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Modélisation photochimique de l’atmosphère de Triton

Résumé : Neptune et ses satellites n’ont été étudiés in situ que lors de la mission Voyager 2, la sonde
ayant traversé ce système en 1989. Ce passage a permis de révolutionner notre compréhension de la planète,
mais aussi celle de son principal satellite, Triton. Ce satellite est un des corps les plus froids du Système
solaire, avec une température de surface de seulement 38K. Triton est situé sur une orbite très inclinée et
rétrograde, et est similaire sur plusieurs aspects à Pluton. Il est donc probable qu’il soit une planète naine,
qui aurait été capturée par Neptune. Voyager 2 a mis en évidence que Triton possède une atmosphère ténue,
principalement composée de N2. Une ionosphère dense a également été détectée. Elle serait entretenue par
la précipitation d’électrons provenant de la magnétosphère complexe de Neptune, Triton étant très éloigné
du Soleil. Depuis la mission Voyager 2, nos connaissances sur Triton et son atmosphère ont peu évolué, les
observations précises depuis la Terre étant rendues difficile par la distance qui nous sépare de Neptune.

Cependant, depuis quelques années, la communauté scientifique encourage le développement et l’envoi
d’une nouvelle mission vers Uranus ou Neptune, ces deux planètes étant les moins bien comprises de notre
Système solaire car elles n’ont jamais été étudiées à l’aide d’une mission orbitale. Cela pose problème pour la
caractérisation des exoplanètes, la plupart d’entre elles étant similaires en taille et en masse aux géantes glacées.
De plus, l’intérêt pour Triton s’est fortement développé ces dernières années car certaines observations laissent
supposer l’existence d’un océan liquide sous sa surface. Une mission vers Neptune et Triton permettrait donc
de mieux caractériser ces corps lointains, et potentiellement d’obtenir des informations sur la possibilité de
développer la vie dans le Système solaire externe.

Pour préparer une telle mission, des résultats théoriques provenant de modèles sont nécessaires pour la
conception des instruments embarqués. Or, les derniers modèles photochimiques de l’atmosphère de Triton
ont été développés au milieu des années 1990, à la suite du survol de Voyager 2. Ils utilisaient donc des
réseaux chimiques rudimentaires en comparaison de ceux utilisés actuellement. Développer un nouveau
modèle de cette atmosphère est donc nécessaire, en particulier pour intégrer un réseau chimique à la pointe de
nos connaissances, ce qui pourrait changer notre compréhension de la chimie atmosphérique de Triton. Le
développement d’un tel modèle est l’objet de ce travail de thèse. Celui-ci permet de calculer la composition
de cette atmosphère et d’identifier les processus clés ayant une influence sur celle-ci. Pour cela, nous nous
sommes basés sur un modèle photochimique de l’atmosphère de Titan, que nous avons adapté aux conditions
de Triton. Cette transposition est possible car N2 et CH4, les deux principaux composés de l’atmosphère de
Titan, ont été détectés dans celle de Triton. Nous avons également complété le réseau chimique d’origine pour
l’adapter à la composition de l’atmosphère de Triton. Du fait des températures extrêmes de cette atmosphère,
les incertitudes sur la composition atmosphérique sont importantes. Nous avons donc identifié les réactions
chimiques qui ont le plus d’impact sur les incertitudes du modèle, afin qu’elles soient (ré)étudiées par les
chimistes.

Après le développement d’une première version du modèle, nous l’avons couplé avec un modèle de
transport électronique, TRANSPlanets, pour mieux modéliser l’interaction entre l’atmosphère de Triton
et la magnétosphère complexe de Neptune. L’utilisation d’un tel modèle nous permet de calculer les taux
d’électro-ionisation et d’électro-dissociation directement à partir d’un flux de précipitation électronique. Ce
couplage nous permet d’obtenir des résultats nominaux cohérents avec les observations de Voyager 2.

Mots-clés : Triton, Atmosphère, Modélisation photochimique, Planétologie, Système solaire
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Photochemical modeling of Triton’s atmosphere

Abstract: Neptune and its system have only been studied in situ by the Voyager 2 spacecraft, which
visited the system in 1989. This flyby revolutionized our understanding of the planet, but also of its main
satellite, Triton. This satellite is one of the coldest bodies in the Solar System, with a surface temperature of
just 38K. Triton is similar in many aspects to Pluto and has a highly inclined and retrograde orbit. It is
therefore probably a dwarf planet that was captured by Neptune. Voyager 2 revealed that Triton possesses
a tenuous atmosphere, mainly composed of N2. A dense ionosphere was also detected, and is supposedly
supported by precipitating electrons from Neptune’s complex magnetosphere, given Triton’s distance from
the Sun. Since the Voyager 2 mission, our knowledge of Triton and its atmosphere has remained nearly un-
changed, as precise observations from Earth are made difficult by the distance between our planet and Neptune.

In recent years, the scientific community has supported the development and launch of a new mission to
Uranus or Neptune, the two least understood planets in our Solar System, as these planets have never been
studied with a dedicated orbiter. This poses a problem for the characterization of exoplanets, because most
of them are similar in size and mass to the Ice Giants. Moreover, interest in Triton has grown strongly in
recent years, as certain observations suggest the existence of a liquid ocean beneath its surface. A mission to
Neptune and Triton would therefore enable us to better characterize these distant bodies, and potentially
obtain information about the possibility of developing life in the outer Solar System.

To prepare such a mission, theoretical results from models are needed for the design of on-board instru-
ments. The latest photochemical models of Triton’s atmosphere were developed in the mid-1990s, following
the Voyager 2 flyby. They therefore used rudimentary chemical networks compared with those currently used
in photochemical models. Developing a new model of this atmosphere is therefore necessary, in particular to
incorporate an up-to-date chemical network, which could change our understanding of Triton’s atmospheric
chemistry. The development of such a model is the subject of this thesis. It enables us to calculate the
composition of this atmosphere and highlight the key processes influencing this composition. To this end, we
based our work on a photochemical model of Titan’s atmosphere, which we adapted to Triton’s conditions.
This transposition is made possible by the similar composition of the atmospheres of the two bodies (mainly
N2, with different proportions of CH4). We have also completed the original chemical network to adapt it to
the composition of Triton’s atmosphere. Due to the extreme temperatures of this atmosphere, uncertainties
on the atmospheric composition are significant. We have therefore highlighted the key chemical reactions
with the greatest impact on model uncertainties, so that these reactions can be (re)measured by chemists.

After developing a first version of the model, we coupled our model with an electronic transport model,
TRANSPlanets, to better model the interaction between Triton’s atmosphere and Neptune’s complex mag-
netosphere. The use of such a model allows us to calculate electro-ionization and electro-dissociation rates
directly from an electron precipitation flux. This coupling enables us to obtain nominal results consistent
with Voyager 2 observations.

Keywords: Triton, Atmosphere, Photochemical modeling, Planetology, Solar System
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CHAPITRE I

INTRODUCTION

Triton est le plus gros des satellites de Neptune, la huitième et dernière planète de notre Système
solaire. Il se situe 30 fois plus loin du Soleil que la Terre. Du fait de son éloignement, son observation
depuis notre planète est difficile. Par conséquent, la grande majorité des informations collectées à
son sujet l’ont été au cours de la mission Voyager 2, qui a traversé le système neptunien en 1989 et
effectué un survol de Triton. À ce jour, cette mission est la seule à avoir étudié in situ les systèmes
des géantes glacées (Uranus et Neptune). Ces derniers sont donc très mal connus en comparaison
des systèmes joviens et kroniens (de Jupiter et Saturne, respectivement) qui ont été étudiés au
cours de plusieurs missions au long cours, comme Galileo et Juno pour Jupiter et Cassini-Huygens
pour Saturne. Ce manque de connaissances sur Uranus et Neptune pose un autre problème car la
majorité des exoplanètes découvertes à ce jour ont des caractéristiques physiques similaires à celles
des géantes glacées. Mieux les comprendre semble donc primordial afin de pouvoir mieux caractériser
ces exoplanètes. Ce point est un des arguments majeurs avancés par la communauté scientifique pour
promouvoir une nouvelle mission vers Uranus et Neptune. Cette demande semble avoir porté ses
fruits, puisqu’une mission vers le système uranien a été classée comme priorité numéro 1 pour la classe
de mission flagship (i.e., les missions les plus importantes) dans le dernier Decadal Survey américain
(Committee on the Planetary Science and Astrobiology Decadal Survey, 2022). Ce document conseille
la NASA sur les missions qui seraient de plus grande utilité pour la communauté scientifique. Une
mission pour Neptune, nommée Neptune-Odyssey, a également été considérée, mais n’a pas été classée
comme prioritaire, du fait des difficultés à inscrire la mission dans la prochaine décennie (incertitudes
sur la trajectoire, le lanceur utilisé et la source d’énergie utilisée pendant le voyage et la mission).
Cela dit, une mission de moins grande envergure (de classe New Frontiers) entièrement dédiée à
Triton est également considérée dans le Decadal Survey. Nommée Triton Ocean World Surveyor, elle
aurait pour but de se mettre en orbite autour de Neptune afin d’effectuer plusieurs survols de Triton.

