra chauds va créer
une asymétrie de son atmosphere. L’échelle de hauteur d’une atmosphere, définissant la taille typique de

I’atmosphere, et dépendant de 1’altitude z, de la latitude 0 et de la longitude ¢, est donnée par :

H(9,¢,Z) o kBT(G’(p’Z)

= 1(6,6,95(0) G-

ou kp est la constante de Boltzmann, 7' la température, ¢ la masse moléculaire moyenne et g la gravité,

ces trois dernieres dépendant de I’altitude. Or, la température dans ce type d’atmosphere peut varier
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Terminateur

Etoile Observateur

FIGURE 3.1 — Schéma de I’atmosphére d’un Jupiter ultra chaud dont le c6té chaud est enflé par rapport au
coté froid. Nous basons cette illustration a partir d’'un modele GCM de la planete Wasp-121 b (Parmentier
et al. 2018).

tres fortement selon la latitude, la longitude et I’altitude a laquelle on se trouve, de plusieurs milliers
de Kelvin (Haynes et al. 2015; Sheppard et al. 2017; Evans et al. 2017; Kreidberg et al. 2018). Ces
différences de températures couplées a la dissociation thermique de H; (voir Section 3.1.3) implique que
I’échelle de hauteur de ce genre d’atmosphere peut alors varier jusqu’a un facteur 10 entre le c6té jour et
le coté nuit. Par conséquent, les Jupiters ultra chauds vont présenter un hémisphere jour enflé par rapport

a un hémisphere nuit plus contracté comme le montre le schéma de la Figure 3.1.

Ainsi, les zones sondées lors d’observations en transit vont différer de celles des Jupiters chauds
classiques, ol ’on considere que seule la région proche du terminateur va étre sondée. Le coté jour
de la planéte des Jupiters ultra chauds s’étend en effet bien plus et masque le c6té nuit. Néanmoins, il
serait imprudent de conclure que la zone sondée serait alors exclusivement du c6té jour de la planete car
ces atmospheres présentent également des hétérogénéités de composition moléculaire jour-nuit qui vont

affecter le spectre en transmission.

3.1.3 Dissociation thermique des molécules

La composition chimique des atmospheres dépend de divers processus physique et chimique, im-
pliquant parfois des variations fortes en abondances selon 1’altitude, la latitude et/ou la longitude. Cette
composition peut évoluer a cause de la photo-dissociation, détruisant des especes, en recréant d’autres
a différents endroits de 1’atmosphere. Elle évolue aussi par du transport dynamique couplé a 1’équilibre
chimique, impliquant par exemple qu’une atmosphere sera dominée par du méthane a certains endroits

puis par du monoxyde de carbone a d’autres, di a I’équilibre chimique entre CH4 et CO qui dépend de
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la température. Il peut aussi arriver que des especes condensent a certains endroits, se retrouvant dans ce
qu’on appelle communément un piege froid, et ne soit donc plus présente dans I’atmosphere ou alors en

quantité plus faible que celle attendue.

Dans les atmospheres les plus chaudes, les températures sont telles qu’un autre processus phy-
sique doit €tre pris en compte, la dissociation thermique des especes, impactant alors la composition
chimique de 1’atmosphere en particulier du c6té jour. Cette dissociation due aux collisions se produit a
basse pression et haute température et va impliquer une diminution importante de 1’abondance des es-
peces concernées, selon les équations thermochimiques suivantes (exemple pour H,O et H,, Lodders and
Fegley (2002)) :

H, = 2H (3.2)

H,O0=2H+0 (3.3)

Il est possible d’approximer le rapport de mélange en volume A (VMR) du a la dissociation ther-

mique par la relation suivante (Parmentier et al. 2018) :

1 1 1 \?
3= (s +709) oD

ou Ag et A, sont respectivement 1’abondance profonde dans les régions non affectées par la disso-

ciations thermique et I’abondance dans les régions dominées par la dissociation.

Ay peut étre approximé par la formule suivante :

loglo(Ad) ~ OClOg1()(P)+§,+'}’ 3.5

avec P la pression, T la température et les coefficients o, 3, ¥ valables pour une composition solaire,
pour des pressions et des températures respectivement comprises entre 200 bar et 1 u bar et 2000 K et

4000 K. La Figure 3.2 représente 1’abondance en H,O et en H; calculée a partir de ces équations.

Nous remarquons que la dissociation thermique dépend fortement de la température et de la pres-
sion. Plus la température est élevée et plus la pression est faible, plus la dissociation thermique se produit.
Néanmoins, certaines molécules résistent mieux a cet effet thermique, comme c’est le cas pour le mo-
noxyde de carbone CO. Cette molécule nécessite en effet des températures encore plus élevées pour
se dissocier, en raison de sa liaison triple (Lodders and Fegley 2002). Ce type d’espece sera tres utile

pour servir de référence dans les atmospheres ou elles sont présentes et ol des especes se dissocient,
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puisqu’elles vont demeurer présentes partout dans 1’atmosphere, et notamment du c6té jour enflé.

3.1.4 Description de la méthode suivie

Nous allons maintenant décrire la méthode utilisée afin de mettre en évidence et d’analyser les
biais de composition atmosphérique dans les modeles d’inversion de données dus aux hétérogénéités

chimiques.

Comme nous souhaitions étudier les biais intrinseques au modele d’inversion de données, nous
voulions connaitre en détails 1I’atmosphere a inverser afin de comprendre les divergences entre le modele
d’entrée et les sorties données par le modele d’inversion. Par conséquent, au lieu de nous servir d’obser-
vations existantes, nous avons décidé d’utiliser des modeles de climats 3D allant du modele 1D uniforme
le plus simple jusqu’au modele de climat globaux 3D (GCM), puis de générer des spectres en transmis-
sion a I’aide d’un modele completement 3D, Pytmosph3R (Caldas et al. 2019), pour enfin effectuer des
inversion de données a I’aide du modele TauREx (Waldmann et al. 2015), décrit dans le Chapitre 2. Cette
méthode nous a alors permis d’étudier des observations simulées sur de larges bandes spectrales (de 0.6

a 10 um), permettant d’anticiper les futures observations JWST et Ariel.

Wasp-121 b comme objet d’étude

Wasp-121 b, découverte en 2016 par le télescope WASP (Wide Angle Search for Planets) par Delrez
et al. (2016), est située a environ 270 parsecs de notre systeme solaire. Son rayon mesure 1.865 fois
celui de Jupiter, pour une masse 1.183 supérieure a Jupiter avec une température d’équilibre 2> 2400 K
permettant de ranger cette exoplanete dans la catégorie des Jupiters ultra chaud. Nous avons ainsi choisi

de nous intéresser a Wasp-121 b comme objet de référence en tant que Jupiter ultra chaud.

Cet objet a depuis été largement étudié, notamment a 1’aide d’observations HST en éclipse primaire
et secondaire (Evans et al. 2017, 2018 ; Parmentier et al. 2018), d’observations par le télescope spatial
TESS (Daylan et al. 2019) mais aussi a I’aide de simulations numériques GCM (Parmentier et al. 2018)
impliquant alors une relative bonne connaissance de ce systéme planétaire et de I’atmosphere de cette
planete. Plusieurs molécules ont été détectées dans son atmosphere, telles que H,O, TiO, VO, SH (Evans
et al. 2016, 2018) et Fe I (Gibson et al. 2020).

En outre, Wasp-121 b est une cible intéressante pour les futures observations avec le JWST ou Ariel,
motivant plus encore I’étude de cette exoplaneéte comme objet de référence afin de déméler les biais des
modeles d’inversion de données 1D. L’ensemble des caractéristiques connues a ce jour de I’exoplanete

et de son étoile sont répertoriés dans la Table 3.1.

SPARC/MIT gem

Comme nous 1’avons expliqué plus tot, nous avons besoin de simulations numériques de 1’atmo-
spheére de Wasp-121b pour notre méthode d’analyse. Nous utilisons le modele de circulation global
(GCM) SPARC/MIT (Showman et al. 2009 ; Parmentier et al. 2018) pour simuler 1’atmosphére du Jupi-
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FIGURE 3.2 — Abondance en H,O et en H, (rapport de mélange de volume) en fonction de la pression
(bar) et de la température (K), pour une métallicité solaire. Attention, les échelles des barres de couleur
sont différentes, car calquées sur I’abondance solaire de 1’espece.
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Parametres stellaires

Type spectral F6 VvV
Température effective [K] 6459’:138
[Fe/H] 01309
Gravité de surface [cgs] 4.242f8:85
Rayon [R] 1.458 70059
Parametres de la planete
= - 0.00000020
Période [jour] 127492550 ) 10000025
Inclination [deg] 87.6J_r8:g
Masse [M;] 118370003
Rayon [Ry] 186570
Température d’équilibre [K] 23581’25
Référence Delrez et al. (2016)

TABLE 3.1 — Parametres de la planete Wasp-121 b et de son étoile.

ter ultra chaud Wasp-121 b. Nous précisons que tous les modeles que nous avons simulé dans ce chapitre

se basent sur cette simulation GCM (voir Section 3.2).

Ce modele résout les équations primitives sur une grille sphérique-cubique, calculant a la fois la
physique et la dynamique de I’atmosphere et a déja été appliqué avec succes a une large gamme de
Jupiters chauds et de Jupiters ultra chauds (Parmentier et al. 2013 ; Kataria et al. 2015 ; Parmentier et al.

2016; Lewis et al. 2017; Kreidberg et al. 2018 ; Arcangeli et al. 2019).

La pression dans notre modele varie de 200 bar a 2 pubar découpée en 53 couches. Nous utilisons
une résolution de 128 cellules en longitude et 64 cellules en latitude. Le transfert radiatif est géré avec
I’approximation a deux faisceaux (Marley and McKay 1999) avec des opacités traitées utilisant 8 coeffi-
cients de k-corrélées (Goody and Yung 1989) a travers chacun des 11 bins en longueur d’onde (Kataria
et al. 2013).

Nous supposons 1’équilibre chimique lorsque nous calculons les opacités, ce qui signifie que la
dissociation thermique des especes est prise en compte. Cependant, a des fins pratiques, nous supposons
que le poids moléculaire moyen et la capacité thermique sont constants dans toute I’atmosphere. Le
changement de poids moléculaire moyen est exploré a posteriori lors de la projection de la structure
thermique GCM sur la grille de Pytmosph3R (voir la section suivante). Ce modele ne prend pas en
compte I’impact de la recombinaison de H, dans I’atmosphere, qui peut avoir un effet non négligeable

sur la physique et la dynamique de celle-ci (Tan and Komacek (2019), voir Section 3.2.1).

Les Figures 3.3 et 3.4 montrent les cartes en températures et en abondance en HyO générées par le

GCM. On peut distinguer 3 méta-structures dans ces cartes :

1. Nous remarquons la présence d’un anneau quasi-isotherme de «~ 2500 K a partir de la pression
a la surface et jusqu’a environ 100 mbar. Dans I’atmosphere profonde, I’échelle de temps ca-
ractéristique d’équilibre radiatif étant petite par rapport a 1’échelle de temps dynamique, il en
résulte que les variations d’insolation jour-nuit n’affectent pas cette zone, la rendant quasiment

homogene en température.
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FIGURE 3.3 — Simulation GCM de Wasp-121b sans prendre en compte la dissociation de Hy. Sont
représentés la température en K (haut) et I’abondance en H,O en VMR (bas) selon la coupe équatoriale
(gauche), aux limbes (milieu) et polaire (droite). En partant du centre jusqu’a I’extérieur, les lignes noires
indiquent respectivement les niveaux de pressions a 1.434.107, 10%, 1, 1072, et 10~* Pa. Le rayon de la
planéte ainsi que celui de I’atmosphere sont tracés a I’échelle.
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FIGURE 3.4 — Mémes cartes que la Figure 3.3 mais en considérant ici la dissociation thermique de Hj.
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2. Au-dessus de cet anneau du cdté jour et pour toutes les latitudes, la température croit dans
un premier temps jusqu’a environ 3500 K puis décroit avec 1’altitude jusqu’a environ 2800 K

(inversion thermique).

3. Le coté nuit est en contraste fort avec le coté jour, présentant des températures qui décroissent
a partir du haut de I’anneau atteignant des températures entre 500 K et 1000 K a toutes les
latitudes. La différence d’échelle de hauteur entre ces deux faces est alors tres forte générant

cette grande asymétrie et la forme "en champignon” de cette atmosphere.

Les Figures 3.3 et 3.4 montrent également que le terminateur est plutét homogene («~ 2200 K quelle
que soit I’altitude et la latitude) ou les limbes est et ouest sont assez similaires, méme si le limbe est, plus
froid, présente une abondance en H;O plus élevée. Il est clair que les températures atteintes dans ces
planetes impliquent une mise a 1’équilibre radiative et chimique rapide par rapport a la dynamique, d’ou

ces asymétries si prononcées.

Comme nous I’avons expliqué en Section 3.1.3, les températures élevées impliquent qu’une dis-
sociation thermique des especes se produit dans cette atmosphere, en outre nous supposons 1’équilibre
chimique, a savoir que 1’abondance des especes est liée instantanément a la température et la pression du
point de grille considéré. Nous remarquons ainsi une absence totale de HyO du c6té jour de la planéte,
avec une abondance inférieure 2 10~/ en VMR au-dessus de 20 mbar environ, tandis qu’elle présente
une abondance solaire du c6té nuit. Le terminateur, quasi-isotherme, met bien en évidence la dépendance
en pression de la dissociation thermique puisque 1’abondance en eau diminue avec I’altitude (voir Figure
3.2).

Génération des spectres en transmission avec Pytmosph3R

Nous utilisons le code Pytmosph3R comme décrit dans Caldas et al. (2019) pour simuler des ob-
servations en transit, a savoir des spectres en transmission, a partir des simulations de 1’atmosphére de
la planete que nous modélisons, en I’occurrence Wasp-121 b. Ces simulations d’atmospheres servant de
données d’entrée a Pytmosph3R peuvent provenir de modele GCM, comme de modeles plus simples.
Ce code est un modele 3D prenant en compte la structure 3D de 1’atmosphere, il génére des cartes en
transmittance a n’importe quelle longueur d’onde qu’il inteégre spatialement ensuite pour obtenir in fine
un spectre en transmission réaliste. Ce point est essentiel car notre but est d’analyser les biais des mo-
deles d’inversion de données sur des observations actuelles et futures, il nous faut donc travailler avec

des simulations de spectre en transmission 3D.

Ce code prend en compte des opacités moléculaires utilisant des sections efficaces monochroma-
tiques calculées par ExoMol (Yurchenko et al. 2011 ; Tennyson and Yurchenko 2012 ; Barton et al. 2013;
Yurchenko et al. 2014 ; Barton et al. 2014). Il est également possible d’utiliser des opacités calculées avec
la méthode k-corrélés (Fu and Liou 1992) dont nous ne nous sommes pas servi afin de garder une com-
patibilité totale avec TauREx qui lui ne fonctionne qu’avec des sections efficaces. L’annexe B fournit un

manuel d’utilisateur de la version 1.3 de Pytmosph3R ainsi que des "cas-tests" permettant de conserver
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la reproductibilité des résultats obtenus . Une version 2.0 de Pytmosph3R est en cours d’écriture, nous

y reviendrons plus en détails dans le chapitre 5.

Dans cette étude, nos simulations modélisent une atmosphere simplifiée de Wasp-121b ne conte-
nant que quatre especes, Hp, He, H,O et CO prenant également en compte 1’opacité due aux collisions
entre les molécules Hy-H, et Hy-He, aussi appelées continua, et la diffusion Rayleigh. Nous n’incluons

pas les nuages, les molécules de TiO et de VO afin de nous concentrer sur les molécules précédentes.

Les abondances des especes dans I’atmosphere sont calculées a partir de la température donnée par
la simulation de 1’atmosphere (GCM ou autre) et suivant ce qui a été fait dans Parmentier et al. (2018)
en cas de dissociation thermique comme décrit dans la Section 3.1.3. Le poids moléculaire dérive alors
de ces abondances. La gravité g(z) et la hauteur de 1’échelle atmosphérique H(z) varient avec I’altitude
z en partant de la surface planétaire, c’est-a-dire le rayon de la planete a une pression de 10 bars, comme

décrit dans Caldas et al. (2019), et sont définis, respectivement, dans les équations (3.6) and (3.7) :

8(z) = 8o 3 (3.6)
(1+4)
_ kT(2)
RANTERE 6D

ol go est la gravité de surface, R, le rayon planétaire, T la température, et f la masse moléculaire

moyenne.

On définit le rapport de mélange en volume (VMR) comme de la fagon suivante :

(3.8)

avec N la densité moléculaire en molécules par unité de volume. Nous supposons également que toutes
les autres especes sont présentes dans 1’atmosphere sous forme de gaz traces, nous pouvons donc écrire

la densité en nombre de I’hydrogéne atomique comme suit :

Ny =2 (N, — Nu,) 3.9)

ou Ngz est densité moléculaire en nombre lorsque la dissociation thermique ne se produit pas, a savoir
dans I’atmosphere profonde.

A

Nous faisons tourner Pyfmosph3R a la résolution R=10000, définie comme R = 3%, dans une

1. La version 1.3 de Pytmosph3R n’ayant pas été rendu public car elle n’est pas assez souple dans son utilisation, mais la
méthode et les équations utilisées sont présentés dans Caldas et al. (2019).
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gamme de longueur d’onde de 0.6 um a 10 um. Nous diminuons ensuite la résolution du spectre obtenu
a R=100 avant de lancer le code d’inversion de données TauREx. Nous utilisons cette basse résolution

pour plusieurs raisons :

1. Nous simulons des observations du JWST de 0.6 2 10 um utilisant le mode basse résolution du
prisme fournie par Near-Infrared Spectrograph (NIRSpec) et Mid Infra-Red Instrument (MIRI),
deux instruments qui seront a bord de ce télescope spatial (Stevenson et al. 2016). Cela ne
signifie pas qu’utiliser ce prisme est la meilleure stratégie d’observation pour une planete aussi
brillante que Wasp-121b, mais cela nous fournit un spectre uniformément échantillonné qui
ne met pas arbitrairement plus de poids dans certaines régions spectrales lors de 1’inversion de

données.

2. Il n’y a que deux especes absorbantes dans notre atmosphere (H,O et CO) et nous n’avons
pas besoin de résoudre des raies spécifiques, mais des caractéristiques larges dans des bandes

spectrales assez étendues.

3. Nous avons aussi comparé le modele TauREx dans le cas d’une atmosphere totalement homo-
gene, a savoir méme température et mémes abondances partout, comme cela avait été fait dans
Caldas et al. (2019), et nous avons remarqué que la résolution optimale en terme de précision né-
cessaire (a savoir de I’ordre du ppm des observations JWST) et de temps de calcul était optimal

pour une résolution de 1’ordre de R=100.

Dans I’ensemble de nos simulations (GCM ou non) nous utilisons les parametres stellaire et pla-
nétaire de la Table 3.1. Dans les parties de I’atmosphere oll Hy ne se dissocie pas thermiquement, nous
avons fixé le rapport Z—f a 0.25885 d’apres la table 1 dans Parmentier et al. (2018). Ensuite nous implé-
mentons le rapport de mélange moléculaire en hydrogéne et en hélium en combinant les équations (3.8)

et (3.9) ou H; se dissocie.

Puisque le flux lumineux global est dominé par 1’étoile, nous supposons que le bruit spectral est

dominé par le bruit photonique stellaire, défini comme suit :

ntAt (R.D\* %
el B(A,T. , 1
Nphor = ( - d) /)L (A, T)AdA (3.10)

ol A; et A, sont les limites en longueur d’onde du bin considéré, d est la distance a 1’étoile (270 pc pour
WASP-121), R, et T, sont respectivement le rayon stellaire et la température effective. Les parameétres
D, 7, et At correspondent respectivement au diametre du télescope, au débit du systéme, et au temps

d’intégration, dont les valeurs ont été fixé pour le JWST selon Cowan et al. (2015).

En utilisant I’équation (3.10), I'incertitude varie de 10 ppm a 50 ppm entre 1 et 10 um, en supposant
un seul transit Wasp-121 b. Etant donné que les incertitudes intrinséques aux instruments, encore appelés
bruit systématique, peuvent nous empécher d’atteindre une précision de 10 ppm avec le JWST, nous
avons supposé un bruit de fond de 30 ppm dans tout le domaine spectral (Greene et al. 2016) partout ou

le bruit de photons était inférieur a 30 ppm.
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L’ensemble des parametres des différentes structures atmosphériques 3D dont nous nous sommes
servi pour générer les spectres en transmission avec Pytmosph3R sont répertoriés dans la Table 3.2. Un
guide d’utilisateur de la version 3.0 de Pytmosph3R est présenté en annexe B ou y sont aussi réper-
toriés les options utilisées pour les simulations de cette étude. Nous décrivons en détail les structures

atmosphériques dans la Section 3.2.

Parametres d’entrée T [K] min-max angle B Py, [Pa] Phaut [Pa]  xco [log(VMR)]

Cas symétrique V-7 1400-2800 20° 1.434x 107 107* -3.36
Cas symétrique V*T  500-3500 10° 1.434x 107 10~* -3.36
Cas GCM 493-3545 - 1.434x 107 107% -3.36

TABLE 3.2 — Parametres utilisés dans les trois configurations de simulation de Wasp-121b.

TauREx

Les spectres d’inversions de données ont été calculés a 1’aide du code TauREx (Waldmann et al.
2015), (Waldmann et al. 2015). Pour plus de détails sur le fonctionnement de 7auREx, voir la Section

2.1.2 du chapitre 2 ou nous décrivons ce modele.

Pour rappel, TauREx est un code d’inversion de données Bayésien utilisant les listes de raies pro-
duites par le consortium ExoMol (Yurchenko et al. 2011 ; Tennyson and Yurchenko 2012 ; Barton et al.
2013 ; Yurchenko et al. 2014 ; Barton et al. 2014), HITRAN (Rothman et al. 2009 ; Gordon et al. 2013)
et HITEMP (Gordon et al. 2010). Ce modele fait ’hypothése d’atmospheres exoplanétaires planes-
paralleles dont la distribution des éléments chimiques ainsi que le profil en pression sont unidimen-

sionnels.

Concernant 1’analyse faite dans ce chapitre, nous supposons que le rayon a la base du modele de
Wasp-121 b est celui correspondant a la pression atmosphérique a 10 bar. Nous simulons I’atmosphere de
I’exoplanete en considérant qu’il s’agit d’une atmosphére dominée par le dihydrogene et I’hélium d’ou
un poids moléculaire moyen de 2.4 uma, ol les molécules de CO et H,O sont considérées présentes en

tant que traces. Enfin nous supposons une pression atmosphérique comprise entre 10° et 10~ Pa.

Une hypothese importante est que TauREx ne prend pas en compte la dissociation thermique des
especes et suppose que les abondances moléculaires sont constantes avec la pression atmosphérique (voir
Changeat et al. (2019) pour une discussion détaillée sur I’effet de cette hypothése). Nous avons établi
la plage pour les rapports de mélange de volume moléculaire de CO et H,O entre 10712 et 107", ce
qui nous permet d’explorer une large gamme de solutions. Méme si nous n’ajoutons jamais de nuages
dans notre simulation d’entrée, nous configurons la plage pour les nuages entre 10~'? et 10~! pour
permettre au code d’inversion d’avoir une liberté totale quant a la position d’éventuels nuages qu’il
trouverait 2. Nous pensons également que cela simule mieux une situation réelle ot les nuages seraient
placés dans I'inversion de données sans connaissance préalable de leur position sur la planete réelle.

La plage autorisée pour le rayon planétaire et la température atmosphérique (supposée verticalement

2. C’est aussi un moyen de vérifier la fiabilité de I’inversion de données.
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constante) sont, respectivement, 1.3R; —4.0R; et 400K — 3600 K, avec R; le rayon de Jupiter. La plage
de température est liée a la température minimale et maximale dans la simulation GCM de Wasp-121 b,
comme indiqué dans la Table 3.2. Nous laissons donc une liberté maximale au code d’inversion pour
explorer I’espace des parametres. Puisque que nous simulons des observations JWST, nous établissons
la plage de longueurs d’onde entre 0.6 et 10 um. Pour les parametres non inversés tels que les masses et

le rayon stellaire, nous utilisons ceux décrits dans la Table 3.1.

Nous précisons que le code d’inversion de données TauREx n’est pas congu pour prendre en compte
la dissociation thermique de Hj. En effet, en cas de dissociation thermique de H», le rapport He/H,
change en fonction de la pression et de la température impliquant que le poids moléculaire moyen de
I’atmosphere peut également étre inférieur a 2 uma, dans les régions oll H; se dissocie en 2 atomes d’hy-
drogene. Afin d’étre cohérent dans 1’ensemble de nos simulations, nous avons utilisé le méme fichier de
configuration pour tous les spectres générés par le modele TauREX et nous avons laissé le rapport He/H,
constant. Ce faisant, nous pourrions estimer si une atmosphere ot H, ne dissocie pas peut expliquer nos

spectres d’entrées ou non. Nous y revenons dans la Section 3.4.3.

Bien que certaines de ces hypotheses puissent sembler trop simplistes au vu de la physique que
nous envisageons dans les atmospheres réelles des Jupiters ultra chauds, nous pensons qu’il est impor-
tant de comprendre comment ces hypotheses - couramment utilisées de nos jours - peuvent biaiser les

conclusions d’une analyse d’inversion de données.

3.2 Modeles d’entrée : des cas simples jusqu’aux simulations GCM

Afin de comprendre et de caractériser les biais dus a la structure 3D atmosphérique de 1’atmosphere
de Wasp-121b, nous avons décidé de commencer par modéliser un cas simple, faisant des hypotheses
fortes, et d’ajouter de nouveaux niveaux de complexité a mesure que 1’étude progresse. En utilisant cette
approche, nous montrons comment distinguer les biais observés. Nous notons que nous avons utilisé la

méme composition atmosphérique dans toutes nos simulations, a savoir He, Hp, H,O et CO.

La validation du modele Pytmosph3R avec TauREXx a été effectuée par Caldas et al. (2019). Nous
avons donc commencé par considérer la structure 3D d’une atmosphere de Wasp-121 b idéalisée. Dans
les Figures 3.5 et 3.6 nous montrons les cartes de température 3D utilisées par Pytmosph3R pour calculer
le spectre en transmission. Avec ces modeles, nous négligeons les effets verticaux, en utilisant des profils
température-pression isothermes dans chaque cellule, et nous nous concentrons sur les effets de compo-
sition chimique. Enfin, nous avons simulé une structure atmosphérique 3D de Wasp-121b en utilisant un

GCM prenant alors en compte les effets verticaux et horizontaux.

3.2.1 Atmospheres 3D idéalisées avec un gradient jour-nuit
Effets du gradient en température jour-nuit

Nous avons en premier lieu crée une structure atmosphérique idéalisée de Wasp-121b symétrique

autour de la ligne de mire planete-observateur. Les principaux parametres utiles pour simuler cette simple
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FIGURE 3.5 — Structure atmosphérique d’un modele symétrique idéalisé de Wasp-121b (V™ T), suppo-
sant I’absence ou la présence de dissociation thermique de H, (gauche et droite respectivement). Nous
montrons la carte en température (haut) et la carte d’abondance en H,O (bas). Les températures vont
de 1400K a 2800K, avec un angle de transition de 20° autour de la ligne du terminateur et un anneau a
2500K a la pression P=0.13 bar a partir de la pression de surface. Le code couleur pour les cartes d’abon-
dance d’eau indique la VMR de 5.10~* a4 10~7. En partant du centre jusqu’a I’extérieur, les lignes noires
indiquent respectivement les niveaux de pressions a 1,434.107, 103, 1, 1072, et 10~ Pa. Le rayon de la
planete ainsi que celui de I’atmosphere sont tracés a I’échelle.
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FIGURE 3.6 — Mémes cartes que la Figure 3.5 mais pour le cas V' T. Les températures vont ici de 500K
a 3500K, avec un angle de transition de 10° autour de la ligne du terminateur et un anneau a 2500K a la
pression P=0.13bar a partir de la pression de surface.
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structure sont 7j, T, et B représentant respectivement la température du coté jour, la température du coté
nuit et I’angle d’ouverture. Les parametres 7 et T, sont liés respectivement au point sub-stellaire et anti-
stellaire tandis que 1’angle d’ouverture 8 décrit la maniére dont la transition entre ces deux températures
opere : plus cet angle est petit, plus la transition est brutale. Notre modele est construit pour passer
symétriquement du c6té jour au coté nuit en utilisant une transition linéaire entre les deux. Afin d’éviter
au maximum les effets dus aux gradients verticaux en température, chaque colonne de notre modele
suit un profil thermique isotherme au-dessus du niveau de pression correspondant a I’anneau isotherme
a 0.13 bar. Cependant, dans cette partie de I’atmosphere, la température varie en fonction de 1’angle
d’élévation solaire local, a... Dans les parties les plus profondes du modele, en accord avec les résultats
du GCM pour Wasp-121b (voir 3.2.2), la température est uniforme et égale a 2500K. En résumé, pour

une pression donnée et un angle d’élévation solaire local, la température est donnée par :

P>Py, T=T;
20.>B T =T,

P<Pio § B>20>—f T=Ty+(Tj—Ta) % 5>
20, < —B T =T,

3.11)

k=)

Afin de modéliser un cas idéalisé de Wasp-121 b, nous avons alors considéré les deux cas suivants :

1. Le modele avec fort gradient thermique (V' T), allant de 500K au point anti-stellaire 2 3500 K
au point sub-stellaire avec un angle de transition 8 = 10°. Il s’agit d’un cas censé représentatif
du fort gradient jour-nuit de Wasp-121b mais négligeant les hétérogénéités dans la direction
verticales et le long des limbes. Le choix des températures est basé sur la simulation GCM de

Wasp-121 b en considérant les extrema.

2. Le modele avec gradient thermique plus faible (V~T), allant de 1400K a 2800K avec un angle
d’ouverture B = 20°. Ce modele prend en considération les effets thermiques de la recombinai-
son du Hy du coté nuit. Nous prévoyons que ce cas fournira une limite inférieure pour le biais

réel causé par les différences de températures jour-nuit.

Les Figures 3.5 et 3.6 montrent les structures atmosphérique pour ces deux cas, tracé a 1’échelle.
Comme il s’agit de cas parfaitement symétriques, il n’y a aucune différence entre la coupe équatoriale et
polaire et les limbes sont également symétriques. Comme nous pouvons le voir dans les deux cas, le c6té
jour fortement enflé par rapport au c6té nuit contracté va créer un biais horizontale le long de la ligne de

visée que nous cherchons a caractériser.

Les cas V™ T et VT ont été choisis pour englober le véritable gradient jour-nuit présent dans Wasp-
121 b (voir ci-dessous), tout en supprimant les effets dus aux différences le long des limbes (par exemple,
le limbe est par rapport au limbe ouest, ou I’équateur par rapport aux poles). Cela devrait nous permettre
d’identifier I’effet spécifique de ces différences en comparant les résultats de 1’inversion de données avec

nos cas idéalisés et avec les résultats du GCM.

Si le cas V'T est une exagération du gradient jour-nuit couplé a une simplification de sa structure
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(notamment verticale), le cas V™ T se rapproche plus de la simulation GCM. Ce cas a été créé en se
basant sur les travaux de Bell and Cowan (2018) et Tan and Komacek (2019), qui montrent que les
effets énergétiques de recombinaison du dihydrogene, réchauffant le c6té nuit et refroidissant le coté
jour, impliquant une forte réduction du gradient au travers des limbes. Comme cet effet n’est pas pris en
compte dans la simulation GCM de Wasp-121b que nous avons utilisé, nous souhaitions voir comment
une telle structure thermique, avec un gradient jour-nuit réduit, pouvait affecter les effets de biais 3D

attendus.

Effets sur la composition chimique dus a la dissociation de certaines molécules

Les températures extrémes présentes dans les Jupiters ultra chauds autorisent la dissociation ther-
mique de nombreuses especes chimiques (Lodders and Fegley 2002 ; Visscher et al. 2006, 2010 ; Marley
et al. 2017), créant ainsi des hétérogénéités chimiques au sein de leurs atmospheres. Dans ce travail, nous
simulons des atmospheres contenant seulement He, Hy, H,O et CO et nous ne prenons en compte que
la dissociation thermique des H, et H,O utilisant les équations fournies par (Parmentier et al. 2018),
voir Section 3.1.3 pour plus de détails. Nous faisons I’hypothese que H; se dissocie préférentiellement
en hydrogeéne atomique, méme si nous savons que de I’hydrogéne anionique peut se former et absor-
ber une partie non négligeable du rayonnement électromagnétique entre 0.6 et 10 um (Lenzuni et al.
1991 ; Parmentier et al. 2018 ; Arcangeli et al. 2018). Néanmoins, nous n’avons pas inclus dans nos cal-
culs la contribution d’absorption de 1I’hydrogeéne ionisé, d’une part car la version de TauREx que nous
avons utilisé n’inclut pas cette source d’opacité, d’autre part car nous souhaitions diminuer le nombre de
parametres a inverser pour comprendre clairement 1’origine des biais éventuels, sans potentielle dégéné-
rescence. Aussi, nous considérons que le CO reste constant partout dans 1’atmosphere dans toutes nos

simulations, car cette molécule ne se dissocie pas dans ce régime de température (voir Section 3.1.3).

Dans la premiére série de simulations, nous avons pris en compte les modeles VT et V™~ T en consi-
dérant la dissociation de I’eau seule (H; étant maintenu constant). Comme le montre la carte d’abondance
de H,O dans les Figures 3.5 et 3.6, il n’y a plus d’eau du c6té jour de la planéte a une pression inférieure
a P;,,. La dissociation s’arréte autour du terminateur et, du c6té nuit, la distribution en eau revient a une

valeur constante égale a la valeur solaire.

Dans la deuxieme série de simulations, nous avons pris en compte a la fois la dissociation de H,
et de H,O. Comme H; n’a pas de bandes d’absorption importantes dans la gamme de longueurs d’onde
0.6-10 um, le principal effet de sa dissociation est la diminution du poids moléculaire moyen, provo-
quant une augmentation de 1’échelle de hauteur de 1’atmosphere. Elle affecte également les propriétés
thermochimiques de I’atmosphere car I’hydrogeéne atomique se recombine dans I’hémisphere nocturne.
Cette redistribution d’énergie chauffera ce coté nuit et refroidira le coté jour (Bell and Cowan 2018; Tan
and Komacek 2019). Un autre effet important est que sans H, dans 1’atmosphere, les collisions induites
par les deux collisions H, - Hy et He- H, sont moins importantes. Comme le montre les Figures 3.5 et
3.6, la dissociation de H, augmente 1’échelle de hauteur de 1’atmosphere du c6té du jour d’un facteur 1.5
et 2 dans les simulations V~T et V' T respectivement. On note que la température n’est pas assez élevée

pour induire de la dissociation thermique de H; du c6té nuit. Cela va accentuer encore la dichotomie
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jour-nuit lorsque Hj se dissocie. Par conséquent, CO devient I’espece radiativement active dominante du

coté jour puisque cette molécule ne se dissocie pas a ces températures.

3.2.2 Modele GCM 3D de I’atmosphere de Wasp-121b

Dans la derniere simulation, nous ajoutons a la fois les effets verticaux et azimutaux (le long des
limbes) puisque nous modélisons Wasp-121 b en utilisant le modele GCM SPARC/MITgcm (Parmentier
et al. 2018) décrit dans Section 3.2.2. La composition chimique de 1’atmosphere reste inchangée. Comme
dans la Section 3.2.1, nous avons étudié quatre cas différents en considérant toutes les combinaisons

possibles ot H,O et H; se dissocient thermiquement.

Les Figures 3.3 et 3.4 montrent les cartes de température et d’abondance en eau pour les simulations
GCM, avec et sans dissociation de H,. Nous voyons que la structure thermique de 1’atmosphere est plus
complexe que celle des cas symétriques, méme si les caractéristiques globales restent les mémes. La mo-
dification la plus importante concerne le terminateur qui est maintenant asymétrique en raison des vents
créés par la forte dichotomie de température entre les cotés jour et nuit (Showman et al. 2015). Ces jets
équatoriaux réchauffent le c6té est de 1’atmosphere et refroidissent le c6té ouest autour de 1’équateur, ce
qui implique moins de dissociation de 1’eau a I’ouest en raison de la température plus froide. Néanmoins,
les cartes d’abondance montrent qu’il y a encore de 1’eau dissociée au terminateur qui pourrait permettre
a la lumiere de sonder plus profondément dans 1’atmosphere du c6té nuit de la planete. Nous pouvons
aussi noter que lorsque la dissociation de H; est prise en compte, le comportement global de la structure
3D reste le méme, mais comme le c6té jour de 1’atmosphere a une échelle de hauteur atmosphérique plus
grande, celui-ci se trouve encore plus enflé.

Une mise en garde importante est que nous modélisons la dissociation de H, pour calculer le spectre
en transit, mais cette dissociation n’est pas prise en compte dans le GCM lui-méme. Si c’était le cas, cela
devrait réduire le contraste jour-nuit ainsi que les champs de vents (Bell and Cowan 2018; Tan and
Komacek 2019) impliquant par conséquent que nous ne sommes pas compleétement auto-cohérent dans

cette simulation.

3.3 Spectres en transits 3D générés par Pytmosph3R

Nous présentons maintenant les spectres en transmission générés par Pytmopsh3R, tous présentés
dans la Figure 3.7. Pour chaque simulation atmosphérique (V- T, VT, GCM) nous avons générés trois

spectres, correspondant a trois tests :
1. Un cas référent ol aucune dissociation thermique n’est permise (courbes cyans de la Figure 3.7)

2. Un second test ou seule I’eau peut dissocier, avec donc H, constant dans 1I’atmosphere (courbes
bleues de la Figure 3.7)

3. Enfin, le cas le plus réaliste, ou la dissociation thermique de H,O et de H, est prise en compte

(courbes bleues foncées de la Figure 3.7)
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3.3.1 H; constant dans I’atmosphere

Nous remarquons que lorsque H,O reste constant dans 1’atmosphere, les bandes d’absorption du
CO sont peu visibles car masquées par celles de HyO, comme le souligne le spectre en transit ou le CO
est absent de I’atmosphere (courbe pointillée grise de la Figure 3.7) et cela dans toutes les simulations.
Puisque les molécules de CO et de H,O sont présentes partout, la lumiére transmise sonde la méme
région pour les deux molécules, qui sont a une altitude élevée du coté jour de I’atmosphere. Dans ce cas,
les caractéristiques spectrales sont similaires a celles d’un cas 1D. Précisons cependant qu’un spectre
avec une plus haute résolution spectrale montrerait plus clairement les pics d’absorption du CO, qui sont

ici moyennés par le passage a une plus faible résolution, en I’occurrence de R=10000 a R=100 ici.

En revanche, lorsque H,O se dissocie (courbes bleues de la Figure 3.7), les bandes d’absorption
dans le spectre deviennent plus faibles parce que 1’eau a quasiment disparue du c6té jour de la planéte,
du moins aux altitudes sondées. Alors, la lumicre de I’étoile peut sonder des régions beaucoup plus
profondes de 1’atmosphere dans la gamme de longueurs d’onde ot le CO n’absorbe pas, sondant donc
une partie du c6té nuit de la planete. Le CO n’étant pas dissocié du c6té du jour, ou I’échelle de hauteur
est grande en raison de la température élevée, apparait donc plus clairement. Ainsi, lors du transit, le
spectre de transmission transporte des informations des deux cotés de 1’atmosphere en fonction de la

longueur d’onde observée.

L allure des spectres en transmission peut également tre comprise au regard des Figures 3.3, 3.4,
3.5, 3.6 ou les cartes de I’atmosphere montrent le manque d’eau c6té jour sauf pour une partie profonde
de I’atmosphere (> 10 mbar). Puisque le CO ne se dissocie pas, il absorbe principalement du c6té jour de
I’atmosphere ou la température élevée conduit a des bandes d’absorption bien plus fortes. Néanmoins,
bien que ce comportement s’applique a toutes les simulations, il est clair que concernant le cas V™ T, les
différences dues a la prise en compte de la dissociation de I’eau sont moins marquées contrairement au
cas VT qui semble tres similaire au modele GCM. Nous voyons que dans le cas conservateur V™~ T, de
I’eau se maintient au niveau du terminateur s’étendant méme un peu du c6té jour. Les rayons lumineux
sondent alors des bandes d’absorption de I’eau du c6té jour, certes moins marquées a cause de la dis-
sociation thermique mais suffisante pour atténuer 1’effet observé dans les autres cas ol I’eau y est plus

fortement dissociée du c6té jour.

3.3.2 H, variable dans ’atmosphere

Lorsque les deux molécules H,O et H, peuvent se dissocier thermiquement, nous observons dans
tous les cas étudiés une forte augmentation des bandes d’absorption du CO. Comme 1’abondance de CO
reste constante partout dans 1’atmosphere, I’amplitude de ses bandes d’absorption devient plus impor-
tante en raison de I’augmentation de 1’échelle de hauteur de 1’atmosphere provoquée par la dissociation

du Hy (M =2 uma) en hydrogeéne atomique (M = 1 uma) ayant principalement lieu du c6té jour.

L’effet de la dissociation thermique de H; sur les bandes d’absorption de I’eau dans les spectres en
transits est plus complexe. Dans la simulation GCM, le comportement de I’eau est quasiment le méme

que I’on considere la dissociation de Hy ou non. Comme la dissociation de H; se produit principalement
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du c6té jour de I’atmosphere, tout comme la dissociation de H,O (voir les Figures 3.3 et 3.4), la région
sondée est la méme dans les deux cas. En revanche, dans le cas V™~ T, qui rappelons-le simule I’effet de la
redistribution de 1’énergie due a la recombinaison du dihydrogeéne du c6té nuit, les bandes d’absorption
de I’eau apparaissent plus fortes avec la dissociation de Hy. Puisqu’il reste de ’eau du c6té jour de la
planete, I’augmentation de I’échelle de hauteur de I’atmosphere provoquée par la dissociation du H; va

I’ affecter également, d’ou I’augmentation de I’amplitude des bandes d’absorption de I’eau.