Le rapport décadal montre donc de façon concrète l’intérêt de la communauté scientifique pour
retourner étudier ces mondes lointains. Pour préparer ces missions, il est important de mettre à jour
les modèles des atmosphères de ces corps, cela afin d’avoir une base théorique pour préparer les futures
observations, mais aussi pour aider à mettre en évidence des points clés qui peuvent influencer la
conception des différents instruments embarqués par la mission. C’est dans cette optique que s’inscrit
cette thèse. En effet, les principaux modèles photochimiques de l’atmosphère de Triton datent des
années qui ont suivi le survol de Triton par Voyager 2 (Strobel & Summers, 1995; Krasnopolsky &
Cruikshank, 1995) et aucune mise à jour récente n’a été publiée depuis. Or, la modélisation des
atmosphères planétaires à beaucoup évolué ces dernières années, en particulier au niveau de la chimie
atmosphérique, grâce à l’apport de la mission Cassini-Huygens qui a étudié en détails l’atmosphère
de Titan, le principal satellite de Saturne. Titan possède une atmosphère plus dense que celle de la
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Terre, dont le composé majoritaire est N2. Il s’y déroule une chimie complexe qui permet la formation
de molécules organiques. Afin de comprendre leur formation et quantifier leur abondance, les modèles
photochimiques de cette atmosphère peuvent utiliser plus d’un millier de réactions chimiques et plus
d’une centaine de composés chimiques, comme les modèles de Dobrijevic et al. (2016) ou Vuitton
et al. (2019). Or, l’atmosphère de Titan est principalement composée de N2 et de CH4, ce qui
correspond aux deux principaux composés qui ont été observés dans l’atmosphère de Triton par
Voyager 2. Il semble donc possible d’utiliser, au moins en partie, le réseau chimique développé pour
Titan afin de modéliser l’atmosphère de Triton. En plus de cela, Voyager 2 a démontré l’existence
d’une ionosphère dense sur Triton. Comme celle-ci est plus dense que celle de Titan, qui a pourtant
une atmosphère plus importante, cela montre que la chimie des ions joue un rôle prépondérant dans
la chimie atmosphérique de Triton. Cette chimie avait également été améliorée dans les modèles
photochimiques de l’atmosphère de Titan, et nous pourrons donc également la transposer à Triton.

L’objectif principal de cette thèse est donc de produire un modèle photochimique de l’atmosphère
de Triton qui considère une chimie atmosphérique complexe, analogue à celle utilisée pour modéliser
l’atmosphère de Titan. Ce modèle permettra ensuite de déterminer la composition de l’atmosphère
de Triton et les principaux phénomènes physiques qui ont un impact sur celle-ci. Ces résultats
nous permettront d’avoir des données théoriques afin de préparer une potentielle future mission
vers ce satellite. Dans la suite de cette introduction, nous allons présenter les concepts utiles à la
compréhension du sujet.

1 Triton, c’est quoi ? C’est loin ?

Triton est le principal satellite de Neptune. Il a été observé pour la première fois le 10 octobre
1846 par William Lassell, seulement une vingtaine de jour après la première observation de Neptune
par Johann Gottfried Galle et Heinrich d’Arrest le 23 Septembre 1846. Son nom fait référence
au dieu marin fils de Poséidon dans la mythologie grecque, et donc de Neptune de la mythologie
romaine. Ce nom fut utilisé pour la première fois dans l’ouvrage "Astronomie Populaire" de Camille
Flammarion en 1880. Triton fut cependant appelé plus communément "le satellite de Neptune"
jusqu’à la découverte d’un second satellite, Néréide, en 1949 (Wikipédia1).

Triton est le septième plus gros satellite du Système solaire, derrière les satellites galiléens
(Ganymède, Callisto, Io et Europe), Titan et la Lune. C’est en revanche le plus gros satellite
irrégulier. Un satellite est qualifié d’irrégulier si son orbite ne se trouve pas dans le plan équatorial
de la planète. Leur orbite peut également être rétrograde, c’est-à-dire que le sens de révolution du
satellite autour de la planète est opposé au sens de rotation de la planète sur elle-même. Pour les
systèmes jovien et kronien, ce genre de satellite se trouve généralement sur l’extérieur du système
satellitaire. Triton est quant à lui assez proche de Neptune, puisque le demi-grand axe de son orbite
est de 15RN, avec RN le rayon de Neptune. Son orbite est fortement inclinée et rétrograde, mais elle
est quasiment circulaire, avec une excentricité de seulement 1,6.10−5 (D. R. Williams, 2006).

Comme Triton est situé à 30 Unités Astronomiques (UA) du Soleil, il est très difficile de l’étudier
depuis notre planète. Il fallut donc attendre la mission Voyager 2, lancée en 1977, et son passage
dans le système neptunien en 1989, pour que nous en apprenions vraiment plus à son sujet. Cette
mission embarquait plusieurs instruments (voir Table II.1 du chapitre II) dont nous utiliserons des
données par la suite, mais également des caméras, ce qui a permis d’avoir des images d’une qualité
encore inégalée à ce jour, comme on le voit sur la Figure I.1. Les principales caractéritiques physiques
de Triton sont données dans la Table I.1.

1Page anglaise sur Triton, consultée le 15/06/2023 : https://en.wikipedia.org/wiki/Triton_(moon)
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FIGURE I.1 − Gauche : mosaïque de Triton construite à partir de photos prises par Voyager 2 lors de son survol
en 1989. L’hémisphère majoritairement visible sur l’image est l’hémisphère sud, car l’hémisphère nord était plongé
dans la nuit polaire au moment du survol. (Crédits : NASA/JPL/USGS) Droite : photo de Neptune et Triton
prise par le James Webb Space Telescope (JWST). Triton correspond au point très brillant au-dessus de Neptune.
(Crédits : NASA, ESA, CSA, STScI; Joseph DePasquale (STScI), Naomi Rowe-Gurney (NASA-GSFC)).
Images des banques d’images JPL et JWST respectivement.

Rayon moyen RT 1352,6 ± 2,4 km
Masse M (2,14122 ± 0,00093).1022 kg
Masse volumique moyenne ρ 2,065 ± 0,011 g.cm−3

Gravité de surface g0 0,78080 ± 0,00028 m.s−2

Albédo géométrique 0.7
Distance à Neptune 14,326 RN
Excentricité de l’orbite 0,000
Inclinaison de l’orbite 157,3◦

Période orbitale 5,876994 jours (synchrone)

TABLE I.1 − Principales caractéristiques physiques et orbitales de Triton. Les données proviennent
du Système Horizons de la NASA/JPL. L’orbite de Triton est synchrone, ce qui signifie qu’il effectue
un tour sur lui-même en autant de temps qu’il effectue une orbite autour de Neptune. De ce fait, il
montre toujours la même face à Neptune, comme la Lune à la Terre.

3



Chapitre I. Introduction

2 Qu’est-ce qu’une atmosphère planétaire ?

La définition générale d’une atmosphère planétaire est la suivante :

L’atmosphère d’un corps est la couche de gaz superficielle entourant la croûte ou la partie in-
terne de ce corps et accessible aux observations. Cette couche de gaz est gravitationnellement
liée au corps.

Les atmosphères sont principalement décrites au travers des niveaux de leurs différentes couches
d’altitude z (nous utiliserons cette variable pour définir l’altitude dans toute la suite du manuscrit)
ou de pression P(z). Pour la pression, l’unité communément utilisée est le bar et ses multiples (mbar,
µbar), et 1 bar représente approximativement la pression au niveau de la mer sur Terre. On considère
qu’un corps possède une atmosphère si la pression à sa surface est supérieure à 10−12 bar. Cette
pression correspond à l’exosphère d’une planète, qui est la zone où le libre parcours moyen des atomes
et molécules atmosphériques devient suffisament grand pour que les collisions entre ces composés
soient très peu nombreuses et puissent être négligées. Les lois de la physique des gaz ne s’appliquent
donc plus et certaines notions comme la température ou la pression perdent leur signification.