3.4 Résultats du modele d’inversion de données TauREx

La Figure 3.8 regroupe 1’ensemble de toutes les solutions trouvées par TauREx dans tous les cas
étudiés. Il apparait que le modele d’inversion de données est parvenu a converger pour chaque simula-
tion a une solution unique. Cela signifie que le modele a été suffisamment contraint pour éliminer des

dégénérescences, a savoir d’éventuelles solutions statistiquement équivalentes entres elles.

Afin de faciliter la lecture de cette partie, I’annexe C regroupe les distributions postérieures ainsi que

les contributions de chaque absorbant aux spectres de I’ensemble des 9 inversions de données effectuées.

3.4.1 H; et H,O constant dans I’atmospheére

Les distributions postérieures des inversions de données sont présentées en haut de la Figure 3.9 et
montrent des solutions bien contraintes avec de faibles barres d’erreurs. Nous nous concentrons ici sur
la partie surlignée en rouge des graphiques de la Figure 3.8. Dans I’hypothése ou aucune dissociation
thermique n’est considérée, TauREx parvient a retrouver a 20 les abondances en H>O et en CO intro-
duites dans les modeles d’entrées, que ce soit pour les simulations VT, V=T ou GCM. Ces simulations
chimiquement homogenes sont similaires a ce qui fut fait dans les travaux de Caldas et al. (2019), c’est
pourquoi nous nous attendions a retrouver des résultats cohérents avec leur étude. Pour mieux interpréter
ces résultats, nous avons tracé le rapport d’abondances [CO]/[H,O] (Fig 3.8). Ce rapport nous permet de
comprendre si la dissociation de I’eau affecte le spectre et dans quelle mesure. Le rapport [CO]/[H20]
est en effet constant dans toute 1’atmosphere lorsque I’eau ne se dissocie pas, ce qui est trouvé ici par le
modele TauREx pour les 3 cas V¥ T, V- T et GCM 3.

Les températures inversées suggerent que la lumiere sonde le c6té jour de I’atmosphere. En effet,
comme le montrent les carte des Figures 3.3, 3.4, 3.5 et 3.6, I’atmosphere présente un c6té jour enflé
qui, dans une observation en transit, masque le coté nuit. La température inversée dans le cas VT est
plus élevée que celle récupérée dans le cas VT, ce qui est attendu car les températures du jour sont
plus élevées dans le cas V™ T. En utilisant en entrée le spectre calculé avec le GCM, TauREx trouve une
température légérement inférieure a celle trouvée dans les deux simulations symétriques. Etant donné
que les simulations GCM ont été effectuées en supposant un profil température-pression non isotherme,

la structure de température du GCM est en effet plus complexe que celle des deux autres simulations.

3. Néanmoins, ce rapport differe selon les régions de I’atmosphere si Hy O se dissocie. Il peut étre solaire dans des régions
de non-dissociation et s’en écarter la ou la dissociation thermique se produit.
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FIGURE 3.7 — Spectres en transmission pour les simulations V™7 (haut), V™7 (milieu) et GCM (bas)
tracés a une résolution R = 100. Gauche : abondance en H, constante dans toute 1’atmosphere. Lorsque
la dissociation de I’eau est prise en compte (courbe bleu), les bandes d’absorption de 1’eau deviennent
moins profondes que lorsque nous supposons qu’il n’y a pas de dissociation de I’eau (courbe cyan).
Droite : prise en compte de la dissociation de H, dans I’atmosphere. Lorsque la dissociation de H; est
considérée (courbe bleue foncée), les bandes d’absorption de CO apparaissent encore plus clairement que
lorsque nous négligeons la dissociation de H; (courbe bleue). Les courbes noires et grises correspondent
aux spectres de transmission pour une atmosphere sans CO respectivement avec et sans dissociation de
H,O afin de mettre en évidence les bandes d’absorption de CO.
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FIGURE 3.8 — Résumé des résultats du modele d’inversion de données TauREx pour les simulations V™ T,
V*T et GCM. Nous avons représenté le rapport [CO]/[H,0O] (en haut a gauche), la température (en haut
a droite), les abondances logarithmiques du CO (milieu gauche) et de H,O (milieu droite), le 722 (en bas
a gauche) et le rayon planétaire (en bas a droite). Ces résultats ont été calculé avec un bruit de photon
supposant un palier a 30ppms sur I’ensemble du domaine spectrale. La ligne rouge représente la valeur
d’entrée de nos simulations et la ligne noire pointillée montre ot 7°= 1.
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Malgré tout, ces résultats sont tous cohérents avec Caldas et al. (2019). Précisons cependant que le x>

calculé est beaucoup plus élevé pour le cas GCM que pour les cas symétriques V™ Tet V™ T.

3.4.2 Dissociation thermique de H,O avec H;, constant

Lorsque la dissociation de 1’eau est prise en compte, TauREx renvoie des solutions significativement
différentes par rapport aux simulations chimiquement homogenes. Les distributions postérieures des
inversions de données, présentées maintenant en bas de la Figure 3.9, montrent encore des solutions bien
contraintes avec de faibles barres d’erreurs. Les résultats sont présentés dans les parties jaunes foncées

des graphiques de la Figure 3.8.

Tout d’abord, toutes les températures inversées sont inférieures a celles trouvées dans les simula-
tions a composition constante. Comme nous 1’avons expliqué dans le chapitre 2 Section 2.1.2, TauREx
est un modele 1D qui n’inverse donc une seule température pour I’ensemble de 1’atmosphere cherchant a
minimiser I"erreur (2) entre le spectre en entrée et celui généré par TuuREx. Rappelons qu’il est certes
possible d’inverser 2 températures verticalement (Changeat et al. 2019), mais nous avons vu que les
variations verticales (le long des limbes) sont faibles alors que les variations horizontales au travers de
celles-ci sont extrémes dans ce type d’atmosphere. La principale contrainte qui permet a TauREx d’inver-
ser la température est I’amplitude des bandes spectrales, plus la température est élevée, plus I’amplitude
de celles-ci est élevée. Or, les températures inversées ici sont plus basses parce que les caractéristiques
des bandes d’absorption de I’eau proviennent d’une région plus froide de I’atmosphere. Dans le cas de
la simulation GCM, la température inversée est méme inférieure aux températures des limbes, suggérant

que nous sondons le c6té nuit de I’atmosphere.

Etant donné que la molécule de CO ne se dissocie pas, elle absorbe principalement du coté diurne,
ou les températures élevées conduisent a des amplitudes plus importantes des bandes d’absorption,
comme expliqué dans la Section 3.3. Le spectre en transmission transporte alors des informations sur
deux régions treés différentes de I’atmosphere : les bandes d’absorption du CO sondent le c6té jour, tres
chaud tandis que celles de 1’eau sondent les limbes (V™ T, V*T) voir le c6té nuit (GCM), bien plus froid.
Or, puisque 7TauREx inverse la température correspondant a I’amplitude des bandes d’absorption de I’eau,
dissociée thermiquement du c6té jour, il trouve 1I’abondance en eau attendue a 3-¢ mais surestime gran-
dement I’abondance en CO afin d’ajuster au mieux le spectre. Par conséquent, le rapport [CO]/[H20]
est environ 100 fois plus élevé que prévu“. Nous notons que pour le cas conservateur V7 le rapport
[COJ/[H20] est moins biaisé, environ 10 fois plus élevé que 1’abondance solaire, en raison du plus petit

contraste jour/nuit et de la transition plus lisse entre les deux cotés.

Pour quantifier la fiabilité des solutions données par TauREXx , nous avons tracé les diagrammes de
contribution d’absorption des solutions pour le cas GCM et les différences en ppm entre le spectre généré
et le spectre inversé sur la Figure 3.10. Nous mettons en évidence ici dans quelles bandes de longueurs
d’onde I’ajustement est bon ou non. En outre, le ¥> calculé qui est inférieur a 1 pour chaque simulation,

montre un niveau de confiance statistique élevé des solutions données par TauREXx (voir Figure 3.8).

4. Biaisé vis a vis du rapport solaire des abondances de H,O et de CO attendu, valant environ 0.85.
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FIGURE 3.9 — Distributions postérieurs de TauREx supposant une abondance constante en H, dans I’at-
mosphere. Sont présentés les simulations V17T (gauche) et GCM (droite) faisant I’hypothése, respecti-
vement, d’une absence de dissociation de 1’eau (haut) et de sa présence (bas). Les parametres inversés
par le modele, au nombre de 5, sont les abondances en H,O, CO (logl0[VMR]), le niveau de pression
des nuages en bar, la température en Kelvin ainsi que le rayon planétaire en rayon de Jupiter. Le poids
moléculaire moyen de 1’atmosphere est dérivé a partir de ces parametres mais ne fait pas I’objet d’une
inversion de données. Les distributions postérieures de 1’ensemble des cas modélisés sont présentés dans
I’annexe C.
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FIGURE 3.10 — Solution trouvée par TauREx dans le cas GCM supposant la dissociation de H,O et H,
constant. En bas : nous montrons la contribution au spectre en transmission inversé par TauREx de chaque
composant, a savoir HyO CO, et le CIA. En haut : nous tracons la différence (en ppm) entre le spectre
en entrée généré par Pytmosph3R et le meilleur ajustement obtenu par TauREx.
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3.4.3 Dissociation thermique de H, et H,O

Dans la Figure 3.8 nous donnons les valeurs de %2 pour chaque simulation. Nous voyons que Tau-
REXx trouve une solution non dégénérée pour chaque simulation, bien qu’elles ne soient pas toutes valides,
puisque le 72> 1 dans les cas VT et GCM. Dans les cas précédents ol nous avons une composition
constante dans toute 1’atmosphere et dans le cas ou seule 1’eau se dissocie du coté jour, TauREx trouve
une solution cohérente, méme si elle ne converge pas nécessairement vers les parametres d’entrée cor-
rects. Au contraire, lorsque la dissociation de H, est prise en compte, TauREx ne trouve pas de solution
appropriée pour expliquer le spectre en transmission. Comme le montre le graphique inférieur gauche
de la Figure 3.8, les meilleurs 2 réduits pour les modeles V*7T et GCM considérant la dissociation de
H, sont respectivement autour de 30 et 8. Ainsi, un ¥>-test peut nous donner un signal possible qu’il
se produit de la dissociation thermique de H, dans la planete observée. Cependant, TauREx parvient
a trouver une solution statistiquement significative dans le cas VT, mais nous gardons a I’esprit que
cette simulation est un choix conservateur. Nous pensons donc qu’une analyse d’observation JWST de

Wasp-121b par TauREx donnera des résultats compris entre les simulations V- T et V' T.

Nous notons que le modele d’inversion de données TauREx n’est pas congu pour prendre en compte
la dissociation thermique de H,. Lorsque la dissociation H, se produit, le rapport He/H, change en
fonction de la pression et de la température. Le poids atmosphérique moyen peut également étre inférieur
a 2 uma dans les régions atmosphériques ou Hj se dissocie. Afin d’étre cohérent avec 1’ensemble des
simulations, nous avons utilisé le méme fichier de configuration pour toutes nos inversions avec TauREx
et nous avons laissé constant le rapport He/H,. Ce faisant, nous pourrions estimer si une atmosphere ol

la dissociation de H; ne se produit pas peut expliquer notre spectre observé ou non.

La dissociation de H; joue un role majeur sur les spectres et les résultats des extractions. Tous les
résultats sont présentés dans la partie jaune clair de la Figure 3.8. Dans chaque simulation, le rapport
[CO]/[H,0] inversé est supérieur a celui calculé lorsque H est constant. Comme 1’abondance de CO
reste constante partout, I’amplitude de ses bandes d’absorption est donc plus significative, comme expli-
qué dans la Section 3.3, et TauREXx trouve le modele le mieux adapté avec une faible abondance en H,O

et une abondance en CO élevée. Par conséquent, le rapport [COJ]/[H,O] augmente.

Dans I’analyse de la simulation GCM, la température inversée est un peu plus élevée que la tempé-
rature que nous trouvons lorsque Hy ne se dissocie pas. Elle reste néanmoins suffisamment basse pour
correspondre a la température du c6té nuit de 1I’atmosphere. En effet, comme le montre la Figure 3.7, la
dissociation de H, ne modifie que peu I’amplitude des bandes d’absorption de H,O, car 1a ot la disso-
ciation thermique de H; se produit, celle de H,O aussi (voir Figure 3.1.3). Ainsi, I’absorption de 1’eau

provient du c6té nuit, plus froid, ou la composition atmosphérique est dominée par Hj.

Pour les autres parametres inversés, nous restons cohérents avec la solution trouvée lorsque H»
demeure constant. Rappelons que la dissociation de H; affecte le spectre de transmission principalement
de deux manicres :

o Elle augmente la hauteur d’échelle du c6té jour de I’atmosphere, ce qui implique des amplitudes
plus fortes des bandes d’absorption pour les especes qui sont présentes du coté jour, comme CO.

Nous ne considérons cet effet que dans la simulation V' T';
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o Elle affecte également de maniere significative les propriétés thermochimiques de 1’atmosphere
en raison de la recombinaison de H, du c6té nuit redistribuant 1’énergie, chauffant le c6té nuit
et refroidissant le c6té jour (Bell and Cowan 2018 ; Tan and Komacek 2019). Nous avons pris
en compte ces deux effets dans la simulation V™ T.

La dissociation de H; entraine également une diminution des collisions Hy—H; et He—H,, donc une ab-
sorption des continua moins intense. Cependant, dans les simulations V' T, TauREx ne parvient pas a
converger vers une solution raisonnable. TauREx ne peut pas expliquer la distorsion des raies d’absorp-
tion en utilisant un modele atmosphérique 1D et a tendance a augmenter la température bien au-dessus
de la température d’équilibre de la planete, atteignant la limite supérieure de la gamme de température

que nous avons choisi, soit 3600 K.

Lorsque H; et H>O se dissocient thermiquement, il n’est alors pas possible de trouver un modele

atmosphérique 1D qui corresponde au spectre d’entrée quel que soit le cas étudié.

3.4.4 Que retenir des biais mis en évidence ?

Nos résultats montrent qu’un modele 1D est toujours en mesure de trouver une solution statistique-
ment cohérente - sauf dans le cas ou la dissociation de H; se produit - bien qu’il ne converge pas toujours

vers la solution d’entrée correcte.

Caldas et al. (2019) ont montré que les contrastes de température jour-nuit conduisent a un biais dans
les températures inversées (vers celle du c6té jour) méme lorsque la composition chimique est uniforme.
Dans ce travail, nous étendons cela en montrant que lorsque nous prenons en compte la dissociation de

H,O0, nous avons a la fois des biais de composition et de température.

Bien qu’un code d’inversion puisse utiliser un modele atmosphérique 1D pour détecter la présence
d’une espece chimique particuliere dans une atmosphere avec une structure 3D complexe, mesurer son
abondance est plus difficile. Lorsque la température et la composition chimique varient a travers les
limbes, I’inversion 1D ne peut pas trouver les abondances moléculaires correctes : les meilleurs para-
metres d’ajustement peuvent étre de plusieurs ordres de grandeur différents de ceux d’entrée, comme le

montre la Figure 3.8.

Les rapports élémentaires (tels que C/O, C/N, etc.) sont des parametres clés déterminant les proces-
sus chimiques se déroulant dans les atmospheres planétaires (Line et al. 2013 ; Oreshenko et al. 2017). A
haute température, Madhusudhan (2012) ; Espinoza et al. (2017) ont montré que le rapport C/O joue un
rdle majeur dans la chimie atmosphérique et les abondances non solaires pourraient expliquer les obser-
vations de 6 Jupiters chauds (XO-1b, CoRoT-2b, WASP-14b , WASP-19b, WASP-33 b et WASP-12b).
Cependant, ces ratios élémentaires ne peuvent pas étre mesurés directement, et nous devons compter
sur la mesure de I’abondance de toutes les molécules portant les éléments considérés. Dans le cas des
atmospheres chaudes dominées par I’hydrogeéne considérées ici, HyO et CO sont les principaux vec-
teurs de carbone et d’oxygene, de sorte que le rapport [CO]/[H,0] devrait généralement fournir des
contraintes raisonnables sur le rapport C/O. Notre étude montre que 1’utilisation du rapport [CO]/[H,O]

pour contraindre le rapport C/O lorsque la dissociation thermique se produit n’est pas du tout fiable, et
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que le fait de trouver un rapport [CO]/[H,0] > 1 doit étre considéré comme un indice fort de la pré-
sence d’hétérogénéités chimiques au sein de I’atmosphere. Nous notons que le méme diagnostic pourrait
étre appliqué a d’autres especes telles que TiO ou VO en calculant le rapport [COJ/[TiO] ou [CO]/[VO]

inversé par TauREXx.

Le fait de retrouver des biais similaires entre le modele GCM et les modeles plus idéalisés de Wasp-
121 b ou la température est constante verticalement et symétrique autour du point sub-stellaire révele
que, pour les Jupiters ultra chauds au moins, 1’effet des hétérogénéités thermique et de composition au
travers des limbes dominent a la fois sur les effets verticaux ainsi que sur ceux le long des limbes. A
une configuration atmosphérique fixée, c’est-a-dire en présence ou non de dissociation de H, et/ou de
H,O0, correspondant aux zones rouge, jaune foncé et jaune clair de la Figure 3.8, le rapport [CO]/[H20]
inversé pour les simulations VT, V™ T et GCM est presque le méme. Ce résultat montre que les cas
idéalisés parviennent a capter les informations essentielles et majeures de la simulation GCM. Le point
le plus important est que le rapport [CO]/[H,O] inversé atteint sa valeur minimale lorsque la dissociation
moléculaire ne se produit pas, puis augmente d’un facteur 10-100 lorsque H,O seule se dissocie, et d’un
facteur 25-1000 lorsque H, se dissocie également, quels que soient les détails de la structure verticale
des contrastes thermiques équateur-p6le. Cette forte variation dans le rapport [CO|/[H,O] inversé est due

a nos simulations idéalisées VT et V™ T qui représentent des cas extrémes, encadrant donc les biais.

Une caractéristique générale de nos résultats est que, dans tous les cas étudiés, nous ne parvenons
pas a converger vers I’ensemble des parametres d’entrée. Lorsque nous étudions un spectre en trans-
mission extrait d’une atmosphere 3D, le fait méme de simuler un spectre avec un rapport signal sur
bruit élevé ne nous permet pas de connaitre la distribution chimique réelle des éléments avec un code

d’inversion de données qui utilise une approximation atmosphérique 1D.

Un deuxieéme aspect est qu’avec un test ¥2, il est possible de comprendre s’il existe un phénomene
physique plus complexe dans I’atmosphére étudiée. Dans notre cas, nous voyons qu’un 2> 1 est dfi a la
présence d’une dissociation de H, dans notre atmosphére. De ce point de vue, un test du > peut révéler

s’il existe un phénomene physique important que nous ne considérons pas.

A noter qu’une limitation de notre étude concerne les composants chimiques de 1’atmosphere. Nous
ne considérons que deux especes absorbantes, CO et H,O, mais nous savons que d’autres especes ont été
détectées dans Wasp-121 b comme le TiO, le VO ou le FeH.

3.5 Comparaison avec les observations

Nous avons jusqu’a présent montré que les hétérogénéités chimiques et thermiques dans les atmo-
spheres de planetes trés chaudes vont créer des biais au sein méme des spectres de transmission que
les modeles d’inversions de données 1D seront incapables de déméler. Néanmoins nous avons effectué
cette étude sur des simulations numériques, en générant des observations sur une gamme spectrale large,
simulant des observations JWST. Mais qu’en est-il des observations réelles disponibles actuellement ?

Existe-t-il des indices de ces structures 3D dans les données HST, Spitzer, etc ?
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3.5.1 Wasp-121b

Nous avons comparé le spectre en transmission de Wasp-121 b observé par I’instrument WFC3 de

HST (Evans et al. 2016) avec deux spectres en transmission simulés :

1. Un modele développé par Parmentier et al. (2018) qui extraient les colonnes au terminateur de
leur simulation GCM de Wasp-121 b pour calculer le spectre de transmission négligeant donc

les effets 3D sur le spectre.

2. Notre modele de génération de spectre Pytmosph3R, utilisant un modele de transfert radiatif plus
complexe qui prend en compte la géométrie 3D de 1’atmosphere, se basant sur leur simulation
GCM.

Afin de pouvoir comparer les spectres entres eux, nous avons voulu simuler la méme atmosphere de
Wasp-121b que celle décrite dans Parmentier et al. (2018), pour s’assurer que les différences observées
puissent &tre associées uniquement a la prise en compte des effets 3D, c’est a dire a 'utilisation du
modele Pytmosph3R. Pour rappel, les parametres de Wasp-121b et de son étoile sont regroupés dans la
Table 3.1. Ainsi, nous avons simulé une atmosphere comprenant He, H,, H,O, CO, TiO, VO, Na, K et
H™ en utilisant I’ajustement analytique pour la dissociation thermique des especes décrit dans Parmentier
et al. (2018). Il ne manque que la molécule de FeH pour simuler une atmosphere identique a Parmentier
et al. (2018), mais il apparait que cette espece contribuera moins dans cette partie du spectre car nous

supposons une composition solaire. Les résultats de ces comparaisons sont montrés dans la Figure 3.11.

Afin d’ajuster les données HST/WFC3, Parmentier et al. (2018) suggérent d’ajouter des nuages de
CaTiOs3 dans I’atmosphere pour augmenter 1’absorption a 1.25 um et remplir la région ou I’eau absorbe
peu. En revanche, d’apres notre analyse, nous montrons que le fait de considérer une structure 3D sans
nuage peut expliquer de maniere équivalente I’amplitude de 1’eau dans la bande passante de WFC3 (ligne
bleue épaisse) méme si notre spectre ne correspond pas non plus parfaitement aux données. Les effets 3D
peuvent en effet déformer la forme du spectre en transmission, la raison étant cependant bien différente.
Au lieu de combler la fenétre d’absorption a 1.25 ptm, nous réduisons la force des bandes d’absorption de
I'eaual.15eta 1.4 um due a I’élimination de I’eau du c6té jour de I’atmosphere par thermo-dissociation
(voir Section 3.3). La raison expliquant que les deux modeles peuvent avoir la méme profondeur de
transit observée a ces deux longueurs d’onde dans 3.11 est simplement dii au fait que le rayon a la base
du modele reste un parametre libre nous permettant de décaler 1’ensemble du spectre verticalement. Nous
précisons qu’a I’exception de ce parametre, il n’y a aucun ajustement des abondances ou de la structure

thermique dans notre approche.

Nous avons ainsi montré qu’en raison de la dissociation de I’eau, les effets 3D n’étaient pas négli-
geables pour des atmospheres aussi chaudes que la planeéte Wasp-121 b, méme si les nuages restent une
hypothése raisonnable pour ajuster les données. Ces résultats suggerent que les hétérogénéités chimiques
et thermiques 3D présentes dans les spectres de transmission et les nuages peuvent étre combinées pour
expliquer la réduction de la fenétre d’absorption de 1’eau. Cependant, cela dépend de I’ altitude a laquelle
les nuages se situent et ou ils se trouvent dans I’atmosphere car méme avec la présence de nuages, les

rayons lumineux pourraient ne pas les sonder en raison de la structure 3D de I’atmospheére.



Comparaison avec les observations 85

0.126
e HST/WFC3 data
= Pytmosph3R, no clouds
0.125 + —— CaTiO03, Parmentier
‘ —— Clear, Parmentier
0.124 -
0.123 A
wn
o
3
o4
0.122 A
0.121 A
0.120 -

0.119 T T T T T
0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4 1.6

wavelength [um]

FIGURE 3.11 — Spectre en transmission de Wasp-121b tracés a une résolution R=100 pour une atmo-
sphere composée de He, Hy, H>O, CO, TiO, VO, Na, K et H™ en utilisant I’ajustement analytique pour la
dissociation thermique des especes décrit dans Parmentier et al. (2018) (Bleu). Nous avons comparé ce
modele avec des données HST/WFC3 extraient de Evans et al. (2016) (point noir) et avec deux modeles
de Parmentier et al. (2018), le premier sans nuages (magenta) et le second avec des nuages de CaTiO3
(vert).
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Parametres stellaires

Etoile Wasp-33

Type spectral AS

Température effective [K] 7430f}88

[Fe/H] -

Masse [Mg] 1.495f8:8§}

Rayon [Re] 1.4447553
Parametres de la planete

Planete Wasp-33b

Période [jour] 1219870000000

Inclination [deg] 86.63f8:8§

Masse [Myj] 2.093f8:}§g

Rayon [R;] 159375074

Température d’équilibre [K] 27811’3}

Référence Chakrabarty and Sengupta (2019a)

TABLE 3.3 — Parameétres du Jupiter ultra chauds Wasp-33 b et de son étoile.

3.5.2 Wasp-33b

Puisqu’il existe encore assez peu de données en transit sur des exoplanetes de type Jupiter ultra
chaud, nous avons fait une demande d’observations au télescope spatial HST/WFC3 de Wasp-33b°, une
exoplanete dont la température d’équilibre est estimée a environ 2750 K (Turner et al. 2016 ; Chakrabarty
and Sengupta 2019b). Ces observations viendraient s’ajouter a I’analyse du spectre de Wasp-121 b, plus
froide, dont nous avons déja mis en évidence la présence observable d’effets 3D. Les parametres de

Wasp-33 b et de son étoile sont regroupés dans la Table 3.3.

Nous avons modélisé 1’atmosphere de Wasp-33 b a I’aide du méme modele GCM utilisé pour mo-
déliser Wasp-121b (SPARC/MITgcm, Showman et al. (2009) ; Parmentier et al. (2018)) et nous obtenons
les cartes en température et en abondance de H,O de la Figure 3.12. Bien que nous remarquons alors
une similarité entre les structures 3D de Wasp-121b et Wasp-33 b (voir carte agrandies Figure 3.12), il
apparait deux différences majeures :

e Wasp-33 b est plus chaude que Wasp-121 b, avec des températures maximales atteignant environ
3800 K, d’ou I’absence de H,O par dissociation thermique a des altitudes plus profondes.

e [a masse de Wasp-33 b est bien plus élevée que celle de Wasp-121Db (respectivement 2.093 M;
et 1.183 My), pour un rayon un peu plus faible (respectivement 1.593 R; et 1.8 R;) impliquant
alors une différence de gravité d’un facteur 2 environ entre les deux planetes.

Par conséquent, bien que plus chaude, I’atmosphere de Wasp-33 b se retrouve moins étendue du c6té jour

par rapport a Wasp-121b.

Son atmosphere reste malgré tout suffisamment enflée pour s’attendre a observer des effets 3D dans
le spectre en transmission, comme le montre la Figure 3.13 ol nous avons simulé des observations de

Wasp-33 b sur la gamme de longueur d’onde de HST/WFC3 faisant I’hypothése ou non de la dissociation

5. Cette demande a malheureusement été rejetée, la pression sur les demandes d’observations HST étant tres forte.
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FIGURE 3.12 — Simulation GCM de Wasp-33 b prenant en compte la dissociation de H;. Sont représen-
tées la température (gauche) et I’abondance en H,O (droite) selon la coupe équatoriale. Le code couleur
pour les cartes d’abondance en H>O indique le VMR de 5.107* a 1078, En partant du centre jusqu’a
I’extérieur, les lignes noires indiquent respectivement les niveaux de pressions a 1,434. 107,10%,1, 1072,
et 10~* Pa. Le rayon de la planéte ainsi que celui de I’atmosphere sont tracés a 1’échelle (haut) et agrandis

5 fois (bas).
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thermique de I’eau et du H, dans I’atmosphere. Suivant la méme méthode d’analyse que 1’étude présentée
sur Wasp-121b, nous avons inversé les données a ’aide du modele TauREx. Les résultats présentés
Figure 3.13 montrent que la dissociation thermique de I’eau affecte significativement 1’allure du spectre
pour donner des résultats différents par une analyse TauREx. La température inversée pour la simulation
prenant en compte la dissociation thermique de 1’eau correspond a des températures du c6té nuit de la
simulation GCM démontrant que notre technique sonde 1’hémisphere nuit de la planéte. Dans le cas
d’une absence de dissociation thermique, ou 1’abondance en eau reste constante partout, c’est le coté
jour qui domine le spectre a toutes les longueurs d’onde a cause de 1’échelle de hauteur qui est plus
grande. Cette comparaison démontre que la dissociation thermique des molécules d’eau nous permet de
sonder directement la température du c6té nuit de Wasp-33 b. En revanche la dissociation thermique de
H, n’apporte aucune contrainte sur le spectre dans cette gamme de longueur d’onde car les résultats
avec et sans dissociation de H, sont dégénérés. Précisons enfin que nous sondons une bande spectrale
ol I’eau reste le principal absorbant dans ce type d’atmosphere (en considérant ce que nous connaissons
aujourd’hui de leur composition chimique), nous nous assurons alors d’'une mesure probablement peu

biaisée de 1’abondance de I’eau.

3.6 Limites et perspectives

La structure 3D des atmospheres planétaires joue un rdle majeur sur I’allure des spectres en trans-
mission, plus particulierement pour les Jupiters ultra chauds. Ces planétes en rotation synchrone autour
de leur étoile hote possedent un coté jour dilaté dii conjointement a des températures élevées et a la
dissociation thermique des especes qui augmentent la hauteur d’échelle de 1’atmosphere du coté jour.
Par conséquent, le spectre en transit est affecté par une large région étendue autour du terminateur, qui

couvre a la fois le coté jour et le coté nuit de 1’atmosphere.

La lumiere de 1’étoile sonde une région atmosphérique qui s’étend de maniere significative au tra-
vers des limbes, en fonction de la composition chimique et de la longueur d’onde. Si la température
n’est pas assez élevée pour dissocier certaines molécules, telles que CO, elles resteront partout dans
I’atmosphere. Ainsi, I’amplitude de leurs bandes d’absorption dans le spectre en transmission sera plus
importante car elles proviennent des régions chaudes du coté jour de 1’atmosphere. Par ailleurs, les mo-
Iécules qui se dissocient plus facilement, comme H,O ou H», ne seront présentes que du co6té nuit de
I’atmosphere, bien plus froid. Par conséquent, I’amplitude des bandes d’absorption de ces molécules
dans le spectre en transit sera moins prononcée, car elles proviennent de régions plus froides du c6té nuit
de I’atmosphere. Un code d’inversion de données 1D, qui essaie d’adapter le spectre a une atmosphere
isotherme, ne peut alors pas révéler les informations d’une distribution de température plus complexe et
inversera en outre des abondances moléculaires biaisées. Nous démontrons notamment que les inversions
de données 1D des Jupiters ultra chauds sont biaisées vers un rapport [CO]/[H,O] élevé, plus ce rapport
est élevé, plus les hétérogénéités chimiques sont fortes. Par exemple, le code d’inversion de données
TauREXx trouve la température planétaire en fonction de la force des principales caractéristiques spec-

trales. Etant donné que I’amplitude des bandes d’absorption est assez grande en raison de la présence
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FIGURE 3.13 — Haut : Spectres en transmission de Wasp-33 b générés par Pytmosph3R pour une simula-
tion sans dissociation thermique (cyan), considérant uniquement la dissociation de H,O (bleu) et prenant
en compte a la fois la dissociation de H>O et H; (bleu foncé). L’ atmosphere simulée est composée de
H,, He, H,O et CO. Bas : Distributions postérieures obtenues a 1’aide du code d’inversion de données
TauREx . Nous supposons une atmosphere isotherme pour trois scénarii : un scénario de référence avec
une abondance d’eau et de H, constante quelles que soient la pression et la température (bleu), le modele
prenant en compte la dissociation de H,O uniquement (rouge) et enfin le modéle nominal ou H,O et
H, peuvent se dissocier (violet). Nous faisons varier 4 parametres : les abondances en H,O et CO, la
température (K) et le rayon planétaire (R;).
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des molécules du c6té jour, chaud, de la planéte, il est naturel qu’un code d’inversion converge vers des
températures plus chaudes. En revanche, en cas de dissociation thermique de H,O, le seul gaz présent du
coté jour est le CO. L’absorption de I’eau est alors due a 1’eau présente du c6té nuit et froid de la planete.
Par conséquent, il est logique d’inverser une température plus basse dans le cas ou I’eau se dissocie du
coté jour.

Nous avons démontré qu’une structure atmosphérique tridimensionnelle induit des distorsions spec-
trales impossibles a expliquer avec un code d’inversion de données 1D. Nous démontrons également que
les caractéristiques des bandes spectrales de I’eau peuvent étre fortement réduites par la présence d’hété-
rogénéités moléculaires en raison d’un contraste de température jour/nuit important. Par exemple, nous
montrons qu’une géométrie 3D peut expliquer certaines des caractéristiques observées dans la gamme
de longueurs d’onde HST/WFC3 de Wasp-121b, méme en 1’absence de brumes ou de nuages, seule-
ment grice a la dissociation thermique de 1’eau du c6té jour de 1’atmosphere. Cependant, nos travaux
n’excluent pas la présence de nuages dans les atmospheres des Jupiters ultra chauds, les effets 3D étant
une contribution complémentaire pour combler les fenétres d’absorption de 1’eau dans les données. Ce
basant sur ces résultats et sur notre étude complete des biais, nous montrons également que 1’observation
de Wasp-33b a I’aide de HST/WFC3 nous permettrait d’accéder a des informations du c6té nuit de son
atmosphere, notamment la température et I’abondance en eau du c6té nuit ot la dissociation thermique
n’a pas lieu. Grace a nos résultats, nous pensons que Wasp-121b et Wasp-33 b serait donc de bonnes

cibles pour de futures observations.

Nous proposons que les effets structurels 3D soient des a présent pris en compte lorsque nous
étudions des Jupiters chauds et ultra chauds pour éviter des conclusions erronées. De plus, les futures
missions spatiales telles que JWST (Beichman et al. 2014) et Ariel (Tinetti et al. 2018) vont sonder une
tres large gamme de longueurs d’onde (de 0.6 a 28 um pour JWST) mettant en évidence des effets 3D

dans d’autres parties du spectre n’ayant pas encore été observés a ce jour.

Apres I'analyse d’une atmosphere exoplanétaire avec un outil d’inversion de données 1D, nous
avons établi qu’un test 2 sur ces modeles 1D peut prévenir que d’éventuels effets 3D affectent le spectre,
non pris en compte par le modele 1D, tel que les effets induits par la structure tridimensionnelle de
I’atmosphere exoplanétaire. Dans de tels cas, une approche a 1’aide d’un code d’inversion 2D peut étre
justifiée méme s’il reste & savoir si le spectre contient suffisamment d’informations pour contraindre

réellement une telle approche 2D.

Enfin, il serait utile d’établir une borne a partir de laquelle ces biais peuvent se manifester dans
les spectres en transmission, car si nous savons qu’ils sont présents dans les Jupiters ultra chauds, nous
n’avons pas établi de limite basse a partir de laquelle ces effets peuvent étre négligés. Etant donné que
nous ne disposons pas encore des données d’observation pour une telle étude, nous suggérons de tra-
vailler a I’aide de modeles de climat GCM 3D. 1l sera alors possible de modéliser des atmospheres allant
des Jupiters ultra chauds jusqu’au Jupiters "tiedes" et de voir quand ces effets structurels 3D deviennent

négligeables et dans quelles conditions.
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4.1 Vers des Jupiters de moins en moins chauds

4.1.1 Objectifs de cette étude

Nous avons établi dans le chapitre précédant que des biais importants sont mis en évidence dans les
résultats des modeles d’inversions de données tel que TauREXx, dus a de fortes hétérogénéités chimico-

thermiques présentes au sein des atmospheres de Jupiters ultra chauds.

Il se trouve que la forte dichotomie jour-nuit opérant dans les atmospheres de Jupiters ultra chauds
s’amenuise sur les planetes plus froides. En effet, comme nous I’avons expliqué en Section 1.2 du cha-
pitre 2, les atmospheres de Jupiters chauds sont homogénéisées par la dynamique des vents et les ondes
de gravité redistribuant ainsi I’énergie recue du c6té jour vers le coté nuit. Par ailleurs, la diminution de la
température de I’atmosphere diminue aussi la quantité de molécules dissociées thermiquement, rendant

ainsi plus faible les biais produits par ce phénomene physique.

L objectif principal de ce chapitre est alors d’analyser 1’évolution des biais mis en évidence aupara-
vant, appliqués a des planetes de moins en moins chaudes, c’est a dire en partant des Jupiters ultra chauds
jusqu’aux Jupiters chauds. En effet, il sera utile de connaitre le régime de validité des modeles d’inver-
sions 1D, et de savoir dans quelles mesures les parametres inversés par ces modeles sont pertinents ou
non. Une telle étude permettra donc d’établir a partir de quand les effets 3D commencent a devoir étre

pris en compte pour éviter de biaiser les résultats des modeles d’inversion de données.

En parallele, I’analyse de 1’évolution des biais 3D selon la température d’équilibre de la planete
sera un moyen de dé-corréler et de hiérarchiser I’impact des effets verticaux, horizontaux le long des
limbes (est-ouest) et horizontaux au travers des limbes (jour-nuit) sur les spectres en transmission. Nous
avons démontré que les effets horizontaux jour-nuit au travers des limbes dominent I’allure des spectres
en transmission des Jupiters ultra chauds, il sera donc intéressant de mettre en évidence la limite de cet

effet lorsque 1’on étudie des planétes moins chaudes.

Pour parvenir a ces objectifs, nous avons imaginé une expérience numérique a 1’aide de simula-
tions GCM 3D nous permettant de couvrir une gamme suffisamment large d’exoplanetes chaudes et ultra
chaudes. Nous avons opté pour cette méthode expérimentale numérique car d’une part les données obser-
vationnelles actuelles ne sont pas suffisantes notamment en terme de couverture spectrale pour mener une
étude concluante, et d’autre part parce qu’une expérience numérique permet de connaitre et de contrdler
avec précisions les données d’entrées et les sorties et donc d’établir plus clairement les liens de causes a

effets des résultats obtenus.

4.1.2 Mise en place d’une expérience numérique

L’expérience numérique a laquelle nous avons pensée est relativement simple bien qu’elle se base
sur des modeles numériques treés sophistiqués. Nous avons obtenus des simulations numériques GCM
3D calculées pour des planetes dont la température d’équilibre va de 1000 K a 2100 K. Ces simulations
numériques ont été calculés a I’aide du GCM SPARC/MIT, déja présenté en Section 3.2.2 du chapitre 3.

La pression dans notre modele varie de 200 bar a 2 pubar découpée en 53 couches. Nous utilisons une
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résolution de 64 cellules en longitude et 32 cellules en latitude. Le transfert radiatif est géré avec 1’ap-
proximation a deux faisceaux (Marley and McKay 1999) avec des opacités traitées utilisant 8 coefficients
de k-corrélées (Goody and Yung 1989) a travers chacun des 11 bins en longueur d’onde (Kataria et al.
2013). Afin de pouvoir comparer au mieux toutes les simulations, elles ont été calculées avec les mémes

caractéristiques planétaires et stellaires, a savoir :

o T,=Tg
[ R*=RS
° Rp:RJ

e M, =0.386*M;

e Gravité de surface : g=10 m.s™
He _

° er =0.25885

e Métallicité solaire

2

Ainsi, chaque simulation posseéde les mémes caractéristiques globales, ol seule la composition chimique
et la température d’équilibre vont changer. Cela permet de mieux isoler les différents effets mis en évi-

dence, et d’éviter les dégénérescences lors de I’interprétation des résultats.

Comme nous I’avons vu dans les précédents chapitres, la forte dichotomie jour—nuit présente au
sein des Jupiters ultra chauds est due d’une part a I’insolation extréme recue par ces atmospheres, mais
surtout a la présence d’absorbants dans le proche UV-visible-IR tels que le TiO et le VO qui induisent
un réchauffement de la stratosphére et donc une inversion thermique dans ces atmospheres. Cependant,
nous avons aussi vu que ces molécules peuvent se retrouver piéger dans des pieges froids (Spiegel et al.
2009a), notamment pour les planetes moins chaudes, impliquant leur absence du c6té jour de la planéte.
Par conséquent, s’il est raisonnable de simuler des inversions thermiques dans les atmospheres les plus
chaudes, il est plus probable que ce type de profils ne prenne plus place dans les atmospheres de Jupiters
plus froids. Nous avons ainsi décidé, dans un soucis de cohérence des résultats, de simuler des planetes
avec et sans TiO et VO dans le modele GCM puisque c’est la présence de ces especes dans 1’atmosphere
qui va déterminer la présence ou non d’une inversion thermique. Nous avons donc deux jeux de données
de simulations, I’un présentant des planetes avec une inversion thermique et 1’autre avec des planetes sans
inversion thermique. Lorsque nous n’avons pas d’inversion thermique (absence de TiO et VO dans les
modeles GCM) nous avons 12 simulations, pour des températures d’équilibre allant de 1000 K a 2100 K
par pas de 100 K. Dans le cas avec inversion thermique (et donc avec présence de TiO et VO dans les
modeles GCM) nous avons 8 simulations, pour des températures d’équilibre allant de 1400 K a 2100 K
par pas de 100 K. La présence de TiO et de VO dans I’atmosphere nécessite en effet des températures
élevées, sinon ces especes sont condensées et non sous forme gazeuse, d’ou des simulations commengant

a partir d’une température d’équilibre de 1400 K.