Dans notre Système solaire, toutes les planètes possèdent une atmosphère, à l’exception de
Mercure, car la pression du gaz localisé proche de la surface y est trop faible. Certains satellites (ou
planètes naines comme Pluton) possèdent également une atmosphère (par abus de langage, on utilise
le terme "atmosphères planétaires" pour parler des atmosphères de tous ces corps sans distinction).
Le plus connu est Titan, le plus gros satellite de Saturne, dont l’atmosphère est plus dense que celle
de la Terre, avec une pression de surface de 1,5 bar. L’atmosphère de Triton est bien moins dense,
avec une pression de surface de seulement 16µbar, ce qui correspond à la pression à environ 390 km
d’altitude sur Titan.

Les atmosphères peuvent également être décrites par le biais de leur profil de température T (z),
et celui-ci permet de mettre en évidence différentes couches atmosphériques, comme présenté sur la
Figure I.2 pour la Terre. Les noms des différentes couches atmosphériques utilisés sur Terre sont
aussi appliqués aux atmosphères extraterrestres. Par exemple, la troposphère de Titan correspond
à la zone au-dessus de la surface où la température diminue avec l’altitude. Cette couche s’arrête
à la tropopause, où l’on passe dans la stratosphère, zone où la température augmente de nouveau
lorsque l’on monte en altitude, jusqu’à la stratopause et ainsi de suite jusqu’à la limite supérieure
de l’atmosphère. La structure des zones atmosphériques n’est cela dit pas forcément la même dans
toutes les atmosphères : par exemple, Triton ne possède pas de mésosphère (le profil de température
de l’atmosphère de Triton sera présenté dans le chapitre II, sur la figure II.14).

Les atmosphères planétaires peuvent avoir des compositions différentes en fonction du corps étudié
(N2-O2 pour la Terre, CO2 pour Vénus et Mars, N2-CH4 pour Titan, ...), avoir des températures
et concentrations (nombre de molécules par unité de volume) très variées et interagir avec des
environnements très différents. Cela a logiquement une incidence sur la chimie qui s’y déroule : par
exemple, comme l’ensoleillement est beaucoup plus important sur Titan que sur Triton, on s’attend à
ce que la photolyse (l’interaction entre les photons solaires et les composés atmosphériques) soit bien
moindre dans l’atmosphère du second. Du fait des compositions variées et des processus très différents
qui agissent sur chaque atmosphère, l’étude détaillée de chacune d’elle permet de mieux comprendre
les phénomènes généraux qui les impactent de façon significative. Cette meilleure caractérisation
permet ensuite d’améliorer les modèles des autres atmosphères, même ceux qui portent sur des
atmosphères qui n’ont pas été (ou très peu) observées, comme celles des exoplanètes. Nous décrivons
ce qu’est un modèle d’atmosphère dans la partie suivante.
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FIGURE I.2 − Définition des différentes couches atmosphériques pour l’atmosphère terrestre en
fonction de différents paramètres physiques. Les couches définies à partir du profil thermique sont
indiquées en noir (à gauche de la courbe), celles définies en fonction des phénomènes de transport en
bleu et celle qui dépend de la concentration ionique en vert. Cette figure provient du cours sur les
atmosphères de M. Dobrijevic.

FIGURE I.3 − Profil de température dans l’atmosphère de Titan (Waite et al., 2013). Ce profil
permet de définir différentes couches dans cette atmosphère, par analogie avec la Terre.
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3 Qu’est-ce qu’un modèle d’atmosphère ?

Un modèle d’atmosphère est un modèle numérique qui permet, en utilisant un certain nombre de
données initiales, de déterminer la composition d’une atmosphère. Les données de base sont les
profils de température et de pression, les abondances des composés majoritaires, les sources d’énergie
qui peuvent impacter les espèces chimiques, et finalement un réseau chimique (i.e. un ensemble de
réactions chimiques) afin de comprendre comment les différents composés réagissent entre eux. On
peut également lui fournir des données additionnelles sur différents phénomènes physiques, comme par
exemple les coefficients de diffusion, les flux externes qui apportent de la matière à l’atmosphère, ou
la composition des glaces en surface, mais tout cela dépend de la complexité du code utilisé. On part
alors de ces conditions initiales, à un instant initial, et on "laisse ensuite" tous les phénomènes agir
simultanément sur l’atmosphère. Le modèle résout les équations différentielles qui décrivent les proces-
sus physico-chimiques afin de déterminer les valeurs des différents paramètres atmosphériques au cours
du temps. En attendant un temps suffisamment long, la valeur de ces paramètres se stabilise : on dit
que l’on a atteint l’état stationnaire. On peut alors observer comment notre atmosphère a évoluée
depuis l’instant initial, et donc voir quels phénomènes ont eu un impact significatif sur sa composition.

Un modèle d’atmosphère peut donc être plus ou moins complexe, en fonction du nombre de
phénomènes physiques considérés, mais aussi du nombre de dimensions spatiales (1D = altitude,
3D = altitude-longitude-latitude) utilisées et de la taille du réseau chimique. En effet, on ne peut
pas considérer tous les phénomènes connus et les modéliser de façon trop complexe, sinon le temps
de calcul pour atteindre l’état stationnaire devient rapidement très important. De plus, utiliser un
modèle très complexe afin d’obtenir des résultats très précis n’est pas toujours pertinent en fonction
de la quantité et/ou de la précision des données disponibles sur le corps étudié. On fait alors un
compromis sur le degré de complexité utilisé, afin de répondre à nos besoins en un temps raisonnable.
C’est pour cela que l’on trouve des modèles à une, deux ou trois dimensions.

Dans notre cas, nous utilisons un modèle à une dimension, car cela nous permet d’utiliser un
réseau chimique conséquent et de modéliser une atmosphère avec un nombre important de composés
chimiques, tout en gardant un temps de calcul raisonnable. Mais cela nous contraint à ne considérer
que des conditions moyennes pour le corps considéré. Dans les modèles à une dimension, une
atmosphère est modélisée comme un ensemble de couches horizontales réparties le long de l’axe
vertical des altitudes. Les phénomènes physico-chimiques se déroulent donc le long d’une ligne
verticale. Les modèles 3D permettent eux de modéliser l’entièreté de l’atmosphère d’un corps, ce qui
est d’ailleurs utilisé pour faire des modèles climatiques. Dans ces modèles, on ne considère donc pas
des niveaux répartis le long d’une ligne verticale mais des cellules atmosphériques, et chaque cellule
interagit avec les cellules adjacentes. Cela implique donc des besoins en temps de calculs bien plus
importants et il faut en général utiliser un réseau chimique très réduit afin d’obtenir des résultats en
un temps raisonnable (tout en utilisant des machines très puissantes).

Maintenant que nous avons décrit le fonctionnement du modèle de manière globale, discutons
plus en détails des différents processus qui impactent la composition des atmosphères planétaires et
que nous prenons en compte dans notre modèle.

6



4. Les processus atmosphériques

4 Les processus atmosphériques

Une atmosphère est un système soumis à de nombreux phénomènes internes et externes. Dans
notre cas, comme nous utilisons un modèle à une dimension, les processus internes pris en compte
sont le transport des composés atmosphériques, la chimie et la condensation de certaines espèces.
Le transport permet de décrire la diffusion des composés par divers processus physiques (vents,
turbulence, diffusion moléculaire, ...), qui provoquent un déplacement des composés atmosphériques
et donc une variation de leur abondance. La chimie décrit pour sa part comment les différents
composés réagissent entre eux, et donc quels composés sont produits ou détruits lors des réactions.
Celles-ci se déroulent à des vitesses différentes en fonction de la composition atmosphérique, de la
température et de la pression. On parle de photochimie lorsque les réactions se déroulent suite à
l’interaction entre les composés atmosphériques et le rayonnement solaire (chimie déclenchée par les
photons). La chimie atmosphérique est différente en fonction de l’altitude et peut avoir un impact sur
d’autres grandeurs, comme par exemple la température, car certaines réactions absorbent ou libérent
de l’énergie. Enfin, la condensation de certaines espèces intervient lorsque leur concentration dépasse
la limite de saturation de l’atmosphère, qui est d’autant plus faible que la température est basse
(voir Chapitre II, partie 1.3 pour plus de détails). Ce phénomène est responsable de l’apparition du
brouillard et des nuages d’eau sur notre planète. D’autres processus pourraient également être pris
en compte, comme l’interaction entre l’atmosphère et la surface par le biais de la sublimation des
glaces de surface ou du volcanisme par exemple.

Ces processus ont lieu "à l’intérieur de l’atmosphère", mais on peut également prendre en compte
les interactions entre cette atmosphère et l’espace qui l’entoure. Par exemple, en plus des photons
solaires, l’atmosphère peut recevoir de l’énergie en interagissant avec les électrons présents dans la
magnétosphère (créée par le corps étudié ou par la planète autour de laquelle il orbite) ou par le
rayonnement qui proviennent de l’espace interplanétaire. Elle peut également être bombardée par des
micrométéorites qui apportent, par exemple, de l’eau et des composés oxygénés. Tous ces phénomènes
apportent de la matière et/ou de l’énergie à l’atmosphère. Au niveau de sa limite supérieure, certains
composés légers peuvent aussi s’échapper (en échappant à l’attraction gravitationnelle du corps). Un
schéma récapitulatif des processus qui agissent sur la composition atmosphérique dans notre modèle
est présenté sur la Figure I.4.