Pour chaque simulation décrite ci-dessus, nous générons un spectre en transmission 3D avec Pyt-
mosph3R (Caldas et al. 2019). Bien que certaines simulations GCM ont été générées a partir d’une at-
mosphere contenant du TiO et du VO (celles avec inversion thermique), nous faisons I’hypotheése d’une
atmosphere uniquement composée de He, Hy, H,O, et CO pour la génération des spectres en transmis-
sion. Il s’agit de la méme hypothese déja formulée dans le chapitre 3, toujours afin d’isoler au mieux les

causes des biais observés. Ensuite, nous utilisons le modele d’inversion de données TauREx pour voir a
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quel point un modele 1D est fiable pour analyser de telles atmospheres. Contrairement a ce qui a été fait
dans I’analyse de Wasp-121 b, nous montrerons les résultats d’inversions de données utilisant a la fois
le mode isotherme mais aussi le mode "profil vertical" avec 4 points de températures/pressions inversés.
En effet, ce mode "profil vertical" n’était pas concluant pour 1’étude de Wasp-121b ot les hétérogénéi-
tés horizontales aux travers des limbes dominaient complétement le spectre par rapport aux variations
verticales. En revanche, puisque nous étudions ici des planetes plus froides ou les hétérogénéités de
composition et de température diminuent, il est utile de vérifier a quel moment les variations verticales
recommencent a étre significatives sur 1’allure du spectre. Précisons enfin que nous ne considérons pas
de nuages ni dans les simulations GCM, ni dans la génération des spectres en transmission. Les nuages
font néanmoins partis des parametres inversés par le modele TauREx, afin de briser d’éventuelles dégéné-
rescences et de s’assurer que le modele fonctionne correctement en n’inversant pas une couche nuageuse

lorsque nous savons qu’elle n’existe pas.

4.2 Simulations numériques GCM 3D

Nous décrivons ici les cartes en température et en abondance de H,O obtenues a partir de nos simu-
lations GCM. Nous commencerons par voir les simulations les plus chaudes, avec inversion thermique,

pour ensuite nous intéresser aux simulations les plus froides, sans inversion thermique.

4.2.1 Modeles avec inversion thermique des profils T-P c6té jour

Les cartes obtenues a partir des simulations GCM avec inversion thermique dans 1’hémisphere jour
sont présentées en Figures 4.1, 4.2, 4.3 et 4.4. Pour I’ensemble des 8 simulations, nous utilisons deux
atmospheres de méme composition mais avec deux hypotheses de dissociation thermique différentes : la

premiere avec Hy constant et H,O variable, et la seconde avec a la fois H, et H,O variables.

Les coupes équatoriales représentant la température des atmospheres pour les 8 simulations avec
inversion thermique sont présentées en Figure 4.1. Il apparait clairement que la température globale des
atmospheres augmente avec les températures d’équilibre croissantes, que ce soit dans I’hypothese de H,
constant ou variable. Ces augmentations de températures n’affectent cependant pas de fagon équivalente
chaque partie de I’atmosphere. De la méme maniere que la simulation GCM de Wasp-121 b, les cartes en
températures de ces simulations présentent 3 parties assez bien distinctes : i) un anneau quasi-isotherme
dans la basse atmosphere ; ii) du c6té nuit et au-dessus de cet anneau, un profil en température décroissant
et tres froid; iii) du coté jour et au-dessus de cet anneau, une inversion thermique d’ou des températures

du coté jour tres élevées par rapport au reste de 1’atmosphere.

La température de 1’anneau quasi-isotherme augmente en moyenne linéairement avec les tempéra-
tures d’équilibres considérées, partant de 1300 K environ jusqu’a 2200 K environ. Cet anneau est aussi
de plus en plus épais avec les planctes les plus froides, s’étendant jusqu’a 200 mbar environ pour la

simulation Teq=2100K et jusqu’a environ 40 mbar pour la simulation Teq=1400 K.

Du co6té jour, I’évolution de la température selon la latitude et I’altitude est plus complexe. Nous
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observons une évolution de la position de la région la plus chaude de I’atmosphere. Si celle-ci est alignée
au point sub-stellaire pour les simulations les plus chaudes, il apparait un décalage vers 1’est de cette
région avec les simulations les moins chaudes, allant jusqu’a 30° pour la simulation Teq=1400 K. Cet
effet bien connu (Knutson et al. 2007 ; Showman et al. 2008), apparait lorsque I’échelle de temps dyna-
mique d’une atmosphere devient plus petite que I’échelle de temps radiative. Dans ce cas, la dynamique
des vents a le temps de transporter I’énergie avant que celle-ci ne puisse étre radiativement a 1’équilibre.
Plus la dynamique des vents est intense (jets, présence d’une super-rotation) plus ce décalage entre le
point sub-stellaire et la région la plus chaude est grand. Néanmoins, pour les planetes les plus irradiées,
I’échelle de temps radiative devient plus courte que celle de la dynamique d’ol un alignement entre point
sub-stellaire et région la plus chaude (voir Section 1.2.2 du chapitre 1). Il existe alors une asymétrie entre
Pest et 'ouest de 1’atmosphere, qui s’étend bien au-deld du terminateur pour les simulations les plus
froides. Cependant au regard de la Figure 4.2, qui montre les cartes en température du terminateur des
simulations, 1’asymétrie entre ’est et I’ouest de 1’atmosphere reste présente pour toutes les simulations.
La forte dichotomie en température jour—nuit des atmospheres les plus chaudes induit une dynamique
des vents suffisamment efficace pour affecter le terminateur de ces planetes. Des différences de tem-
pératures et donc d’échelles de hauteur sont clairement visible sur le terminateur de ces atmospheres.
Néanmoins, ces asymétries disparaissent tres rapidement en s’écartant du terminateur pour les planetes

les plus chaudes.

Concernant I’évolution globale de la température du c6té jour, elle augmente fortement en fonction
de la température d’équilibre croissante, impliquant une augmentation importante de 1’échelle de hauteur
de cet hémisphere bien plus importante que celle de I’hémisphere nuit. Cela créé alors une asymétrie
jour—nuit de plus en plus marquée pour les planetes de plus en plus chaudes. La température du c6té nuit
de chaque simulation reste en effet globalement trés froide, et bien qu’elle augmente 1€gérement avec la

température d’équilibre, son échelle de hauteur reste tres petite en comparaison de celle du coté jour.

La différence entre les simulations supposant H; constant et celles prenant en compte le fait que H,
se dissocie thermiquement ne concerne principalement que le c6té jour de la planete. En effet la dissocia-
tion thermique de Hy ne se produit que du c6té jour pour les planétes les plus froides de ces simulations.
Il commence méme a affecter 1égerement le terminateur et le début du c6té nuit a partir des simulations
a Teg=1700 K, comme le montre les coupes aux limbes de la Figure 4.2. Par conséquent, le coté jour des
atmospheres avec Hj variable présente une échelle de hauteur plus grande tandis que le coté nuit reste le
méme d’ol une dichotomie jour—nuit encore plus marquée dans ce cas. Nous verrons plus tard comment
ces modifications dans les profils de températures vont affecter les spectres en transmission, et donc les

inversions de données.

Nous présentons également le méme type de cartes que précédemment, mais représentant 1’abon-
dance de H,O en VMR. Cette molécule, dont 1’abondance varie assez fortement selon les cas, joue un
rdle central dans I’allure des spectres en transmission. D’apres la Figure 4.3, il est clair que la dissocia-
tion de I’eau est extrémement intense du coté jour de la planete pour les simulations les plus chaudes, et
va s’amenuiser progressivement en allant vers les simulations les plus froides pour finir par ne quasiment

plus €tre dissociée dans la simulation ou Teq=1400 K. Au fur et a mesure que la température d’équilibre
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FIGURE 4.1 — Coupe équatoriale de la température [K] pour les 8 simulations GCM de Jupiters chauds
présentant une inversion thermique du c6té jour. La température d’équilibre de chaque simulation est pré-
cisée, elles vontici de 1400 K a2 2100 K. H; est supposé constant (moitié gauche) alors que sa dissociation
thermique est prise en compte (moitié droite).
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FIGURE 4.2 — Coupe aux limbes de la température [K] pour les 8 simulations GCM de Jupiters chauds
présentant une inversion thermique du c6té jour. La température d’équilibre de chaque simulation est pré-
cisée, elles vontici de 1400 K a2 2100 K. H; est supposé constant (moitié gauche) alors que sa dissociation
thermique est prise en compte (moitié droite).
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considérée refroidit, nous remarquons que la dissociation de H,O affecte des régions de plus en plus
basse pression et se produit de moins en moins efficacement. En effet, puisque la dissociation thermique
dépend a la fois de la température et de la pression, il est logique d’observer ce comportement. Concer-
nant I’abondance en H,O au niveau du terminateur (voir Figure 4.4), elle reste proche de 1’abondance
solaire pour toutes les simulations. Seules les simulations les plus chaudes voient une légeére diminution
de I’abondance en H,O pour les régions aux plus basses pressions, mé&me si celle-ci reste supérieure a
10~*. Comme nous I’avons expliqué pour les cartes en température, la dissociation de H n’affecte prin-
cipalement que le coté jour des atmospheres simulées. Ainsi, H,O reste dissociée et présente aux mémes
endroits que lorsque Hy ne dissocie pas. Seule 1’échelle de hauteur, plus grande suite a la dissociation
de H», va changer entre les deux cas impliquant une hétérogénéités chimique plus marquée. En effet,
puisque le CO ne se dissocie pas, il reste présent du coté jour de la planete mais a des altitudes bien plus
élevées dans le cas ou le H; se dissocie, d’ou des bandes d’absorption plus fortes dans les spectre en

transmission.

Spectre 3D pour les profils avec inversion thermique

La Figure 4.5 montre les spectres générés par Pytmosph3R a partir des simulations GCM 3D, sans
dissociation de H; (en haut) et avec dissociation de H, (en bas). Les spectres en transmission sont tous
décalés vers des rayons apparents plus grands pour les planctes de plus en plus chaudes. Ce décalage
indique que nous sondons des altitudes de plus en plus élevées, signe d’une atmosphere plus étendue
avec une échelle de hauteur plus grande. Dans le cas ou H; reste constant, I’augmentation de I’échelle
de hauteur est due au réchauffement global de I’atmosphere. En revanche, lorsque que H, se dissocie,
la diminution du poids moléculaire moyen due a cette dissociation va s’ajouter a 1’augmentation en

température d’oll un décalage plus important vers de plus hautes altitudes sondées.

Précisons que ce décalage n’est pas constant puisque les spectres ne sont pas superposables. L.’ am-
plitude des bandes d’absorption de H,O augmente avec la température d’équilibre, indiquant également
que nous sondons des températures plus élevées. Lorsque la dissociation de Hj est prise en compte, ces
amplitudes augmentent encore et d’autant plus que la simulation est chaude, car malgré la dissociation de
H,O0 du c6té jour, I’augmentation de I’échelle de hauteur par dissociation de H, impacte le spectre. Par
ailleurs, I’amplitude des bandes d’absorption du CO (a 2.3 um et 4.5 um), qui reste assez faible pour les
simulations les plus froides, apparaissent plus clairement pour les simulations les plus chaudes. En effet,
puisque le CO reste présent partout dans 1’atmosphere sans se dissocier, les bandes d’absorption sondées
proviennent systématiquement du c6té jour, plus chaud, et dont le gradient avec le c6té nuit augmente en
allant vers les planete les plus chaudes. Cela signifie que plus on simule une planete chaude, plus la dif-
férence entre la température sondée par les bandes d’absorption de H,O et celles de CO est importante.
Cet effet est d’autant plus flagrant lorsque Hj se dissocie, comme le montre tres clairement la Figure 4.5
(bas). Si les spectres pour T,,=1400 K et T.,=1500 K sont quasiment identiques avec et sans dissociation
de Hy, ils different de plusieurs centaines de ppm pour les bandes de CO dans les simulations les plus
chaudes, comme le met en évidence la superposition des spectres en pointillés présents sur la Figure 4.5

en bas.
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FIGURE 4.3 — Coupe équatoriale de I’abondance en eau [VMR] pour les 8 simulations GCM de Jupiters
chauds présentant une inversion thermique du c6té jour. La température d’équilibre de chaque simulation
est précisée, elles vont ici de 1400K a 2100 K. H; est supposé constant (moitié gauche) alors que sa
dissociation thermique est prise en compte (moitié droite).
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FIGURE 4.4 — Coupe aux limbes de I’abondance en eau [VMR] pour les 8 simulations GCM de Jupiters
chauds présentant une inversion thermique du c6té jour. La température d’équilibre de chaque simulation
est précisée, elles vont ici de 1400K a 2100 K. H; est supposé constant (moitié gauche) alors que sa
dissociation thermique est prise en compte (moitié droite).
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FIGURE 4.5 — Spectres en transmission des 8 simulations GCM allant de T.q=1400K jusqu’a
Teq=2100K par pas de 100K. Lorsque la dissociation de H, est considérée (bas), les bandes d’ab-
sorption de CO apparaissent encore plus clairement que lorsque nous négligeons la dissociation de Hj
(haut).
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4.2.2 Modeles avec profils T-P sans inversion thermique du c6té jour

Les cartes en température des simulations GCM générées sans TiO/VO dans leur atmosphere et
donc sans inversion thermique sont présentées en Figure 4.6. Ces coupes équatoriales sont assez diffé-
rentes des simulations précédentes. Tout d’abord, ces atmospheres sont beaucoup moins étendues, no-
tamment du c6té jour, car sans 1’inversion thermique, les températures atteintes du c6té jour sont bien plus
froides, et donc I’échelle de hauteur de 1’atmosphere est beaucoup plus petite. Ensuite, les atmospheres
des simulations les plus froides sont assez homogenes, jusqu’a Teq=1400 K, puis une hétérogénéité jour—
nuit s’accentue vers les planetes les plus chaudes. D’ailleurs, le point le plus chaud de I’atmosphere, qui
est aligné avec le point sub-stellaire pour les simulations les plus froides, se décale ensuite vers 1’est
jusqu’a atteindre environ 30° pour la simulation la plus chaude a Teq=2100K. Ici, le temps d’équilibre
radiatif dans les atmospheres les plus chaudes est supérieur au temps d’équilibre d’advection, ce qui
induit un décalage des régions les plus chaudes de 1’atmosphére a I’est du point sub-stellaire. Cette si-
tuation est différente des simulations avec inversion thermique, ou la température tres élevée de la haute
atmosphere du c6té jour diminue considérablement I’échelle de temps radiatif qui devient inférieure a

I’échelle de temps des processus advectifs.

Enfin, les profils température-pression sont presque systématiquement en-dessous de ceux néces-
saires pour provoquer la dissociation thermique de H, ou de H,O, d’olt une homogénéité de composition
chimique quasiment totale des atmospheéres simulées, comme le montre la Figure 4.7. Cela est a peine
visible au vu de I’échelle logarithmique de 1’abondance de H,O, mais seule la trés haute atmosphere
des deux simulations les plus chaudes permet une faible dissociation thermique de H,O d’un facteur 2
environ. Cependant, les régions concernées ne peuvent étre sondées car elles sont géométriquement trop
éloignées des limbes. Pour cette étude, nous pouvons donc considérer ces atmospheres chimiquement

homogenes.

Spectre 3D pour les profils sans inversion thermique

Les spectres générés par Pytmosph3R pour les 12 simulations sont présentés dans la Figure 4.8.
Bien que la différence avec les spectres de la Figure 4.5 (haut) et ceux-l1a ne semble pas flagrante, elle
existe. Si les spectres en transit pour les simulations les plus froides (de Teq =1000 K a Teq =1500 K) sont
en effet trés similaires, les bandes d’absorption du CO pour les spectres les plus chauds sont beaucoup
moins marquées, comme couvertes par les bandes de H>O. Le fait que H,O ne se dissocie pas dans ces
simulations sans inversion thermique implique que 1’on sonde les bandes d’absorption de I’eau et du
CO aux mémes endroits, et donc aux mémes températures. Par conséquent, les bandes de CO, bien que
présentes, ne se distinguent pas aussi clairement que lorsque H,O est dissocié et que le spectre sonde ces

molécules a des températures différentes.

Le spectre de la simulation a Teq =2100K évolue différemment des autres spectres, puisqu’il est
quasiment superpos€ au spectre de la simulations a Ty =2000 K au-dessus de 1 um, puis tend a se su-
perposer au spectre pour la simulation a Teq =1900K en-dessous de 1 um. Ce comportement pourrait

étre expliqué par la géométrie de 1’atmosphere dans ce cas. Ici, I’atmosphere est fortement impactée par
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FIGURE 4.6 — Coupes équatoriales en température (en K) pour 12 simulations GCM de Jupiters chauds
sans inversion thermique calculées respectivement de haut en bas et de gauche a droite pour Teq = 1000
K jusqu’a Teq = 2100 K par pas de 100 K. Sans TiO et VO dans le modele GCM, auncune inversion

thermique ne se produit dans la stratospheére impliquant une atmosphere bien moins étendue et plus
froide aux altitudes élevées.
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FIGURE 4.7 — Méme figure que la Figure 4.6 représentant les abondances en eau [VMR]. Nous remar-
quons que sans inversion thermique une absence totale de dissociation thermique de 1’eau est observée.
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Simulations sans inversion thermique
Teq (K) <1400 1500 1600 1700 1800 1900 2000 2100
re) ~0 ~2 ~3 ~5 ~7 ~10 ~15 ~30

TABLE 4.1 — Angle I" (en degré) entre le point sub-stellaire et le point le plus chaud de 1’atmosphere pour
les simulations sans inversion thermique.

la dynamique d’ou un fort décalage de la région la plus chaude avec le point sub-stellaire et une forte
asymétrie est-ouest des limbes. En effet, I’atmosphere s’étend bien plus haut du coté est par rapport
a ’ouest, d’ou en moyenne un rapport rayon planétaire sur rayon stellaire plus faible. Cette tendance
s’amorce déja entre la simulation a Teq =1900K et celle a a Teq =2000 K, mais elle s’accentue ensuite
pour la simulation a a Teq =2100 K car le décalage de I’atmosphere est plus intense ici comme le montre

la Table 4.1 qui indique I’angle entre le point le plus chaud et le point sub-stellaire de chaque simulation.
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FIGURE 4.8 — Spectres en transmission des 12 simulations GCM sans inversion thermique, allant de
Teq =1000K jusqu’a Teq =2100K par pas de 100 K. Sont superposés respectivement en pointillés noir
et gris les spectres en transmission pour Teq =1400K et Teq =2100 K, générés a partir d’une simulation
avec inversion thermique.
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4.3 Inversion de données TauREx

Nous avons effectué des inversions de données 1D a 1’aide de TauREx sur I’ensemble des spectres
en transmission décrits précédemment. Grace a nos hypotheses sur la composition simplifiée des atmo-
spheres étudiées avec seuls CO et H,O comme absorbants, nous avons pu limiter le nombre de parametres
d’inversion, nous permettant d’une part de gagner en temps de calcul, et d’autre part d’isoler les biais
observés. Pour chaque simulation, nous inversons alors 5 parametres : le rayon de la planéte, les abon-
dances en H,O et en CO, une couche nuageuse "grise" et enfin la température. Pour cette derniére, nous
nous sommes servis de deux modes différents proposés par TauREx :

e Le mode isothermal, ou une seule température est inversée pour I’ensemble de 1’atmosphere.
Il s’agit d’un mode que 1’on peut qualifier de OD car I’ensemble de 1’atmosphere est homo-
gene quelle que soit la latitude, la longitude et 1’altitude. Ce type d’hypothese est tout a fait
pertinent si 1’on considere sonder une région peu étendue de I’atmosphere observée, ce qui est
majoritairement le cas pour les planétes pas trop chaudes.

e Le mode npoint, ol nous inversons un profil de température paramétré par plusieurs points de
températures et de pressions laissant une liberté maximale au modele sur I’allure du profil in-
versé. Nous avons choisi durant nos tests des profils avec 4 points. Ce mode 1D vertical suppose
une atmosphere homogene en latitude et en longitude mais avec une variation en altitude. Une
telle hypothese peut devenir nécessaire lorsqu’on imagine des variations verticales fortes au
niveau des limbes.

Grace a ces deux modes d’inversions sur la température, nous allons pouvoir établir a partir de quand les
effets verticaux prennent de I’importance et dominent I’allure des spectres, et a I’inverse quand est-ce que
les effets horizontaux, notamment au travers des limbes, dominent les spectres rendant caduc 1’ utilisation

des inversions de données avec profils verticaux.

4.3.1 Inversion de données isotherme

Les résultats des inversions effectuées par TauREx sont regroupés dans la Figure 4.9. Nous y re-
trouvons la température, les abondances en H,O et en CO, le rayon planétaire, mais aussi le rapport des
abondances CO sur H,O, indiquant I’écart & la métallicité solaire et le 7> réduit, permettant d’établir
la qualité de 1’ajustement du spectre d’entrée par le modele d’inversion. Nos spectres en transmission
simulés par Pytmosph3R sont calculés avec une incertitude mais ne sont pas bruités (Caldas et al. 2019).
Nous souhaitions ici ne pas ajouter un biais possible dii a ce bruit (Chiavassa et al. 2017) afin d’éviter des

dégénérescences. Ainsi, dés que le ¥ est inférieur a 1, nous considérons I’inversion de données valide.