Tous ces phénomènes font d’une atmosphère planétaire un système complexe, où une myriade
de processus peuvent être pris en compte avec un degré de complexité variable (la courte liste de
processus donnée précédemment n’est pas exhaustive). Évidemment, tous ces phénomènes n’auront
pas la même importance dans toutes les atmosphères planétaires. Lors de la mise en place d’un
modèle, il faut donc sélectionner tous les processus importants qui agissent sur l’atmosphère étudiée,
en fonction de son environnement et de nos connaissances, afin d’essayer de la représenter du mieux
possible. Les résultat du modèle sont ensuite comparés aux observations, ce qui permet de mieux
quantifier l’importance des divers phénomènes dans l’atmosphère étudiée, et également de comparer
ces processus à ceux à l’oeuvre dans d’autres atmosphères planétaires.
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FIGURE I.4 − Représentation schématique de divers phénomènes qui peuvent être pris en compte
dans un modèle d’atmosphère à une dimension, dans le cas où l’atmosphère se situe au-dessus d’une
surface. À noter que nous avons placé certains phénomènes (vents, condensation et turbulence) à des
altitudes représentatives pour l’atmosphère de Triton, mais cela n’est pas généralisable à toutes les
atmosphères planétaires.

5 Pourquoi développer un nouveau modèle de l’atmosphère de Triton
?

Triton n’a à ce jour été observé à proximité que par la mission Voyager 2 en 1989. Cette sonde
a effectué un survol de Triton, ce qui a révolutionné notre compréhension de ce corps lointain,
comme nous le détaillerons dans le chapitre suivant. À la suite de ces observations, des modèles
atmosphériques ont été développés afin d’essayer de mieux contraindre et comprendre les différents
processus clés qui ont un impact sur sa composition atmosphérique. Ces modèles ont exploité au
maximum les observations de Voyager 2, et les modèles photochimiques les plus avancés ont été
publiés en 1995 (Krasnopolsky & Cruikshank, 1995; Strobel & Summers, 1995). Depuis, aucune
mission n’a été envoyée pour étudier le système neptunien, et seules quelques rares mesures depuis la
Terre ont permis d’en apprendre davantage sur Triton. Nos connaissances sur son atmosphère n’ont
donc que peu progressé depuis 30 ans.

Cependant, la modélisation des atmosphères planétaires ne repose pas uniquement sur l’observation
directe de celles-ci, mais également sur celles d’autres atmosphères avec des propriétés similaires : on
parle alors de planétologie comparée. Dans le cas de Triton, il se trouve que son atmosphère est,
en première approximation, similaire à celle de Titan, le principal satellite de Saturne. Les deux
corps possèdent en effet une atmosphère majoritairement composée de diazote (N2), et contiennent
du méthane (CH4). Or, Titan a été étudié en détails tout au long de la mission Cassini-Huygens
entre 2004 et 2017. Ces multiples observations étalées sur une large plage de temps ont permis des
avancées significatives dans la compréhension de la chimie atmosphérique de ce satellite, et donc de
développer des modèles d’une complexité inédite. Les modèles photochimiques à une dimension de
l’atmosphère de Titan intègrent plus d’un millier de réactions chimiques et plus d’une centaine de
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composés (Dobrijevic et al., 2016; Vuitton et al., 2019), ce qui est bien plus important que ce qui
était considéré dans les modèles de l’atmosphère de Triton (environ une centaine de réactions et une
cinquantaine de composés). Ces modèles ont également montré l’importance de la chimie ionique et
de son couplage avec la chimie des composés neutres. Par exemple, celle-ci est indispensable pour
retrouver des abondances de benzène cohérentes avec les observations, car la chimie des ions a un
impact significatif sur la production d’espèces aromatiques.

Utiliser une chimie aussi complexe que celle considérée pour modéliser l’atmosphère de Titan
est donc possible pour l’atmosphère de Triton, car leur composition primaire est similaire. Utiliser
cette chimie pourrait permettre de mieux comprendre les processus chimiques clés qui influent sur
la composition de l’atmosphère de Triton, et peut-être de mieux comprendre certains résultats qui
étaient encore débattus lors de la publication des précédents modèles, comme par exemple la présence
d’une ionosphère très dense. Ce travail est d’autant plus important que la communauté milite pour
qu’une nouvelle mission vers Neptune soit mise en place par les agences spatiales, et il est certain
que si une telle mission voyait le jour, elle irait également étudier Triton et son atmosphère en
détails. Développer un nouveau modèle photochimique de l’atmosphère de Triton avec une chimie
plus complète permettrait donc de mieux comprendre les phénomènes physiques et chimiques qui ont
une influence sur sa composition. Cela permettrait par exemple d’optimiser les futurs instruments en
vue de la détection de nouveaux composés atmosphériques.

FIGURE I.5 − Vues d’artiste des sondes spatiales Voyager 2 (gauche) (Crédits : NASA/JPL-
Caltech) et Cassini-Huygens (droite) (Crédits : ESA). Images des banques d’images JPL et ESA
respectivement.

Dans ce manuscrit, nous présenterons donc les différentes étapes effectuées pour développer ce
nouveau modèle photochimique de l’atmosphère de Triton. Nous commencerons dans le Chapitre
II par une revue des connaissances sur ce corps, en majorité obtenues lors de la mission Voyager 2,
mais aussi lors d’observations plus récentes depuis la Terre. Dans ce même chapitre, nous décrirons
également les précédents modèles photochimiques de cette atmosphère développés après le survol.
Dans le Chapitre III, nous présenterons notre modèle photochimique, les équations utilisées pour
calculer la composition atmosphérique de Triton, les hypothèses que nous effectuons lors de la
modélisation ainsi que les variables d’entrées. Nous donnerons ensuite les premiers résultats et
présentons une étude des incertitudes du modèle. Dans le Chapitre IV, nous détaillerons le couplage
entre notre modèle photochimique et un modèle de transport électronique, couplage que nous avons
mis en place afin d’améliorer la modélisation de l’interaction entre Triton et la magnétosphère de
Neptune. Enfin, le Chapitre V décrira les potentielles futures missions vers Triton, avant que nous ne
présentions nos conclusions dans le Chapitre VI.
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Chapitre II. Revue des connaissances actuelles sur Triton

Dans ce chapitre, nous allons effectuer une revue des connaissances actuelles sur Triton. La
grande majorité de ce que nous allons évoquer a été appris grâce aux observations effectuées par
la sonde Voyager 2, qui a effectué un survol de Triton en août 1989. Au plus proche, la sonde est
passée à 40 000 km de Triton. Cette mission est à ce jour toujours la dernière a avoir traversé le
système neptunien, et donc la dernière à avoir permis des études à proximité de Triton. Pour effectuer
une synthèse des connaissances acquises lors de cette mission, nous nous appuyons sur l’ouvrage
"Neptune and Triton" de Cruikshank et al. (1995), qui est lui-même une compilation d’articles sur les
principaux résultats scientifiques issus de l’exploitation des données de Voyager 2. Nous en reprenons
les informations clés pour ce qui est de Triton et les complétons avec des résultats scientifiques plus
récents, publiés suite à des observations menées depuis la Terre après la parution de cet ouvrage. Nous
précisons que notre revue des articles récents se focalise sur l’atmosphère de Triton, qui est l’objet de
cette thèse (nous ne parlerons donc pas, par exemple, des articles qui portent sur la surface de Triton).

Suite à cela, nous présenterons plus en détails les différents modèles photochimiques de l’atmosphère
de Triton qui ont été développés depuis le survol. Nous expliciterons donc les différentes étapes qui
ont conduit à la production des modèles les plus complets, publiés en 1995, et qui servent de base
pour notre travail. Mais avant d’effectuer cette revue, nous allons présenter la sonde Voyager 2, dont
nous utiliserons les données tout au long du manuscrit, ainsi que quelques concepts de chimie qui
seront utiles pour la compréhension globale de notre travail.

1 Informations et concepts préliminaires

1.1 Voyager 2 : instrumentation et survol de Triton

La sonde Voyager 2 a transité dans le système neptunien en août 1989. Elle est passée au plus près
de Neptune le 25 août, et le survol de Triton a eu lieu ce même jour. La sonde est passée au plus
près à 40 000 km du satellite. Lors de ce survol, la sonde a utilisé sa panoplie d’instruments afin de
caractériser Triton avec une précision inédite. Les principaux instruments dont nous allons parler
sont donnés dans la Table II.1.

Les mesures dont nous allons le plus parler durant la thèse sont celles d’occultations effectuées
avec les instruments RSS et UVS. Le principe est, pour le premier instrument, de faire passer le
signal radio de la sonde à travers l’atmosphère et d’ensuite étudier sa déformation lors de sa réception
sur Terre. Pour le second, on analyse la déformation du spectre lumineux d’une étoile située derrière
l’atmosphère du corps à étudier par rapport à la sonde.

Une seule occultation radio a été effectuée, qui a donné deux mesures : une au point où Triton a
"caché Voyager 2" et une au point où Voyager 2 est "sortie de derrière Triton". Les résultats sont
présentés dans Tyler et al. (1989). Les points d’occultation étaient situés à 45◦N (entrée, hémisphère
"hiver") et 16◦S (sortie, hémisphère "été").

Deux observations d’occulation UV ont eu lieu : une occultation solaire et une de β Canis Major,
qui ont donné deux jeux de données chacune. Les résultats tirés de ces observations sont présentés
dans Broadfoot et al. (1989). Les mesures les plus utilisées sont celles de l’occultation solaire, dont
les points d’occultation étaient situés à 26◦N (entrée, hiver) et 44◦S (sortie, été).

12



1. Informations et concepts préliminaires

CRS Cosmic Ray System

Instrument utilisé pour l’étude des rayons cosmiques. Il se divise en deux
parties : une pour les hautes énergies (6-500)MeV/nucléon, et une pour
les basses énergies (15-30)MeV/nucléon. Ces deux parties étudient les
rayons cosmiques de Z = 1 à 30. Une dernière partie de l’instrument est
dédiée aux électrons d’énergie comprise entre 3 et 100 MeV.

IRIS InfraRed Interferometer
Spectrometer

Instrument qui combine un interféromètre de Michelson (4-55µm) et un
radiomètre à une bande (0,33-2µm). Il sert à étudier l’équilibre thermique
local et global, la composition atmosphérique et le profil de température.

ISS Imaging Science
Subsystem

Ensemble de deux caméras (une à grand angle et une à angle réduit)
qui prennent des photos des corps étudiés. Il est utilisé pour étudier la
dynamique atmosphérique et les nuages, mais aussi pour déterminer les
caractéristiques physiques des corps observés (taille, axe de rotation,...),
étudier leur géologie et leurs anneaux. Il a aussi permis d’identifier de
nouveaux satellites de Neptune.

LECP Low-Energy Charged
Particles

Instrument dédié à l’étude des particules énergétiques des milieux plané-
taires et interplanétaires, composé de 6 détecteurs solides de type "surface-
barrier". Ce détecteur permet d’identifier les protons, les particules α
et les noyaux plus lourds (jusqu’à Z=26) avec une énergie de 15 keV à
≈150 MeV. Il détecte également les électrons avec une énergie entre 10 keV
et ≈11 MeV.

PLS PLasma Spectrometer
Ensemble de deux cavités de Faraday qui permet de déterminer les pro-
priétés macroscopiques des ions du plasma (vitesse, densité, pression). Les
mesures étaient effectuées entre 5 eV et 1 keV.

RSS Radio Science
Subsystem

Système de télécommunications de Voyager, aussi utilisé pour caractériser
les différents corps en étudiant la propagation des ondes. Cela a permis
d’étudier les propriétés physiques des atmosphères et des ionosphères ainsi
que le champs de gravité, la densité et la masse des corps.

UVS UltraViolet
Spectrometer

Instrument utilisé pour déterminer les propriétés atmosphériques par la
mesure de son émission ou par occultation dans la gamme de longueur
d’onde (40-160 nm).

TABLE II.1 − Instruments embarqués par Voyager 2 qui seront cités dans cette thèse. Les informations sur ces
instruments viennent des archives de la NASA.

1.2 La chimie des atmosphères

En fonction de l’environnement auquel elle est confrontée et de ses propres conditions physiques, une
atmosphère planétaire peut être le théâtre de nombreux processus chimiques. Par exemple, du côté
jour de la planète, le rayonnement solaire va pouvoir exciter, dissocier ou ioniser certains composés.
Si la température atmosphérique est faible, certaines espèces vont condenser, ce qui aura pour effet
de produire des aérosols qui peuvent donner lieu à une chimie toute particulière (on précise que dans
la suite du manuscrit, on appelera aérosols des particules liquides ou solides en suspension dans
l’atmosphère). Ou si le corps en question possède une magnétosphère (ou s’il orbite autour d’un
corps qui en posséde une), il est probable que des électrons interagissent avec l’atmosphère.
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Nous allons donc donner ici les différents types de réactions chimiques prises en compte dans
notre modèle, qui visent à modéliser certains de ces phénomènes en fonction des conditions physiques
régnant dans l’atmosphère. Au cours de cette partie et dans la suite du manuscrit, nous allons utiliser
de manière récurrente des termes dont voici les définitions :

• k : constante de réaction, elle exprime si une réaction se déroule vite/est probable (constante
de réaction élevée) ou si elle est lente/a peu de chances de se produire (constante de réaction
faible). Elle s’exprime en s−1, cm3.s−1 en fonction du type de réaction. Son calcul est également
modifié en fonction de celui-ci. Pour les réactions à trois corps, k se calcule par l’intermédiaire
de k0, k∞ et kR, trois constantes intermédiaires pour la limite des basses pressions, hautes
pressions et pour la recombinaison, respectivement.

• Réactifs : espèces chimiques qui réagissent entre elles. Ils seront notés par exemple A, B.

• Produits : espèces chimiques produites lors de la réaction. Ils seront notés par exemple C, D.

• M : troisième corps, composé qui apparait à la fois en réactant et en produit de la réaction. Il
n’est donc ni créé, ni détruit au cours de la réaction mais sert de catalyseur à celle-ci.

• hν : symbole des photons. Ces photons ont une certaine énergie E = hν = hc
λ où λ est la

longueur d’onde du photon, ν sa fréquence et h et c sont respectivement la constante de Planck
et la vitesse de la lumière.

• e− : symbole des électrons.

• Te− : température électronique, qui n’est pas nécessairement égale à la température atmo-
sphérique. Cette température est utilisée dans le calcul de certaines constantes de réaction.

• br : rapport de branchement. C’est la probabilité qu’une réaction produise un certain ensemble
de produits. Si la réaction A + B a 60% de chances de produire C + D, alors le rapport de
branchement pour la réaction A + B −→ C + D est 0,6. La somme des rapports de branchement
pour un même jeu de réactifs est toujours égale à 1. Si l’un des réactifs est un photon ou un
électron, ces rapports dépendent généralement de l’énergie de ces photons ou de ces électrons.

• σ : section efficace d’interaction : exprime la "probabilité d’interaction" entre une espèce
donnée et une particule incidente (photon ou électron par exemple). Elle a la dimension d’une
surface (cm2). Il faut donc imaginer "une surface qui entoure le composé chimique" et "si une
particule passe à travers cette surface, alors les deux espèces réagissent entre elles". La réaction
a donc d’autant plus de chances de se produire que la section efficace est grande.

• F̃ (λ, z) : flux de photons de longueur d’onde λ à l’altitude z. On appelle ce flux le flux actinique.
Il s’exprime en photons/cm2/s/nm.

• α, β, γ : coefficients utilisés pour calculer les constantes de réaction. Leur valeur est mesurée
par des chimistes en laboratoire et/ou déterminée théoriquement.

• χ : facteur d’élargissement. C’est un facteur particulier nécessaire au calcul de la constante de
réaction des réactions à 3 corps.

• nA(z) : la concentration du composé A à l’altitude z, i.e. le nombre de molécules A par unité
de volume, qui est donc exprimée en cm−3.

• prode−(z) : taux de production électronique à l’altitude z. Donne le nombre global d’électrons
produits par les réactions d’électro-ionisation par seconde et par unité de volume, qui est donc
donné en cm−3.s−1.
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La table II.2 présente les différents types de réactions considérées dans le modèle photochimique de
l’atmosphère de Triton, ainsi que la formule utilisée pour calculer leur constante de réaction.