Dans toutes ces inversions, TauREXx est parvenu a trouver un modele d’ajustement fidele aux spectres
d’entrées puisque le plus haut 72 trouvé est de 2, ce qui indique encore un ajustement correct du modgle.
Le niveau de performance du modele n’est cependant pas le méme selon les simulations considérées.
Dans le cas des simulations sans inversion thermique, le 7 ?est inférieur 2 1 montrant que TauREx trouve
un ajustement valide dans son inversion des données. Méme si nous observons une 1égere augmentation

du %? pour les simulations les plus chaudes, nous restons en dessous de 1. Pour les simulations avec
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inversion thermique sans dissociation de Hs, les ajustements sont également valides car le 72 est infé-
rieur 4 1. En revanche, le %2 des inversions de données sur les simulations avec inversion thermique et
dissociation de H; évolue différemment. Pour les simulations les plus froides, donc avec peu de dissocia-
tion thermique dans 1’atmosphere (voir 4.3), le 2 est inférieur & 1. Cela est cohérent avec les simulations
sans inversion thermique ot1 aucune dissociation thermique des especes n’a lieue. En revanche, le 72 aug-
mente tres clairement avec les températures d’équilibre croissantes, dépassant 1 pour les simulations les
plus chaudes. Ce comportement indique que TauREXx ne parvient pas a correctement prendre en compte

la dissociation thermique de Hj.

Les abondances inversées par TauREx ne sont en général pas correctes, quelles que soient les simu-
lations. Si I’abondance en H,O est globalement bien contrainte a 3-0 pour les simulations avec inversion
thermique, elle ne I’est pas du tout pour les simulations sans inversion thermique. Les abondances en
CO sont quant a elles mal contraintes dans tous les cas. Pour rappel, nous simulons des atmospheres
avec des abondances solaires et dont le CO ne se dissocie pas. Par conséquent, nous nous attendons a
inverser des abondances solaires de CO, et des abondances en H,O inférieures ou égales (car H,O peut
se dissocier) a I’abondance solaire. Les simulations sans inversion thermique sont fortement biaisées,
puisque le rapport [CO]/[H, 0] inversé est globalement de 10, les abondances en H,O et en CO inversées
étant toujours au-dessus de 1’abondance solaire. Ces résultats indiquent que TauREx n’est pas capable de
donner des résultats cohérents sur ces simulations, car il parvient a trouver un ajustement tres précis ol

%2 <1 tout en inversant des abondances erronées.

Pour les simulations avec inversion thermique, les résultats sont plus cohérents, notamment avec
ce qui a été démontré dans le chapitre 3. Pour les simulations les plus froides, I’abondance en H,O
inversée est quasiment solaire. Elle s’écarte 1égérement de 1’abondance solaire pour les simulations les
plus chaudes ol H, peut se dissocier et reste en revanche toujours solaire a 1-o dans le cas ou Hp
reste constant. L’abondance en CO ne fait que diminuer avec les simulations les plus froides. Nous
observons ainsi une diminution du rapport [CO]/[H,O] lorsque nous simulons des Jupiters de moins en
moins chauds méme si pour la simulation la plus froide, un biais d’un facteur 2 demeure sur le rapport
[COJ/[H,0]. Cette évolution indique que les modeles d’inversions 1D sont moins biaisés lorsqu’on les
applique a des Jupiters moins chauds. Précisons aussi que les biais sont plus importants lorsque H, se
dissocie. Ce comportement s’explique d’une part par le fait que la différence d’échelle de hauteur jour—
nuit s’amenuise plus on refroidit, donc la différence en altitude du CO sondé du c6té jour par rapport au
H;0 sondé du c6té nuit diminue. D’autre part, la quantité de H,O dissociée diminue également pour les
planetes les plus froides, impliquant que nous sondons moins profondément et a des températures plus

élevées, d’ol une plus faible différence dans les spectres comme le montre la Figures 4.5.

Les températures inversées sont quant a elles assez cohérentes avec les simulations. Nous observons
une diminution réguliere de la température inversée avec la température d’équilibre de la planete pour les
simulations sans inversion thermique ce qui est cohérent avec les cartes en températures des simulations
GCM (voir Figure 4.6). Pour les simulations avec inversion thermique, la diminution de la température
est régulicre jusqu’a une rupture de pente a partir de Teq = 1500 K. Ce comportement peut s’expliquer

par D’allure des cartes en température de la Figure 4.1, ou I’asymétrie est-ouest devient importante pour
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FIGURE 4.9 — Résumé des résultats du modele d’inversion de données TauREx pour un profil inversé

isotherme. Toutes les simulations y sont représentées
bas a droite). Ces résultats ont été calculé avec un bruit de photon supposant un palier a 30 ppms sur

I’ensemble du domaine spectrale. La ligne rouge représente la valeur d’entrée de nos simulations et la

du CO (milieu gauche) et de H,O (milieu droite), le 552 (en bas a gauche) et le rayon planétaire (en
ligne noire pointillée montre ol ¥>

thermique supposant H, constant (bleu) et supposant H, variable (bleu foncé). Nous avons représenté le
rapport [COJ/[H,0] (en haut a gauche), la température (en haut a droite), les abondances logarithmiques
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les cas les plus froids. Précisons que la température inversée est un peu élevée lorsque Hj se dissocie
thermiquement. 7TauREx cherche ici a ajuster au mieux les bandes d’absorption trés marquées du CO, et

le fait d’une part en augmentant I’abondance de 1’espéce mais aussi la température inversée.

Le rayon inversé est quasiment constant pour toutes les simulations, assez proche du rayon en entrée
des simulations. Il est donc difficile d’extraire beaucoup d’information de ce parametre inversé qui ne

semble pas ici jouer un rdle important dans 1’amélioration des ajustements de TauREXx .

4.3.2 Inversion de données avec profil vertical

Les résultats des inversions de données pour toutes les simulations GCM inversées dorénavant par

un profil vertical non constant sont présentés en Figure 4.10 et 4.11.

Tout d’abord, les résultats des inversions sur les simulations GCM sans TiO-VO (et donc sans inver-
sion thermique) sont totalement différents de ceux obtenus avec une inversion isotherme. Avec un profil
vertical inversé, les abondances en H,O et en CO, et donc le rapport [CO]/[H20O] inversés, sont doréna-
vant solaires a 1-o pres, quelle que soit la température d’équilibre concernée. Une tres légere tendance
a sur-estimer 1’abondance en CO inversé semble se dessiner pour les simulations les plus chaudes, mais
cela reste tres faible. En comparant ces résultats avec les résultats de I’inversion isotherme, nous mettons
en évidence le rdle des effets verticaux sur les spectres en transmission dans de telles atmospheres. En
effet, comme le montrent les Figures 4.6 et 4.7, nous n’atteignons jamais des températures suffisantes
pour dissocier des especes telles que HO ou H,. Par conséquent, nous ne nous attendons pas a observer
de fortes hétérogénéités de composition entre le c6té jour et le c6té nuit, et donc nous nous attendons
a inverser des abondances solaires ici. Par ailleurs, les différences jour—nuit en température et donc en
échelle de hauteur de I’atmosphere sont plus faibles que pour les simulations ou une inversion thermique
se produit, impliquant une faible variation de température au travers des limbes. En revanche, les varia-
tions de températures verticales sont bien suffisantes (plusieurs centaines de Kelvin comme le montre la
Figure 4.12) pour affecter le spectre en transmission, d’ol la bien meilleure inversion de données avec
un profil vertical mise en évidence par le %2 inversé inférieur 2 1, alors qu’il était bien supérieur pour les

inversions de données isothermes.

La Figure 4.12 présente les profils en température de deux simulations GCM, Teq=1400K et
Teq=2100K, d’une part pour toutes les latitudes des limbes est et ouest, permettant ainsi de mettre
en évidence les variations de température le long des limbes, et d’autre part pour 1’équateur a toutes les
longitudes, permettant de voir la différence de température au travers des limbes. Les profils en tempé-
rature inversé par TauREx sont ajoutés sur ces graphes. A la vue de cette figure, nous comprenons que
le profil en température inversé correspond plutdt & un profil au niveau de 1’équateur, moyenné entre le
limbe est et ouest. Il apparait alors que les variations au travers et le long des limbes ne semblent pas
dominer le spectre en transmission, mais bien les effets verticaux puisque les différences de températures
verticales sont bien plus élevées que les différences de température maximale entre les différents profils
en température aux différentes latitudes et longitudes sondées. C’est pour cette raison que I’inversion de
données avec profil vertical donne des résultats avec un tel niveau de confiance. Il s’agit d’un résultat fort

puisqu’il indique clairement que les hypothéses des modeles d’inversion 1D sont justifiées pour analyser
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et interpréter les résultats obtenus sur des planétes pas trop chaudes. Bien entendu, il s’agit d’'un modele
simplifié et nous pourrions tout a fait imaginer la présence d’une espece d’un coté de 1’atmosphere et pas

de I’autre qui pourrait biaiser les résultats.

Ensuite, les résultats des inversions sur les simulations GCM avec TiO-VO (et donc avec inversion
thermique) restent cohérents avec ceux obtenus avec une inversion de données isotherme, bien que des
modifications importantes sont a relever. Premi¢rement, au regard de la Figure 4.10, nous observons
toujours des rapports [COJ/[H,O] inversés biaisés, d’autant plus fort que la température d’équilibre est
élevée, telle que déja mis en évidence avec I'inversion de données isotherme. Les biais restent égale-
ment plus importants dans le cas oi H, se dissocie et plus ténus lorsque H» reste constant. Cependant,
I’évolution des biais est dorénavant tres différente : nous partons pour la simulation la plus froide d’un
rapport [COJ/[H,0] inversé solaire tel que c’est le cas pour les simulations sans inversion thermique,
puis nous observons une évolution rapide des biais avec la température d’équilibre jusqu’a Teq =1700K
lorsque H; se dissocie et Teq = 1500 K lorsque H; reste constant. Ensuite, nous remarquons une rupture
de pente avec une évolution des bais plus faible jusqu’aux simulations les plus chaudes. Précisons que
cette évolution en deux temps est bien plus marquée pour les simulations ol H, ne se dissocie pas. Cette
rupture de pente déja mise en évidence dans les températures inversées a la Figure 4.9 semble ici plus
intense et affecte plus clairement les abondances inversées. A la vue des cartes en températures et en
abondances en H,O des Figures 4.1, 4.2, 4.3 et 4.4, nous comprenons que pour la simulation la plus
froide le spectre est dominé par 1’évolution verticale de la température, puisque la dissociation de H,O et
de H; reste trés marginale, d’ou un rapport [COJ/[H,O] inversé solaire. Ensuite, de Teq = 1500 K jusqu’a
Teq =1700 K, I’asymétrie est—ouest de 1’atmosphere combinée a de la dissociation thermique de plus en
plus importante du cdté jour implique une augmentation importante des biais en abondances inversées,
preuve de la combinaison conjointe des effets horizontaux a la fois le long et aux travers des limbes.
Enfin, a partir de Teq = 1700 K, bien que la dissociation thermique des especes se produit de plus en plus
fort, I’asymétrie est—ouest devient quasiment inexistante, expliquant la rupture de pente observée dans
les rapports [COJ/[H20] inversés. Pour ces simulations les plus chaudes, seuls les effets horizontaux au

travers des limbes dominent les spectres en transmission.

Nous notons que, comme pour les résultats d’inversion isotherme, les abondances en H>O inversées
sont globalement solaires a 2-¢0 pour toutes les simulations et que ce sont les abondances en CO inversées
qui sont fortement biaisées, de plus en plus avec les températures d’équilibre croissante. Le 2 quant a lui
est légerement meilleur pour chaque simulation, méme si son évolution reste similaire, & savoir que le 72
est moins bon pour les simulations avec H, variable, et est de moins en moins bon avec les températures
d’équilibre croissante, signe que 7auREx parvient difficilement a trouver un bon ajustement lorsque les
hétérogénéités jour—nuit sont trop fortes.

Concernant les profils en températures inversés, présentés Figure 4.11, ils sont assez similaires
considérant ou non la dissociation de H,, a savoir que 7auREx trouve qu’une inversion thermique pour
chaque simulation permet d’obtenir le meilleur ajustement. Cependant, I’amplitude de cette inversion est
bien plus grande dans le cas ou la dissociation de H; est permise dans 1’atmosphere. Afin d’estimer a

quel endroit de 1’atmosphere le profil en température de TauREx semble provenir, nous avons tracé a la
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FIGURE 4.10 — Résumé des résultats du modele d’inversion de données TauREx pour un profil inversé
non isotherme. Toutes les simulations y sont représentées : sans inversion thermique (cyan), avec inver-
sion thermique supposant H, constant (bleu) et supposant H, variable (bleu foncé). Nous avons repré-
senté le rapport [CO]/[H,O] (en haut a gauche), le 2 (en haut a droite), les abondances logarithmiques
du CO (en bas a droite) et de H,O (en bas a gauche). Ces résultats ont été calculés avec un bruit de
photon supposant un palier 2 30 ppms sur 1’ensemble du domaine spectrale. La ligne rouge représente la
valeur d’entrée de nos simulations et la ligne noire pointillée montre ot %= 1.

Figure 4.13 les profils en températures de deux simulations GCM, Teq =1400K et Teq =2100K, d’une
part pour toutes les latitudes des limbes est et ouest, permettant ainsi de mettre en évidence les variations
de température le long des limbes, et d’autre part pour 1I’équateur a toutes les longitudes, permettant
de voir la différence de température au travers des limbes avec les profils en températures inversés par
TauREXx ajoutés sur ces graphes. Le profil inversé pour la simulation la plus froide semble correspondre
assez correctement a un profil au niveau des limbes moyennées est—ouest et au niveau de I’équateur. En
revanche, pour la simulation la plus chaude, le profil inversé ne semble pas vraiment correspondre aux
profils en température de la simulation GCM, quelle que soit la latitude ou la longitude. Dans ce cas, les
hétérogénéités sont trop fortes pour qu’un simple profil vertical 1D parvienne a représenter la complexité

de I’atmosphere d’une planete si chaude.
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FIGURE 4.11 — Profils en température inversés par TauREx pour les simulations GCM sans inversion
thermique (haut), avec inversion thermique et Hy constant (milieu) et avec inversion thermique et Hp

variable (bas).
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FIGURE 4.12 — Profils de température des modeles GCM sans TiO/VO pour Teq = 1400 K (gauche) et
Teq=2100K (droite). De haut en bas, nous représentons le limbe est (longitude 90°) pour toutes les
latitudes et le limbe ouest (longitude 170°) pour toutes les latitudes (dégradé de couleur du bleu vers le
rouge, respectivement du pdle nord au pole sud) puis I’équateur (latitude 0°) pour toutes les longitudes
(dégradé de couleur du bleu vers le rouge, respectivement du limbe ouest jusqu’au limbe est). Nous
représentons aussi le profil de température inversé par TauRFEx dans le cas isotherme (en gris) et dans le
cas d’un profil vertical & 4 points (en noir).
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4.4 Bilan global des effets 3D sur les inversions de données 1D

La structure tri-dimensionnelle des atmospheres de Jupiters chauds et ultra chauds impacte forte-
ment la spectroscopie en transmission et biaise les modeles d’inversions de données 1D utilisées pour
analyser et interpréter les données d’observations. Ces spectres transportent en effet des informations
provenant de diverses régions de 1’atmosphere, et il est souvent difficile de les dé-corréler. Cette struc-
ture 3D implique des variations des propriétés physico-chimiques de 1’atmosphere, a 1’origine de 1’allure
du spectre, selon trois axes principaux : i) les variations en fonction de 1’altitude que nous qualifions d’ef-
fets verticaux ; ii) les variations nord/sud/est/ouest que nous qualifions d’effets horizontaux le long des
limbes ; iii) et les variations entre le c6té jour et le c6té nuit, que nous qualifions d’effets horizontaux au
travers des limbes. C’est en hiérarchisant I’impact de ces trois contributions que nous sommes capables
de dire dans quelle mesure les modeles d’inversions de données sont biaisés. Grace a nos travaux, nous
avons d’une part caractérisé quantitativement les biais observés, permettant ainsi une compréhension
plus exhaustive des effets mis en jeu, et d’autre part nous avons mis en évidence les origines ainsi que

les limites de ces biais.

4.4.1 Effets verticaux

Nous nous intéressons ici a I’impact des variations des propriétés physico-chimique avec 1’altitude.
Il s’agit de I’effet principalement considéré dans les études d’atmospheres puisque la plupart des études
supposent que la zone sondée en transmission est un anneau fin autour du terminateur (Tinetti et al.
2007 ; Redfield et al. 2008 ; Tsiaras et al. 2018 ; Edwards et al. 2020; Pluriel et al. 2020). Les modeles
d’inversions 1D sont capables de reproduire assez fidelement les effets verticaux, étant donné qu’ils sont
en mesure d’inverser des profils T-P verticaux. Par conséquent, lorsque le spectre en transmission est
principalement affecté par les variations de températures avec 1’altitude, des modeles tels que TauREx
parviennent a ajuster avec précision le spectre et a en déduire les caractéristiques physiques et chimiques

cohérentes avec la simulation en entrée.

Nous avons démontré cela avec les inversions de données sur les simulations sans inversion ther-
mique. Pour rappel, dans ces cas, les atmospheres des planetes restent relativement homogenes et surtout
ne présentent pas une trés forte dichotomie jour—nuit, comme le montrent les Figures 4.6 et 4.7. Par
conséquent, d’une part les régions sondées par les spectres en transmissions demeurent proche du termi-
nateur, et d’autre part ce terminateur est assez homogene avec de faibles variations est—ouest. Ce sont
alors les effets verticaux au niveau du terminateur qui dominent I’allure des spectres donnant lieu a des
inversions de données pertinentes et précises lorsque I’on inverse un profil T-P (voir Figure 4.10). La
Figure 4.12 montre également que la variation de température verticale est plus importante que celle le
long des limbes, d’ol1 la grande confiance du modele d’inversion de données avec ses ajustements (7°><
D).

Les modeles d’inversions 1D restent donc adaptés pour étudier des atmospheres de Jupiters pas
trop chauds, ou les variations horizontales le long et au travers des limbes peuvent étre négligées. Il

faut malgré tout rester conscient que les résultats obtenus dans ce cas par les inversions de données
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concernent principalement un anneau fin autour du terminateur. Pour déterminer les caractéristiques de
I’ensemble de I’atmosphere, il reste donc nécessaire de comparer ces résultats a des simulations GCM

qui modélisent la totalité de I’atmosphere.

Précisons enfin que lorsque nous étudions les simulations GCM ou 1’atmosphere présente une in-
version thermique, les effets verticaux ne dominent rapidement plus 1’allure des spectres qui deviennent
dominés par les effets horizontaux. Les résultats des modeles d’inversions de données sont en effet for-
tement biaisés avec malgré un j? inférieur a 1, indiquant alors une défaillance du modele 1D vertical
pour expliquer le spectre observé puisque le modele trouve un bon ajustement avec des abondances de

CO erronées.

4.4.2 Effets horizontaux le long des limbes

Un second effet géométrique peut affecter 1’allure des spectres en transmission, c’est lorsqu’il y a
des différences le long des limbes et en particulier entre le limbe est et ouest. Cela se produit notamment
lorsque de forts jets sont présents dans 1’atmosphere ou que celle-ci est en super-rotation. Cela créé alors
une asymétrie est—ouest avec des différences de températures parfois importantes qui affectent le spectre

de maniere non négligeable.

Ces effets sont mis en évidence avec les simulations GCM que nous avons étudiées et dont les
profils thermiques sont présentés en Figures 4.12 et 4.13. Ces figures comparent les limbes ouest et est
pour deux simulations, I’une plutdt froide avec une température d’équilibre de 1400 K et I’autre chaude
avec une température d’équilibre de 2100 K et montrent que les limbes est sont en moyenne plus froids
que les limbes ouest. Cette différence en température devient non négligeable pour les simulations avec
inversion thermique pour les simulations jusqu’a T,, = 1700 K puisque ces simulations présentent une
asymétrie est—ouest comme le montrent les cartes en température de la Figure 4.1. Ainsi, I’évolution
rapide des biais des rapports [CO]/[H,O] inversés de la Figure 4.10 avant la rupture de pente est due aux

divergences est—ouest.