Type de réaction Formule chimique Constante de réaction k

Photodissociation A + hν −→ C + D
∫ λ2

λ1
br(λ)σ(λ)F̃ (λ, z)dλ

Réaction à 2 corps A + B −→ C + D α×
(
T (z)
300

)β
× exp

(
−γ
T (z)

)
Réaction à 3 corps A + B + M −→ C + D + M

k0×nM(z)×χ+kR

1+
k0×nM(z)

k∞

Photoionisation A + hν −→ C+ + D + e−
∫ λ2

λ1
br(λ)σ(λ)F̃ (λ, z)dλ

Réaction ion-neutre A + B+ −→ C+ + D

br × α×
(
T (z)
300

)β
× exp

(
−γ
T (z)

)
br × α×

(
0, 62 + 0, 4767× β ×

√
300
T (z)

)
br × α×

(
1 + 0, 0967× β ×

√
300
T (z) +

β2

10,526 × 300
T (z)

)
Électro-dissociation A + e− −→ C + D + e−

br×prode−(z)
nA(z)

Électro-ionisation A + e− −→ C+ + D + 2e−
br×prode−(z)

nA(z)

Recombinaison dissociative A+ + e− −→ C + D br × α×
(
Te− (z)
300

)β
× exp

(
−γ

Te− (z)

)
Recombinaison radiative A+ + e− −→ A + hν br × α×

(
Te− (z)
300

)β
× exp

(
−γ

Te− (z)

)

TABLE II.2 − Types de réactions chimiques considérés dans notre modèle photochimique, leur formule de
réaction typique ainsi que la ou les formules utilisées pour calculer leur constante de réaction. Pour connaître la
signification des différents symboles, se référer au texte.

Une fois les différentes constantes de réaction déterminées, on peut alors calculer, en fonction de
la réaction, les taux de production P (z) et les taux de pertes L(z) de chacun des composés impliqués.
Les taux de production concernent les produits et les taux de perte les réactifs. Pour les réactions de
photolyses (A + hν) ou qui impliquent un électron incident (A + e−), les constantes de réaction
sont en s−1 les taux de production et de perte s’obtiennent donc par :

P (z) = k(z)× nA(z) = nAL(z) (II.1)

Pour les autres réactions, k est en cm3.s−1, et on a :

P (z) = k(z)× nA(z)× nB(z) = nA/BL(z) (II.2)

où nA/B veut dire "concentration de A ou B", en fonction du composé que l’on considère. On a alors
P (z) en cm−3.s−1 et L(z) en s−1.

15



Chapitre II. Revue des connaissances actuelles sur Triton

1.3 Pression de vapeur saturante

La définition de la pression de vapeur saturante est la suivante :

Au voisinage d’un corps à l’état liquide se trouve une phase gazeuse de ce corps (vapeur) qui
exerce une pression de vapeur. La pression de vapeur Pv ne dépend que de la température et
pas de la quantité de liquide, ni de la présence d’autres gaz. En vase clos, il y a autant de
molécules quittant la surface du liquide pour se vaporiser que de molécules qui condensent et
retombent dans le liquide. Ces deux phases de la matière sont en équilibre de vaporisation :
il règne une pression de vapeur saturante.

L’équilibre de vapeur saturante est atteint lorsque la pression du gaz atteint sa pression de vapeur
saturante. Comme dit dans la définition, une fois cette limite atteinte, la pression du gaz ne peut
plus augmenter (si du liquide s’évapore, du gaz se liquéfie en compensation). On peut donc exprimer
l’abondance maximale que peut avoir un composé comme le rapport entre sa pression de vapeur
saturante et la pression totale :

ymax
i (z) =

nmax
i (z)

ntot(z)
=

Pv(i, T (z))

P(z)

où yi est la fraction molaire, ni la concentration de l’espèce considérée, ntot la concentration totale et
z l’altitude du niveau considéré. Pour passer de la première fraction à la seconde, on a utilisé la loi
des gaz parfaits P = nkBT , avec P la pression, kB la constante de Boltzmann et T la température.

Cet équilibre est également possible entre une phase gazeuse et solide d’un même composé. Dans
ce cas, la pression de vapeur se calcule en utilisant une formule propre à l’équilibre gaz-glace et qui
est donc différente de celle pour l’équilibre gaz-liquide. Pour Triton, c’est le cas glace-gaz qui nous
intéresse, comme nous le verrons par la suite. On donne sur la Figure II.1 les courbes de pression de
vapeur saturante pour l’équilibre glace-gaz qui seront utiles pour la modélisation de l’atmosphère
de Triton. Les formules de Pv viennent de l’article de Fray & Schmitt (2009). On peut y voir qu’à
38 K (la température à la surface de Triton), parmi les composés choisis, c’est N2 qui a la pression de
vapeur la plus élevée, et qui peut donc avoir l’abondance la plus importante.

FIGURE II.1 − Pressions de vapeur saturante Pv de certains composés importants de l’atmosphère
de Triton. Les Pv sont calculées pour un équilibre glace-gaz et avec des formules de l’article de Fray
& Schmitt (2009). La ligne noire en pointillés indique 38 K, la température à la surface de Triton.
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1. Informations et concepts préliminaires

Du fait de la limitation de la pression partielle de certains composés par leur pression de vapeur
saturante, certaines espèces peuvent parfois condenser dans les atmosphères planétaires. Par exemple,
sur Terre ou sur Titan, la couche atmosphérique la plus proche de la surface est la troposphère, où la
température diminue avec l’altitude (voir Figures I.2 et I.3 de l’introduction). Comme les pressions de
vapeur saturante sont des fonctions croissantes de la température, celles-ci diminuent avec l’altitude
dans ces troposphères, et font baisser l’abondance maximale atteignable des espèces condensables. Si
l’abondance de ces espèces est supérieure à la limite imposée par la pression de vapeur saturante, elles
condensent, ce qui forme des brumes composées de gouttes ou de glaces. Ce phénomène est illustré
pour Titan sur la Figure II.2. Les trois composés qui y sont présentés (C2H2, C2H4 et HCN) sont
formés chimiquement dans la haute atmosphère et diffusent vers la surface. Comme la température
diminue avec l’altitude dans cette zone, la pression de vapeur saturante de ces composés diminue
également, ce qui implique une baisse de leur abondance maximale. On observe alors que sur un
certain intervalle d’altitude, leur abondance a la même valeur que le ratio Pv

P : le composé est à
saturation et condense.

FIGURE II.2 − Comparaison à titre d’illustration entre les rapports Pv
P = ymax

i (traits pointillés)
et les fractions molaires (traits pleins) de C2H2, C2H4 et HCN dans la basse atmosphère de Titan.
Les profils Pv

P viennent de Moses et al. (1992) (C2H2 et C2H6) et Haynes (2012) (HCN). Les profils
de fraction molaire sont calculés avec le modèle photochimique 1D de l’atmosphère de Titan de
Dobrijevic et al. (2016).

Une chose importante à retenir de la Figure II.1 est que les pressions de vapeur ne sont générale-
ment mesurées que sur un certain intervalle de température. Comme pour les réactions chimiques,
il est bien plus simple d’effectuer ces mesures proches de 300K (température ambiante) qu’aux
très faibles températures typiques des atmosphères planétaires. Les mesures de pression de vapeur
aux températures qui règnent dans l’atmosphère de Triton sont rares. Nous nous contentons donc
d’utiliser les meilleures formules disponibles et de les extrapoler aux températures représentatives de
l’atmosphère de Triton.

Maintenant que nous avons défini les éléments de base nécessaires à notre travail, commençons la
revue des connaissances actuelles sur Triton.
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Chapitre II. Revue des connaissances actuelles sur Triton

2 L’origine de Triton

La majeure partie des informations données dans cette partie proviennent de l’article de
McKinnon et al. (1995), et des articles qui y sont cités.

Un des aspects remarquables à propos de Triton est la forte inclinaison de son plan orbital par
rapport au plan équatorial de Neptune, qui est de 157◦ (voir image de gauche de la Figure II.3).
Comme celle-ci est supérieure à 90◦, l’orbite de Triton est rétrograde (le sens de révolution de Triton
autour de Neptune est opposé au sens de rotation de la planète sur elle-même), comme montré sur
l’image de droite de la Figure II.3, où les satellites proches de Neptune sont progrades (sens de
révolution identique au sens de rotation de Neptune). Ces deux caractéristiques font de Triton un
satellite irrégulier.

FIGURE II.3 − Gauche : illustration de l’inclinaison du plan orbital de Triton (rouge) par rapport
au plan équatorial de Neptune (vert) (Crédits : NASA, JPL, US Geophysical Survey, ZYjacklin).
Droite : système satellitaire de Neptune jusqu’à Triton. On y voit la présence de plusieurs petits
satellites proches de Neptune, dont l’orbite est prograde et dans le plan équatorial de la planète, et
Triton, dont l’orbite est rétrograde et inclinée. Image créée à partir d’observations du Hubble Space
Telescope (HST) (Crédits : NASA, ESA, A. Feild).