Plusieurs travaux ont étudié ces effets d’inhomogénéités est—ouest, que ce soit sur des simulations
d’observations ou de réelles observations avec notamment Line and Parmentier (2016), qui montrent que
la présence d’une couche nuageuse non-uniforme au niveau du terminateur peut affecter les interpréta-
tions des observations en transits. Des simulations GCM mettent également en évidence ces asymétries
est—ouest au terminateur qui semblent étre cohérentes avec les observations (Showman et al. 2008).
MacDonald et al. (2020) ont également étudié les biais engendrés par ces différences est—ouest et ont dé-
montré leur importance sur les résultats des modeles d’inversion de données. La prise en compte de cette
hétérogénéité du terminateur leur a aussi permis d’expliquer des températures inversées anormalement

froides pour les exoplanetes Wasp-17b et Wasp-12b.

Il serait possible de résoudre ce probleme en augmentant la résolution temporelle entre le début
et la fin du transit afin de parvenir a différencier au minimum deux spectres, I’un provenant du limbe
est, I'autre du limbe ouest. Ainsi, nous nous retrouverions avec seules les différences verticales que les

modeles 1D d’inversion de données savent résoudre. Un autre moyen peut permettre d’obtenir séparé-
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ment les informations sur chaque limbe, a savoir en utilisant la courbe de phase. Si la courbe de phase
contient les observations du début de transit et de fin de transit avec un échantillonnage suffisant, il est
possible d’obtenir des spectres en transmission séparés pour le limbe est et le limbe ouest, et ainsi lever
la dégénérescence portée par un spectre obtenu en milieu de transit sans pour autant avoir besoin d’une

meilleure résolution spatiale. Il n’est cependant pas aisé d’obtenir de telles observations.

4.4.3 Effets horizontaux au travers des limbes

Nous regardons ici comment les variations physico-chimiques jour—nuit affectent le spectre en
transmission. Ces effets horizontaux sont tres souvent négligés puisque 1’opacité diminue exponentielle-
ment avec [’altitude et que la courbure de 1’atmosphere sur I’axe étoile—observateur implique en général
que la lumiere parvenant a 1’observateur ne sonde qu’un anneau fin autour du terminateur. Pour rappel,

la Figure 2.16 du chapitre 2 met bien en évidence cette région de pénétration généralement considérée.

Néanmoins, nous avons vu que pour certains Jupiters trés chauds, une dichotomie jour—nuit se
dessine avec une atmosphere bien dilatée du coté jour de la planete qui va alors changer fortement
la géométrie de ces atmospheres. La Figure 4.1 illustre parfaitement cette géométrie, oli nous voyons
clairement que I’hémisphere jour se trouve de plus en plus étendu en allant vers les planétes les plus
chaudes impliquant donc que les régions sondées lors d’un transit s’élargissent du c6té jour et ne sont plus
un anneau fin autour du terminateur. Dans de telles planetes, les effets verticaux deviennent négligeables
par rapport aux effets horizontaux puisque les variations de températures jour—nuit sont de 1’ordre du
millier de Kelvin quand les variations avec 1’altitude sont de 1’ordre de la centaine de Kelvin dans les
régions sondées par le spectre. En outre, les divergences le long des limbes demeurent faibles pour les
atmospheres les plus chaudes (voir Figure 4.2) d’ol une domination des effets au travers des limbes dans

CE cas.

Ces effets horizontaux vont alors étre a ’origine d’importants biais dans les températures et les
abondances inversées par les modeles d’inversions de données 1D qui ne sont pas capable de prendre en
compte correctement les variations géométriques horizontales ou I’inflation de 1’atmosphere du c6té jour
de ces planetes masque le coté nuit. Ainsi, que ce soit en utilisant des inversions de données isothermes
ou avec profil vertical, les modeles d’inversions ne parviennent pas a reproduire des atmospheres fideles
aux modeles GCM en entrée. Par ailleurs, et comme nous en avons discuté tout au long du chapitre 3 et 4,
la dissociation thermique des especes vient ajouter de la complexité a ces considérations géométriques,
impliquant que le spectre en transmission sonde des zones tres différentes selon la longueur d’onde

observée.

L’impact de la dichotomie jour—nuit sur le spectre en transmission est donc tres faible pour une
majorité d’atmospheres, puisque pour la plupart d’entre elles la zone sondée ne peut pas mettre en évi-
dence cet aspect. En revanche, lorsque nous étudions des atmospheéres chaudes, il devient nécessaire de
le considérer car cet effet peut devenir dominant dans les observations et donc mener a des interpréta-
tions erronées s’il n’est pas pris en compte. Notons qu’il existe un régime d’atmospheres ou les trois
effets décrits précédemment sont du méme ordre de grandeur, rendant tres complexe I’analyse de leurs

spectres en transit.
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5.1 Limites

Les travaux de cette thése nous ont permis de tester les limites des modeles d’inversion 1D en
mettant en évidence des biais intrinséques aux spectres en transmission que ces modeles ne peuvent
déméler. En outre, nous avons quantifié 1’évolution de ces biais pour une gamme de planetes allant des
Jupiters chauds aux Jupiters ultra chauds et nous avons expliqué 1’origine de ces biais. Cependant, la
majeure partie de ce travail est basée sur des expériences numériques, combinant plusieurs modeles,
faisant chacun un certain nombre d’hypotheses. Nous allons donc rappeler ces hypotheses et estimer

leurs impacts pour garder un regard critique sur les conclusions obtenues.

5.1.1 GCM SPARC/MIT

Pour commencer, revenons sur le modele de climat que nous utilisons pour modéliser 1’atmosphere
de Jupiters chauds typiques, le GCM SPARC/MIT (Showman et al. 2008). Pour les études menées au
cours de cette these, nous nous sommes basés sur des modeles GCM générés tels que décrits par Parmen-
tier et al. (2018). Les principales hypotheses de ce modele y sont décrites, notamment le fait que nous
modélisons une planete orbitant autour d’une étoile de type solaire avec I’hypothese que la composition
de I’atmosphere respecte aussi les abondances solaire (Lodders and Fegley 2002 ; Fortney et al. 2007).
Il s’agit d’une hypothéese raisonnable car nous souhaitons rester général et modéliser des Jupiters chauds
typiques. Le choix d’une étoile solaire est cohérent a la fois car nous connaissons des Jupiters chauds
orbitant autour d’étoiles de ce type, et aussi car c¢’est un type d’étoile que nous connaissons bien et qui
est donc plus facile a simuler au vu de nos connaissances actuelles. Le modele suppose aussi la dissocia-
tion thermique des especes, et notamment celle de H, qui se dissocie en H™ et en hydrogéne atomique.
Cependant, le GCM suppose que le poids moléculaire moyen, le coefficient adiabatique et capacité ther-
mique spécifique qui sont respectivement fixés a 4t = 2.3 xmy, C, = 1.3 X 104 kg 'K tety=1+2/7,
faisant I’hypothese d’une atmosphere dominée par H,, ce qui n’est plus valable avec la dissociation ther-
mique des especes. Le GCM ne prend également pas en considération la recombinaison de I’hydrogene
atomique dans les zones plus froides et de plus hautes pressions qui est pourtant a 1’origine d’une re-
distribution de 1’énergie au sein de 1’atmosphere comme le montrent Komacek and Showman (2016)
et Tan and Komacek (2019). Cet effet d’ordre non négligeable peut modifier fortement la distribution
en température dans I’atmosphere et implique un manque d’auto-cohérence du modele. Les structures
thermiques des atmospheres ou H, se dissocie présentent donc une dichotomie jour—nuit potentiellement
exagérée. Ces limites ne remettent donc pas en cause les conclusions qualitatives obtenues dans cette
these, mais elles indiquent que les données quantitatives sont potentiellement sur-estimées présentant

donc une limite haute des modeles d’inversion de données 1D.

5.1.2 Pytmosph3R

La principale hypothese faite avec Pytmosph3R concerne la composition des atmospheres étudiées.
Comme nous I’avons expliqué dans le chapitre 3, les simulations GCM, d’ou nous extrayons les cartes en

températures, sont générées a partir d’atmospheéres ayant une composition chimique plus compléte que
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celle que nous modélisons pour obtenir les spectres en transmission. Par exemple, les simulations GCM
ou les cartes en température présentent une inversion thermique sont générées a partir d’une atmosphere
composée de Hy, He, CO, H,O, TiO, VO et H™ tandis que nous considérons seulement des atmospheres
composées de Hp, He, CO et H,O pour générer les spectres. Cela revient a ne se concentrer que sur
une partie de la composition de I’atmosphere pour 1’analyse d’inversion de données afin d’éviter des
dégénérescences, mais cela créer aussi un manque d’auto-cohérence entre les modeles. Il serait alors
plus cohérent de générer les spectres avec 1’atmosphere complete et de voir 'impact sur I’inversion de

donnée TauREx.

La pression du haut du modéle GCM s’arréte 4 10~! Pa. Or, nous savons que dans certaines atmo-
spheres, des parties de plus basses pressions peuvent contribuer au spectre en transmission, comme le
montre la Figure 5.1. Sur ces deux exemples, nous voyons clairement que certaines raies sondent des
pressions plus basses que 10~! Pa, bien que nous notons que dans le cas du Jupiter ultra chaud Wasp-
121 b, quasiment aucune raie ne dépassent cette pression. Pour palier a ce probleme, Pytmosph3R génére
des atmosphéres ot la pression du toit vaut 10~ Pa ce qui permet de couvrir une gamme suffisamment
large de pression et de ne manquer aucune contribution moléculaire. Cependant, au vu de la pression du
toit du GCM, Pytmosph3R doit effectuer une extrapolation pour combler jusqu’a 10~* Pa. L’hypothése
faite ici est une extrapolation d’ordre zéro, ou les températures du toit du GCM sont extrapolée de facon
isotherme jusqu’au toit du modele Pytmosph3R ainsi que les abondances des especes. Cette hypothése
permet une forme de neutralité, ne supposant ni un refroidissement adiabatique ni un réchauffement ra-
diatif avec une thermosphere. Néanmoins, 1’hypothese sur I’extrapolation des abondances des especes
néglige la diffusion moléculaire qui devient trés grande a trés basse pression et haute température no-
tamment pour les especes plus lourdes que H; ce qui va avoir tendance a surestimer légerement 1’ opacité

dans cette région.

5.1.3 TauREx

La principale limite du modele d’inversion de données TauREx est qu’il s’agit d’un modele 1D, ne
permettant donc pas de prendre en compte la complexité 3D des atmospheres observées. Nous avons
largement développé cette limite tout au long de la theése, nous n’en discuterons donc pas plus ici. Le
code TauREx est toujours en développement, par conséquent notre étude a aussi été limitée par ces
aspects pratiques. Par exemple, la version 3 de TauREx (Al-Refaie et al. 2019) ne fut disponible qu’a
partir de décembre 2019. Cette version est d’une part beaucoup plus rapide que la version 2 (environ 7
fois plus rapide), mais aussi plus compléte. Par exemple, il est dorénavant possible d’inverser le H™, ce
qui aurait été tres utile dans notre étude sur Wasp-121b . Par ailleurs, la rapidité de la version actuelle
permet des études plus approfondies puisque nous pouvons tester des inversions de données avec plus
de parametres (typiquement plus de molécules a inverser) et sur des gammes de longueurs d’onde plus

grande sans que cela ne nécessite plus de ressources informatiques.
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FIGURE 5.1 — Contribution des spectres en transmission de la planete Kelt-7 b (haut) et et de la plancte
Wasp-121b (bas). Il est clair que certaines raies sont présentes a des pressions inférieures 2 10~! Pa, bien
que cela soit bien plus important pour Kelt-7 b que pour Wasp-121b.
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5.2 Conclusions

Malgré les limites décrites auparavant, les travaux présentés dans cette theése ont permis une réelle
avancée sur I’analyse des observations effectuées par les modeles d’inversion actuels, que ce soit sur des

données observationnelles ou sur des simulations d’observations.

Nous nous sommes d’abord concentrés sur 'utilisation actuelle des modeles d’inversions 1D en
analysant des données HST+Spitzer+TESS du Jupiter chaud Kelt-7b. En effet, ces modeles sont cou-
ramment utilisés aujourd’hui pour analyser les atmospheres d’exoplanétes (Line et al. 2015 ; Samland
etal. 2017; Sedaghati et al. 2017 ; Tsiaras et al. 2018), permettant aujourd’hui de détecter avec confiance
un certain nombre de molécules au sein des atmosphéres de Jupiters chauds. L’analyse des données HST,
Spitzer et TESS de I’exoplanete Kelt-7 b conclue en effet a une détection de H,O, de et de CO dans son
atmosphere et permet d’établir un profil thermique du c6té jour ainsi qu’une estimation de la température
au niveau des limbes de la planéte. En outre, le modele d’inversion indique les abondances inversées,
complétant I’analyse qualitative par une analyse quantitative. Néanmoins, il faut rester prudent sur ces
informations car ces valeurs d’abondances sont obtenues en faisant un certains nombre d’hypotheses
plus ou moins pertinentes selon les cas (voir Section 5.1), et les températures inversées peuvent aussi
étre biaisées par le modele lui-méme. Cette analyse nous permet donc d’obtenir des informations glo-
bales sur Kelt-7 b, donnant une premiere estimation du type d’atmosphere qu’elle posseéde, mais cette
analyse ne peut étre plus précise sans une meilleure compréhension du modele d’inversion 1D et de ces

limites.

Pour estimer la pertinence des modeles d’inversions 1D sur les atmospheres chaudes, nous avons
décidé d’étudier un cas extréme, le Jupiter ultra chaud Wasp-121b , afin de voir comment une inver-
sion de données 1D d’une telle atmosphere est gérée. Ces travaux ont mis en évidence plusieurs points
importants. D’abord, le code d’inversion ne parvient pas toujours a une convergence satisfaisante, d’ou
une confiance dans I’inversion de données parfois assez faible. Nous avons aussi établi que les résultats
du modele d’inversion 1D TauREx sont fortement biaisés, et que le code ne parvient pas a inverser les
abondances attendues. Nous proposons des diagnostiques d’interprétation des résultats afin d’estimer le
taux de confiance dans le modele et la probable implication d’effets 3D. Nous suggérons d’utiliser le
rapport [COJ/[H,0] inversé pour estimer la présence d’hétérogénéités chimiques dans 1’atmosphere, un
rapport [CO]/[H,0] >> 1 en étant un indice fort. Nous proposons aussi un test-¥> pour comprendre si
des phénomenes physiques non pris en compte dans notre modele operent au sein de 1’atmosphere. En
effet, si le 72 est trop élevé, cela signifie que le modele d’inversion ajuste mal le spectre ce qui peu
indiquer par exemple la présence de dissociation chimique non prise en compte. Pour confirmer 1’im-
portance des effets tridimensionnels sur des données observationnelles, nous avons aussi comparé des
données HST/WFC3 de Wasp-121b avec un modele simulé par Pytmosph3R qui nous a permis d’ajus-
ter les données avec une atmosphere simulée relativement simple, sans nuages ou brumes. Ce résultat
nous conforte dans I’'idée que les effets géométriques ont un impact non négligeable sur les spectres en

transmission.

Nous avons ensuite souhaité trouver la limite de validité des modeles d’inversion 1D afin de donner
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a la communauté un cadre clair ot nous estimons que ces modeles sont fiables, et ou ils le sont moins.
Nos travaux ont montré que I’origine des biais les plus importants provient des hétérogénéités physico-
chimiques jour—nuit. Ces effets horizontaux au travers des limbes dominent les spectres en transmission
des atmospheres les plus chaudes, a partir de planetes dont la température d’équilibre avoisine les 1400 K.
Les biais observés peuvent aller jusqu’a un facteur 100 sur les abondances inversées. Nous avons aussi
établi que des effets le long des limbes affectent les spectres en transit, de facon moins marquées mais
malgré tout observables. Ces asymétries est—ouest contribuent elles aussi aux biais observés sur les abon-
dances inversées, mais pas pour les atmospheres les plus chaudes. Nos simulations GCM montrent en
effet une diminution des différences le long des limbes dans les cartes en température a partir de tempé-
rature d’équilibre de 1700 K. Ainsi, ces deux effets horizontaux sont présents pour les planetes dont la
température d’équilibre est comprise environ entre 1400 K et 1700 K. Nos résultats concluent que pour
les planetes plus froides, les effets verticaux dominent le spectre en transmission et donc qu’un modele
d’inversion 1D risque moins d’inverser des abondances erronées. Les diagnostics que nous recomman-
dons, en particulier le test-2, peuvent aussi étre utilisé pour les analyses d’atmospheres plus froides,

leur interprétation physique sera en revanche probablement différente.

5.3 Vers de nouveaux outils plus performants

Nous avons vu tout au long de cette these d’une part les performances des modeles d’inversions de
données actuels dans I’étude des atmospheres d’exoplanetes géantes chaudes, quelles informations ces
modeles nous permettent d’obtenir et avec quel niveau de confiance, et d’autre part nous avons établi les

limites de ces modeles et mis en évidence les biais qui les affectent.

Nous cherchons maintenant a améliorer le modele de simulations des observations en transmission
Pytmosph3R ainsi que le modele d’inversion de donnée TauREx dans deux buts bien distincts : i) nous
développons une version 2.0 de Pytmosph3R afin d’améliorer 1’ergonomie et 1’efficacité de ce modele
de simulation d’observation en transit; ii) nous créons une version 2D de 7auREx pour permettre a ce
modele d’inversion de prendre en compte la dichotomie jour—nuit, cause majeure des biais observés dans

les études de Jupiters ultra chauds.

5.3.1 Pytmosph3R 2.0

Le code Pytmosph3R a été concu pour générer des observations en transmission prenant en compte
la géométrie 3D des atmospheres, voir les détails dans (Caldas et al. 2019). La version actuelle de ce
code, bien que performante au niveau de la précisions des calculs fournis, présente plusieurs défauts
que nous souhaitons supprimer pour en faire un code plus simple d’utilisation, plus rapide et demandant

moins de mémoire vive. Un manuel d’utilisation de la version 1.3 de ce code est décrite dans I’annexe B.
La version 1.3 de Pytmosph3R contient plusieurs limites, qu’elles soient au niveau de 1’ utilisation et
de la diffusion du code, mais aussi au niveau de I’efficacité numérique (mémoire vive nécessaire, temps

de calcul). Par ailleurs, Pytmosph3R 1.3 est entierement écrit en Python 2, version de python qui n’est



126 Limites, Conclusions & Perspectives

plus mise & jour dorénavant. Dans un soucis de compatibilité et pour faciliter son utilisation et ses mises

a jour, nous avons donc écrit la version 2.0 de Pytmosph3R en Python 3.

En premier lieu, I’enregistrement des données en entrée nécessaires au fonctionnement du code
n’est pas optimal. La maniere dont le code gere ces données, et en particulier les données spectrosco-
piques, n’est pas généralisé, et il est tres souvent nécessaire a I’ utilisateur de générer lui-méme les scripts
afin de transformer ces données pour les rendre lisible par le code. En outre, les unités ne sont pas har-
monisées au sein du code, et il faut donc veiller a ne pas faire d’erreur a ce niveau au risque de fausser
completement les résultats. Une fonction "record" existe, mais celle-ci ne permet 1’ajout que d’un certain

type de données spécifiques.

Nous avons résolu ce probleme en changeant complétement la maniere dont les données sont implé-
mentées dans Pytmosph3R . Pour les données spectroscopiques, nous utilisons désormais exo-k !, un code
créé pour gérer les opacités radiatives de diverses sources. Cette librairie permet notamment de convertir
facilement des tables de section efficaces (monochromatiques ou en k-corrélés) d’un format a un autre
et d’utiliser ces dernieres pour calculer rapidement les propriétés radiatives d’un mélange de gaz donné.
Grace a exo-k, nous pouvons donc facilement ajouter les données d’entrées dans Pytmosph3R 2.0, que ce
soit en section efficaces ou en k-corrélés, deux modes de fonctionnement présents dans Pytmosph3R (voir
annexe B). Le fait d’utiliser exo-k résout également les problemes de compatibilité d’unités puisque ce
code est prévu pour veiller a I’homogénéité des unités. En outre, la version 2.0 de Pytmosph3R contien-
dra des tests automatiques pour vérifier d’éventuelles incompatibilités entre les données des modeles

atmosphériques et les données spectroscopiques utilisées par exo-k.

En second lieu, la version actuelle de Pytmosph3R utilise une quantité de mémoire vive importante,
ce qui pose parfois des problémes sur certaines simulations a haute résolution notamment. En outre,
sur ce méme type de simulation, le temps de calcul est parfois important. Dans la nouvelle version de
Pytmosph3R que nous développons, nous allons modifier la manie¢re dont sont enregistrées les sorties
afin de ne générer qu’un seul fichier de sortie, une bibliotheque HDF5. Ce type de format a I’avantage
d’étre optimiser en python et permet de libérer une quantité importante de mémoire lors des sauvegardes
de données. En outre, et bien que comme dans la version 1.3 les calculs sur les données spectroscopiques
occupent le plus de mémoire et de temps de calcul, I’utilisation du code exo-k permettra une efficacité

plus grande et une optimisation a la fois du temps de calcul et de la mémoire vive utilisée.

Enfin, un certain nombre d’options proposées par Pytmosph3R 1.3 sont trop spécifiques et ne sont
pas suffisamment utilisées pour justifier de les proposer au public puisque cela peut créer de la confusion
dans le fichier de parametres voir des erreurs s’il y a incohérences entre des parametres incompatibles.
Nous avons donc retravaillés sur les options les plus nécessaires, tout en faisant en sorte de clarifier
I’utilisation du fichier de parameétres afin d’éviter les conflits car nous cherchons a faire une version la

plus simple possible pour les utilisateurs.

1. http://perso.astrophy.u-bordeaux.fr/ jleconte/exo; — doc/index.html
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5.3.2 TauREx 2D

La version actuelle de TauREx détaillée dans Al-Refaie et al. (2019) permet une analyse 1D verti-
cale des atmospheres, donnant alors un profil thermique inversé et une abondance homogene dans tout
I’atmosphere. Une option permet d’inverser une paramétrisation en deux couches et donc d’obtenir deux
abondances (Changeat et al. 2019), mais cela reste vertical. Ils ont aussi développé une version "1.5D"
pour étudier les spectres en émission qui devrait permettre en partie de résoudre certains problémes poin-
tés dans ce manuscrit (Changeat and Al-Refaie 2020), mais nous souhaitons ici créer un modele 2D en

transmission.

Or, nos travaux ont montré que le princi-
pale vecteur de biais dans I’étude des Jupiters ul-
tra Chauds vient de la dichotomie jour-nuit et
donc de variations horizontales dans I’axe de 1’ob-
servateur tres fortes. Nous avons alors eu 1’idée
de développer une nouvelle version de TauREXx,

ou la pression et la température sont autorisées

a dépendre d’un angle @ menant alors & un mo-
dele de transfert radiatif 2D horizontal sur I’axe
étoile—observateur. Ce modele repose sur le cal- FIGURE 5.2 — Schéma de la section d’une atmo-
cul de profils 2D associés a une section horizon- sphere le long de la direction des rayons de lumiére
tale de I’atmosphere telle que présentée a la Fi- depuis I’étoile (située a gauche) jusqu’a 1’observa-
gure 5.2, qui est ensuite généralisé pour le reste teur (situé 2 droite).

de la planete. Notre intention est de se baser sur

les connaissances apportées par les simulations GCM et la mise en évidence par nos travaux des biais
jour—nuit sur les Jupiters chauds pour créer un modele d’inversion de données capable d’inverser un
modele horizontal simple sur 1’axe étoile—observateur qui pourra ajuster les dichotomies jour—nuit pré-
sentent dans ces atmospheres. Par conséquent, nous allons créer un systeme de coordonnées 2D sur la

section de la Figure 5.2 basé sur ’angle ¢ et I’altitude z, comme illustré dans la Figure 5.3.

La température et la pression sont donc définies comme des profils 2D basés sur les coordonnées
(6,z). Pour initialiser ces profils, la pression P, la température T, I’altitude z, la gravité g et le coefficient
d’atténuation p sont définis sur une grille 2D préliminaire basée sur I’angle et les niveaux de pression,
noté (6,P,). Le profil de pression est défini avec une pression minimum (en haut) et maximum (a la
surface), pmin €t Pmax respectivement, et décomposé en niveaux ny. La pression dans chaque couche est
choisie comme étant la moyenne entre la pression de deux niveaux dans 1’espace logarithmique. Cela

ne change pas dans une couche, quelle que soit la valeur de ’angle ¢. La température est définie dans
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R Zg Az

FIGURE 5.3 — Systéme de coordonnées 2D de type polaire de la section représentée a la Figure 5.2. La
coordonnée angulaire est définie par le nombre de coupes ncoupes de la section. L'angle o est implé-
menté en degrés tel que @ = 180/ny;q.s. L angle B, fixé par I’utilisateur, définit la partie de I’atmosphere
comprise entre le coté jour et le coté nuit (la température évolue progressivement dans cette partie). R
correspond au rayon de la planete (généralement a 10 bar). Le profil d’altitude z est calculé en utilisant
le profil de pression du c6té jour de la planete, et dz est la différence entre I’altitude d’une couche et la
suivante. Un rayon de lumicre traversant I’atmosphere, par d’exemple dans la partie de couleur rouge,
correspondant a la couche i, associée a une altitude de base de z; (ici, i = 3), et la tranche j, est associée
aun angle de j x « (ici j = 3).

I’équation 5.1, suite a une transition linéaire entre —f3 et 3 telle que proposée dans Caldas et al. (2019) :

P>Pio T=T;
2.>B T=T,

P <Py, B >2a.>—f TZTnJF(Tj*Tn)a*F#
2. < B T=T,

(5.1)

=

L’angle a* représente I’angle d’élévation solaire local, T; et T, sont respectivement la température du
coté jour et du coté nuit, P, est la pression en-dessous de laquelle I’atmosphere est supposée homogene.
Il s’agit ainsi de la méme équation que celle utilisée pour les simulations idéalisées du chapitre 3 car
cela permet de modéliser simplement et efficacement une dichotomie jour—nuit qui prend place dans les

atmosphere de Jupiters ultra chauds.

Une fois que les chemins des rayons et leurs longueurs ont été calculés, le calcul de la profondeur
optique peut étre effectué a 1’aide de A¢, qui contient également les coordonnées du chemin dans le repere
2D (0,z) sur lequel la pression et la température sont basées. Par conséquent, la profondeur optique a
une longueur d’onde A peut étre décomposée pour chaque couche i comme telle :

Pla,r]

7 (i) = Y T lor] <Z)¢m[a,r] 0'm7,1> dr (5.2)

acoyli], rezli], dleAlli] kBT[O‘a r
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ou P est la pression, kp la constante de Boltzmann, 7' la température, o, la section efficace de I’espece

m et X, 2 [, ] le rapport de mélange de la méme espéce a la coordonnée (ct,r) dans le systeme (6, z).

Un tel modele 2D devrait donc nous permettre d’inverser des abondances plus cohérentes et donc de
déméler les biais jusqu’alors inversés par les modeles 1D. Ce serait une avancée majeure dans le domaine
puisque nous pourrions augmenter significativement la confiance dans I’interprétation des modeles in-
versés tout en conservant un temps de calcul raisonnable rendant possible une analyse de nombreuses
exoplanetes. Par ailleurs, nous allons coupler ce modele de transfert radiatif 2 un modele chimique, en
I’occurrence FastChem (Stock et al. 2018), qui permet de modéliser les abondances des especes chi-
miques a I’équilibre, augmentant alors encore la confiance dans I’inversion de données qui sera obtenue
par TauREx. Précisons que d’autres équipes travaillent aussi sur ce type de modele d’inversion de don-
nées 2D (Feng et al. 2020), ce qui confirme que résoudre ces problématiques de biais géométriques est

un enjeu essentiel pour appréhender correctement les observations futures.
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Appendix B

Manuel d’utilisation de Pytmosph3R 1.3



CHAPTER
ONE

PYTMOSPH3R-1.3 USER MANUAL

Author: William Pluriel (CNRS/LAB/Univ. Bordeaux)

Pytmosph3R 1.3 isacode designed to compute transmission spectra based on 3D atmospheric simulations taking
into account the 3D structure of atmospheres, see Caldas et al. 2019 for all the details.

The aims of this manual are the following:
* To provide a manual allowing anyone to run Pytmosph3R 1.3 without errors.

» To show several concrete use of Pytmosph3R 1.3 with the different option available.

import numpy as np

import scipy.integrate as integrate
import matplotlib.pyplot as plt
import mpld3

import pickle

1.1 Documentation

1.1.1 Architecture

We recommend to use the current architecture shown in the following figure.

from IPython.display import Image
Image ("/home/pluriel/support_pytmosph3r/Fig-user-manual/architecture_pytmopsh3R.png")

I
ParaPyRouts | Source | | I_planetname | | Simulations |

| All the code files | | Data files | Quput files of planet name
Pytmoph3R

[ | 1
| Opacity | | Parameters | | Stitch |

Source

corrk_data | | aerosol_properties | | continuum_data |

ity




1.1.2 Source repository

The Source repository contains all the file required to do the calculation of the transmission spectrum.
There are several mandatory files required to run Pytmosph3R 1.3:
* In any case, Source repository must contains:
— P_comp_planetname.npy: Pressure grid of the composition data in Pa.
— T_comp_nameplanet.npy: Temperature grid of the composition data in Kelvin.

— x_species_comp_planetname.npy: Abundances of the species according to the pressure and the tempera-
ture (T_comp, P_comp)[‘number of species’, ‘pressure grid’, ‘temperature grid’]

* When Kcorr = False: i.e. run in line by line

bande_sample_bin10.npy: all the bands of the line by line data from the smaller to the higher in cm™!.

Note that the ‘bin10’ part can be modified depending of the data used.

P_sample_bin10.npy: Pressure grid of the cross section data. Be carefull, the pressure must be in log10
and in mbar.

T_sample_bin10.npy: Temperature grid of the cross section data in Kelvin.

crossection_bin10.npy: This file contains all the absorption data at the temperature and pressure grid of
the data (P_sample_bin10, T_sample_bin10). Shape of the file: [‘number of species’, ‘pressure grid’,
‘temperature grid’, ‘number of line by line bands’].

¢ When Kcorr = True: i.e. run in correlated-k

bande_sample_IR.npy: all the bands for the correlated-k data, from the smaller to the higher in cm~!. Note
that the ‘IR’ part referrers to ‘InfraRed’, meaning that the bands correspond to infrared wave-numbers.

P_sample.npy: Pressure grid of the correlated-k data in mbar.

T_sample.npy: Temperature grid of the correlated-k data in Kelvin.

— k_corr_planetname_IR.npy: This file contains all the absorption data at the temperature and pressure grid
of the correlated-k data (P_sample, T_sample, gauss_sample). Shape of the file:[temperature grid’,
‘pressure grid’, ‘Q grid’, ‘correlated-k bands’, ‘gauss grid’].

1.1.3 Control file Scriptpara.py
The main file of Pytmosph3R 1.3 1is ScriptPara.py. This is the control file, e.g. all the options of different
simulations must be choose here.
There is 5 major repository which structure Pytmosph3R:
* The code source are in the repository ParaPyRouts.
* The data mandatory are put in Source which is done using the record option in the Scriptpara.py.

* As explain in introduction, Pytmosph3R 1. 3 uses 3D simulations of atmosphere as input, and those data are
row in the Simulations repository. Here are continuua data, the properties of the aerosols and correlated-k
data.

* The output spectra and the transmission maps data are saved in I-planetname.

* The temporary files are in Files.



Description of the current options
There is a lot of options is this file, but many of them can be keep in the default option to do standard run. We will
focus here on the main options mandatory to make standard runs.

Pytmosph3R 1.3 can run using line by line data or correlated-k data as long as you provide the data. In any case,
you have to indicate in n-species—cross all the species you have in your data, even those you will not use for
your simulation.

 Simulation using line by line data:
— dim_bande = “number of bands in your data”

— dim_gauss = “number of gauss points”. Even if you run the code in line by line you have to put a number
here.

— Kcorr = False
» Simulation using correlated-k data:
— dim_bande = “number of bands in your correlated-k data”
— dim-gauss = “number of gauss points”
— Kcorr = True

Then, you have several options concerning the calculation and the computation of the transmission spectrum. The
following options are about the calculation of the absorption by Pytmosph3R 1. 3.

e Convert = True

— This option can be put at ‘False’ if already done before. It will launch the convertator fonction which
will do the interpolation between the cross sections.

* Molecul = True
— Do the molecular absorption calculation.
* Cont = True
— Do the calculation due to the collisions induced absorption (CIA).
* Scatt = True
— Do the Rayleigh scattering absorption calculation.
* Cl =True
— Do the calculation of clouds absorption (Mie scattering).
* Optimal = True
— Optimal interpolation described in Waldmann et al. 2015. If False, do a logarythmic interpolation.
* TimeSelec = True
— If we want to study a particular time of the GCM simulation. If false, make a time series.

The following options concern the final spectrum. According to the choosen option, the transmission spectrum will or
will not take into account specific absorption.

* Molecular = True
— Take into account the molecular absorption in the spectrum.
* Continuum = True

— Take into account the collision induced absorption (CIA) in the spectrum.



* Scattering = True
— Take into account the scattering absorption in the spectrum.
* Clouds = True
— Take into account the absorption due to the clouds in the spectrum.
* Single = “no”
— Isolate a cloud species: ‘no’ use all clouds. Else, use the name of the cloud species
* Rupt = False

— Default False. If the atmosphere is truncated.

Physical and chemical properties

Here we will detail the mandatory information for a standard run.

If there is a diagfi containing all the information needed, all will be read in it. If some information are missing, it has
to be manually fill in the Scriptpara.py.

* Proprietes de I’etoile hote

— Rs =1.458*R_S; radius of the star in sun radius (R_S)

Ts = 6460.; temperature of the star

d_al = 100.%9.461e+15; distance of the star, using to compute the noise.
— error = np.array([1.e-5]); initialize error. Will not be used if the noise is computed with a blackbody.

* Proprietes de 1’atmosphere

Careful: Add the species in the same order as in your data

Indicate all the species contained in the data in the “n_species”

Only the species which absorb must be added in “n-species-active” following the same order.
— The non-absorber species must be added first, such as He, H2 or H, then the active species.
For instance, if there is He, Ho, HoO and CO in the considered atmosphere, write:
* n_species = np.array([‘H2’, ‘He’, ‘H20’, ‘CO’])
* n_species_active = np.array([‘H20’, ‘CO’])

The extra molecules must be added in the order of the data to be sure that the code read them correctly. Concerning
the new non-absorber specie in the simulation, check that this specie exist in the pyconstant file. Otherwise, create
this specie in this file in the variable ‘M_n_mole’ and add its molecular weight in g/mol in the variable ‘M_mole’.
Then, add this specie in the Scriptpara.py and put the Boolean option ‘IsoComp = False’ in the ratio function.



Clouds option

Pytmosph3R 1.3 can generates transmission spectra taking into account the presence of clouds.
* When you add clouds in your atmosphere, fill the parameters as following:
— c_species = np.array([molecule of the cloud]); default name: np.array([ ‘h2o-ice’])
— c_species_name = np.array([molecule of the cloud]); default name: np.array([‘H20’])
— c_species_file = np.array([spectral band]); default: np.array([ ‘iceir-n50’])
+ For this last parameter, it must be add in increasing order of wavelength.
* Then you add the physical parameter of the clouds such as the effective radius of the aerosol and the ??
— rho_p = np.array([917.]); default value.
— r-eff = np.array([0.5e-6]); default value.
* Put the following options:
— Cloud = True
— Cl =True

If there is several optical properties files to cover various wavelength, put them both in c_species_file and put the
option “continuous = True”.

* If your simulation is cloudless, just let an empty array in the following parameters:
— c_species = np.array([])
— c_species_name = np.array([])
— c_species_file = np.array([])
* Put the following options:
— Cloud = False
— Cl =False

Tracer option

This option must be used when you have tracer(s) in your atmosphere, such as water for instance.
» Simulation with tracers:

— self.parameters = np.array([‘T’, ‘p’, ‘Q’])

compo_type = np.array([ ‘tracer_other’])

m_species = np.array([ ‘molecule_trace in capital letter’])

* example : m_species = np.array([‘'H20’]). That’s the species of the tracer gas in your atmosphere.
— m_file = np.array([ ‘molecule_trace in tiny letter’])
* example : m_file = np.array([‘h20’]). That’s the name of the tracer in the diagfi file.

Tracer = True

* Simulation without tracers:
— self.parameters = np.array([‘T’, ‘p’])

— compo_type = np.array([ ‘composition’])



— m_species = np.array([])
— m_file = np.array([])

— Tracer = False

1.1.4 Simulation generator diagfi.py

diagfi.py is disigned for two different aims: * To add a diagfi file in the Simulation repository. This simulation
can be based on a Global Circulation Model (GCM) but that’s also possible to create a synthetic simulation. * To write
the composition file of the the atmopshere into the source of Pytmosph3R 1.3.

Options available in diagfi.py

¢ GCM = True
— If the run is based on GCM simulation, must be set to False if not.
e Limb=""

— Copy the longitude (for all latitude) just before or after the limbes at the limbes, respectively ‘hot’, ‘cold’.
If empty (), nothing append.

* Sym_case = False
— If True, it creates a symetric atmosphere with isothermal structure in altitude.
* Isoring = False
— If True, create a isothermal annulus in the atmosphere from the surface to a given pressure (p_iso).
* Dissociation = True
— If true, HoO dissociation occurs, else HoO is constant everywhere in the atmosphere.
* Hdiss = True
— If True, H» dissociation is taken into account, else Hs remains constant everywhere.

TiO_VO = False

— If True, add TiO and VO in the composition.
* Hm = False

— If True, H- opacity taken into account (Band-Free & Free-Free)
* Plot = False

— If True, plot the abondances of t according the pressure and the temperature

Writing the simulation

* In any case, specify those parameters:

— index_dim = 52; number of altitude layers in the simulation

lat_dim = 65; number of latitude layers in the simulation

lon_dim = 129; number of longitude layers in the simulation

Q_dim = 1; To fill when there is a tracer in the simulation

R_J =6.9911e+7; Jupiter radius in m



M_J = 1.898e+27; Jupiter mass in kg

Rp = 1.807*R_J; Radius of the planet in the simulation (in Jupiter radius)

Mp = 1.183*M_J; Mass of the planet in the simulation (in Jupiter mass)
G = 6.67408e-11; Gravity constant (USI)
20 = G*Mp/(Rp**2); Gravity at the surface

— M =2.3e-3; Mean molecular weight (in kg/m3)

* For symetric simulations, you have to specify:
— T_day = np.array([3300.]); day side temperature in Kelvin
— T_night = np.array([500.]); night side temperature in Kelvin

— p_iso = np.array([le4]); pressure level in Pascal below which the temperature is that of the isothermal
annulus

— T_iso = np.array([2500.]); isothermal annulus temperature in Kelvin
» For homogeneous case with 2 layers:
— T_up = np.array([3300.]); temperature of the upper layer in Kelvin
— T_down = np.array([2500.]); temperature of the bottom layer in Kelvin

— p_iso = np.array([1e4]); pressure level in Pascal separating T_up and T_down temperature

Writing the composition file

Here, only specify the pressure and the temperature grid of the composition file.

* T (in kelvin) and p sorted from low to high pressure (in bar).

1.2 Reference runs

1.2.1 Cloud option

* Figure | shows the contribution of clouds in the code. It depends of course on the type of clouds implemented.
* The code is able to separate the different contribution as it shown in Figure 1.

* other option used: see /data2/pluriel/Pytmosph3R-1.3/PyLibRouts/T1b_para.py

* output: /data2/pluriel/Pytmosph3R-1.3/_T1b/

1.2.2 Line by line vs correlated-k

* Figure 2 shows the transmission spectrum calculated with two different method, using line by line cross-section
data and correlated-k data. The correlated-k method is usually faster because the number of calculation needed
is lower.

* other option used: see /data2/pluriel/Pytmosph3R-1.3/PyLibRouts/Wasp121b_para.py
* output: /data2/pluriel/Pytmosph3R-1.3/I_wasp121b_gcm/
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Fig. 2: Transmission spectrum calculated using line by line cross section (blue) and correlated-k method (orange).
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Fig. 3: Transmission spectrum calculated using 2 different ways to compute the gravity.

1.2.3 Taurex option

That is a specific option created to fit the forward model of TauREx, a 1D retrieval code.

 Figure 3 shows the transmission spectrum calculated with 2 different ways to compute the altitude. When
Taurex option is set to *True’, the altitude is calculated taken into account the gravity of the last layer, but
without evolution of the gravity in the current layer. If it sat to "False" the evolution of the gravity into the layer
is taken into account.

« other option used: see /data2/pluriel/Pytmosph3R-1.3/PyLibRouts/Wasp121b_para.py
* output: /data2/pluriel/Pytmosph3R-1.3/_wasp121b_gecm/

1.3 diagfi.py options

1.3.1 Dissociation option

That is a specific option created to take into account thermal dissociation of species based on Parmentier et al. (2018).
An illustration of the dissociation option is shown in Fig 4.
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Fig. 4: Transmission spectrum calculated for HoO and Hy constant in the atmosphere (orange) then for HoO and Hy
variable in the atmosphere (blue).
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Appendix C

Complément de résultats des inversions de
données sur les simulations de Jupiters

ultra chauds

Dans le chapitre 3 nous avons simulé des atmospheres de Jupiters ultra chauds pour 3 cas distincts ;
deux d’entre eux sont symétriques VT et V™ T, respectivement créés pour simuler un cas extréme et
un cas conservateur, et le dernier prenant en compte une bien plus grande complexité car basée sur une
simulation GCM. Nous avons ensuite généré des simulations d’observations a I’aide de Pytmosph3R en
considérant des atmospheres ou H,O et H; sont soit constants, soit variables, en plus d’une troisieme
hypothese ou seul HyO est variable. Au total, cela représente 9 spectres en transmission qui ont été
inversés par TauREXx. Les distributions postérieures avec les contributions des absorbants aux spectres

sont présentés ci-apres.
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