Voyager 2 a également observé que Triton est de taille comparable à Pluton et que, comme la
planète naine, il possède une atmosphère ténue composée de diazote (N2). Le ratio masse roche

masse glace est
également similaire pour ces deux corps et de l’ordre de 70

30 . Tous ces indices semblent indiquer une
formation de Triton externe au système neptunien, probablement dans la Ceinture de Kuiper, suivie
d’une capture par Neptune. Au moment du survol de Voyager 2 et dans les années qui ont suivi,
deux hypothèses principales existaient pour expliquer la capture de Triton : la première est celle
d’une collision entre Triton et un des satellites originels de Neptune, et la seconde celle d’une capture
par freinage dans la nébuleuse protoplanétaire de Neptune.

Dans ces deux scenarii, Triton, après s’être formé dans la Ceinture de Kuiper, se serait trouvé
à proximité de Neptune. Suite à la collision ou à l’intéraction avec le disque de gaz, il aurait été
dévié de son orbite initiale et placé sur une orbite très excentrique autour de la planète. Du fait des
forces de marées gravitationnelles (et des multiples passages dans le disque), Triton aurait ensuite été
progressivement freiné, ce qui aurait entrainé une diminution du demi-grand axe de son orbite et donc
une circularisation de celle-ci. De ce fait, lors de cette circularisation, il serait entré en collision avec
d’autres satellites originels de Neptune, ou les aurait tout simplement éjectés du sytème neptunien.
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2. L’origine de Triton

Cela permettrait, en plus d’expliquer la capture de Triton, d’expliquer la distribution singulière des
satellites neptuniens observée depuis le passage de Voyager 2 : des petits satellites situés à moins
de 5RN de la planète (RN correspond à un rayon de Neptune, soit 24 765 km), puis aucun satellite
jusqu’à Triton, le seul "gros" satellite à 14 RN sur une orbite très inclinée et rétrograde, puis de
nouveau aucun satellite jusqu’à Néréide, dont l’orbite extrêmement elliptique a un demi-grand axe
de 222 RN. Cette configuration, illustrée sur la Figure II.3, est par exemple très différente de celle
observée pour Uranus, dont les principaux satellites sont plus uniformément répartis et tous dans le
plan équatorial de la planète.

Les modèles de capture par collision et par freinage dans la nébuleuse protoplanétaire ont tous
deux des avantages et des inconvénients. Le modèle par collision a l’avantage que celle-ci peut se
produire sur une très large plage de temps, du moment que Triton, Neptune et son système sont
formés, soit une fenêtre de plusieurs milliards d’années, puisque l’âge estimé du Système solaire est de
4,5 milliards d’années. Suite à la collision, l’orbite pourrait se circulariser en seulement 300 millions
d’années, ce qui est court par rapport à l’âge du Système solaire. Cependant, la probabilité que
Triton entre en collision avec un autre corps de moins de 10% de sa masse (condition nécessaire, sinon
Triton est détruit à l’impact) est géométriquement très faible. Goldreich et al. (1989) ont estimé que
la probabilité qu’un tel scénario se soit produit est de 0,001%, en considérant un système satellitaire
originel similaire à celui d’Uranus.

Le modèle de capture par freinage dans la nébuleuse protoplanétaire possède une géométrie plus
avantageuse, car la nébuleuse est spatialement plus étendue. Mais elle a l’inconvénient d’une fenêtre
temporelle de capture bien plus restreinte, car la durée de vie de ce genre de disque est seulement
de 103 à 106 ans en fonction du type de disque considéré. Elle augmente également fortement le
risque de destruction de Triton : si le freinage est trop important, le satellite peut spiraler et finir par
tomber sur la planète. Après le survol de Voyager 2, l’hypothèse privilégiée était celle de la capture
par collision, en grande partie du fait de sa temporalité avantageuse.

Modèle de capture le plus récent : Agnor & Hamilton (2006)

Plus récemment, une nouvelle hypothèse a été avancée par Agnor & Hamilton (2006) : celle d’une
capture par interaction gravitationnelle entre Neptune et un système double. Un système double
est similaire à un système planète-satellite (comme le système Terre-Lune par exemple), mais où
les deux corps ont une masse semblable. Dans ce cas, l’un n’orbite pas autour de l’autre mais les
deux orbitent autour du barycentre (i.e. le centre de masse) du système. Ce genre de système a
été observé plusieurs fois et représenterait ≈11% des corps de la Ceinture de Kuiper (Stephens &
Noll, 2006), dont l’exemple le plus connu est celui du système Pluton-Charon. Dans cette hypothèse,
Triton se serait également formé dans cette ceinture et aurait fait partie d’un système binaire. Lors
d’un passage proche de Neptune, la planète aurait capturé Triton en "remplaçant" le deuxième corps
du système binaire, qui aurait alors été éjecté. Cette hypothèse conserve donc la grande fenêtre
temporelle du modèle par collision, tout en ayant une bien meilleure probabilité géométrique et en
supprimant certaines contraintes, comme celle qui empêche le satellite impacté d’être trop massif
sous peine de détruire Triton. Au final, Agnor & Hamilton (2006) concluent que la capture lors
d’une unique rencontre système binaire-Neptune qui entraine une capture de Triton est d’au moins
12,5%, ce qui est bien plus élevé que les probabilités de capture estimées pour les deux autres scenarii
présentés dans McKinnon et al. (1995).
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3 La surface et la basse atmosphère de Triton

La majeure partie des informations à propos de la surface de Triton données dans cette
partie proviennent des articles de Brown et al. (1995) (surface) et Yelle et al. (1995) (basse
atmosphère).

3.1 Surface

Triton a l’une des surfaces les plus jeunes observées dans le Système solaire, avec un âge estimé à moins
de 100 millions d’années, voire possiblement moins de 10 millions. Cette apparente jeunesse serait le
résultat d’un ressurfaçage/lissage régulier dû aux forces de marées gravitationnelles d’obliquité subies
par Triton, provoquées par l’inclinaison de son orbite par rapport au plan équatorial de Neptune.
Une calotte polaire largement étendue, que l’on suppose composée de glaces de composés volatils, a
aussi été observée au pôle sud (voir la photo présentée sur la figure I.1 de l’introduction). La présence
d’une calotte similaire au pôle nord est hypothétique, car ce pôle était plongé dans la nuit polaire au
moment du survol et n’a donc pas pu être observé.

La température de surface a été mesurée avec l’instrument IRIS de Voyager 2 à 38+3
−4 K (Conrath

et al., 1989), soit -235◦C, ce qui fait de Triton l’un des corps connus les plus froids du Système
solaire. Cette mesure est également cohérente avec les mesures effectuées avec l’instrument RSS qui
a permis de déterminer une température atmosphérique proche de la surface de 37±4 et 43±5K
aux points d’occultation hiver et été respectivement. La surface est principalement recouverte de
glace de N2, CH4, CO et de CO2. N2 et CH4 avaient déjà été détectés depuis la Terre bien avant
Voyager 2 (Cruikshank & Silvaggio, 1979; Cruikshank & Apt, 1984; Cruikshank et al., 1984), tandis
que CO et CO2 ont été détectés plus tard, en étudiant le spectre de réflexion proche infrarouge
(Cruikshank et al., 1991, 1993). Malgré la très faible température, les glaces de N2, CH4 et CO peuvent
sublimer et fournir du gaz à l’atmosphère. N2 et CH4 ont en effet été détectés dans l’atmosphère
de Triton par Voyager 2, et N2 en est le composé majoritaire (Broadfoot et al., 1989). CO n’a en
revanche pas été détecté lors du survol, mais a été observé depuis la Terre plus récemment (voir
partie 3.3). La pression de vapeur saturante de N2 à 38K est également proche de la pression
de surface mesurée par Voyager 2, qui est de (17±2)µbar (Tyler et al., 1989). Cela semble donc
indiquer que N2 est le principal composant des glaces de surface et que l’atmosphère de Triton est à
l’équilibre de vapeur saturante avec ces glaces. Ce type particulier d’atmosphère est très efficace pour
transporter l’énergie libérée lors de la sublimation des glaces (i.e. la chaleur latente), chaleur qui est
transportée par des vents qui uniformisent la température des glaces partout à la surface de Triton,
même du côté nuit où sur l’hémisphère plongé dans la nuit polaire (Trafton, 1984). Ce transport
s’effectue par le biais des volatils produits dans l’hémisphère qui reçoit le plus de rayonnement solaire
vers l’hémisphère en recevant le moins. Au moment du survol, ce transport s’effectuait donc du
sud vers le nord, car l’hémisphère sud était en été et l’hémisphère nord en hiver. Comme la tem-
pérature de surface est supposée homogène, la pression à la surface est également considérée constante.

Concernant les glaces d’autres composés que l’azote, il a été observé que les raies de la glace
de méthane mesurées sur Triton sont légèrement décalées vers le bleu (de 0,007 à 0,014µm), en
comparaison des raies mesurées en laboratoire pour de la glace de CH4 pure (Cruikshank et al., 1993).
Cela peut donc indiquer que ces glaces sont mélangées à celles de N2, hypothèse qui a été confirmée
par des expériences en laboratoire pour une abondance de CH4 inférieure à 0,25%. L’abondance de
CH4 dans les glaces a finalement été estimée à 0,05% (meilleur ajustement aux mesures de raies),
avec une incertitude d’un facteur 2 à 4.
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Comme CO n’a pas été détecté dans l’atmosphère de Triton par Voyager 2, (Broadfoot et al.,
1989) ont estimé une limite supérieure sur l’abondance atmosphérique de ce composé de 1%. Or,
cette limite est inférieure à l’abondance qu’aurait CO s’il était à l’équilibre de vapeur saturante
avec les glaces de surface, qui serait de ymax

CO = 0, 074 à 38 K (la formule de Pv utilisée pour calculer
ymax
i (CO) est celle de Brown & Ziegler 1980). Pour expliquer cette différence, on peut considérer

que les glaces de CO sont également mélangées à celles N2 (Cruikshank et al., 1993). Dans ce cas et
pour une solution idéale, le calcul de l’abondance atmosphérique de ce composé se fait avec la loi de
Raoult :

yCO(38K) ≤ Pv(CO, 38K)

Ps
× xs(CO)

avec yCO l’abondance atmosphérique de CO,
Pv sa pression de vapeur saturante,
Ps la pression à la surface de Triton

et xs son abondance dans la glace.

Comme xs est compris entre 0 et 1, la fraction molaire atmosphérique de CO obtenue avec cette
formule est plus faible que celle obtenue pour de la vapeur de CO en équilibre avec de la glace pure
du même composé. En utilisant cette formule, Cruikshank et al. (1993) obtiennent une abondance
de CO dans la glace de N2 de 0,1%, avec un facteur 2 à 4 d’incertitude.

CO2 a également été détecté par spectrométrie infrarouge depuis la Terre (Cruikshank et al.,
1991, 1993). Dans le cas où ce composé serait également mélangé aux autres glaces, son abondance a
été estimée à 0,1%. Cependant, la pression de vapeur saturante de ce composé est beaucoup plus
faible que celle des autres composés volatils (1024 fois plus faible que celle de N2), et il est considéré
plus probable que les glaces de CO2 forment des parcelles isolées sur la surface. Celles-ci peuvent
couvrir ≈10% de la surface (Cruikshank et al., 1993).

Si les glaces de surface (N2, CH4 et CO) peuvent sublimer, les conditions atmosphériques font
que ces composés peuvent également condenser de l’atmosphère sur la surface. Le dépôt de glace à la
surface qui résulte de cette condensation dépend de la saison. Sur Triton, les saisons sont complexes
du fait d’une combinaison de plusieurs facteurs : l’inclinaison de l’orbite de Triton (156,8◦), la
précession de son orbite (période de 688 ans) et l’inclinaison de l’axe de rotation de Neptune (29,6◦)
(Jacobson, 1990). Du fait de la combinaison de tous ces paramètres, il existe sur Triton des saisons
mineures et majeures. Cela peut par exemple être mis en évidence en observant la latitude du point
subsolaire en fonction du temps, comme présenté sur la Figure II.4 (le point subsolaire est le point
de la planète où le Soleil est observé au zénith, i.e. à la verticale. Les rayons solaires arrivent donc
perpendiculairement à la surface).

Lors du survol de Voyager 2, l’hémisphère sud de Triton approchait du solstice d’été d’une saison
majeure. De ce fait, tout l’hémisphère nord n’était pas visible, car une partie était plongée dans
la nuit polaire. Stansberry et al. (1990) ont calculé les taux de sublimation et de dépôt de glace
en fonction de la latitude, et ont obtenu un taux de déposition de l’ordre d’un centimètre par an.
Au cours d’une saison, c’est donc plus d’un mètre de glace qui devrait s’accumuler à la surface. Au
moment du survol de Voyager 2, la glace de N2 devait donc s’accumuler dans l’hémisphère nord.

Cependant, l’albédo élevé de l’hémisphère sud semble indiquer que de la glace se déposait également
à plusieurs endroits de cet hémisphère. Du fait des variations saisonnières, la taille des calottes
polaires doit vraisemblablement aussi varier, sous l’effet des cycles de sublimation/condensation et
du transport de volatils entre les parties éclairées et non-éclairées de Triton, bien que les phénomènes
qui engendrent ces variations ne soient pas encore bien compris.
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FIGURE II.4 − Évolution de la latitude du point subsolaire sur Triton en fonction du temps. Cette
position est calculée en utilisant la formule donnée dans l’annexe A de Bertrand et al. (2022). La
ligne rouge indique le survol de Voyager 2 en 1989.

Une autre conséquence possible des saisons et du transport de volatils est la variation saisonnière
de la pression atmosphérique. En effet, si l’atmosphère est bien à l’équilibre de pression de vapeur
avec les glaces de surface, sa pression dépend de la température de ces glaces, qui dépend de la
quantité d’énergie qu’elles absorbent, qui varie avec la saison. Spencer & Moore (1992) ont montré
au travers de leur modèle que la pression de l’atmosphère de Triton était en train d’augmenter
rapidement au moment du survol de Voyager 2.

L’albédo de Bond de Triton a été calculé par Hillier et al. (1991) à partir de données télescopiques
et de l’instrument ISS de Voyager 2 comme étant 0,85±0,05. Cela signifie que 85% de la lumière
reçue par la surface de Triton est réfléchie, ce qui en fait un corps très brillant. Cette valeur est plus
élevée que pour Vénus (0,76) et Encelade (0,81±0,04), l’une des lunes glacées de Saturne (les valeurs
d’albédo viennent de Wikipédia1).

3.2 Basse atmosphère

Dans cette partie, nous discuterons de la zone atmosphérique située entre la surface et
30 km d’altitude (altitude en dessous de laquelle des brumes sont observées), mais nous
parlerons principalement de la troposphère de Triton (en dessous de 8 km).

Plusieurs phénomènes intéressants ont été observés dans la basse atmosphère de Triton, à savoir
des nuages, de la brume et des panaches de matière organique. Nous allons décrire ces phénomènes
et ce qu’ils nous apprennent vis-à-vis des conditions atmosphériques proches de la surface dans cette
sous-partie. Nous parlerons également des dépôts sombres à la surface de Triton, car ceux-ci pouvent
donner des indications sur les vents.

1Pages de Vénus https://en.wikipedia.org/wiki/Venus et Encelade https://en.wikipedia.org/wiki/
Enceladus, consultées le 15/06/2023.
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3. La surface et la basse atmosphère de Triton

FIGURE II.5 − Gauche : photo d’un nuage situé au limbe de Triton (trainée grisâtre légèrement
au-dessus de la surface) (Crédits : NASA/JPL). Droite : photo des brumes de l’atmosphère de Pluton,
dont l’atmosphère est similaire à celle de Triton (voir texte), prise par la sonde New Horizons
(Crédits : NASA/Johns Hopkins University Applied Physics Laboratory/Southwest Research Insti-
tute). Des brumes ont aussi été détectées dans l’atmosphère de Triton. Les deux images proviennent
de la banque d’images JPL.

Des nuages ont été observés en dessous de 10 km, car ils augmentaient de façon significative
la brillance atmosphérique à ces altitudes. La photo d’un nuage observé au limbe de Triton est
presentée sur l’image de gauche de la Figure II.5. Pollack et al. (1990) ont déterminé que des nuages
étaient présents sur 37% du limbe entre 30◦S et le pôle sud, contre seulement 6% du limbe entre
cette latitude et l’équateur. Ils ont estimé que l’épaisseur optique des nuages proches du pôle Sud
était généralement supérieure à 0,1, sans toutefois excéder 0,3, car la surface n’était pas obscurcie
par ces particules. La taille de ces aérosols n’a cependant pas pu être fortement contrainte par Rages
& Pollack (1992), du fait d’un nombre insuffisant de mesures à des angles de phase différents. Leurs
résultats montrent ainsi que le rayon des particules des nuages peut être de 0,25µm ou compris
entre (0,7-2,0)µm. Ces deux intervalles, qui permettent de reproduire les observations, sont calculés
pour deux types de particules différents : le premier pour des particules de moins de 0,3µm et
le second pour des particules de plus de 0,6µm, ce qui implique des différences pour la diffusion de Mie.

La distribution des nuages (principalement au-dessus du pôle sud, i.e. l’hémisphère "été" lors du
survol de Voyager 2) ainsi que leur confinement en dessous de 10 km semblent indiquer que ce sont des
nuages de condensation. Comme vu dans la partie 1.2, la condensation des espèces atmosphériques
indique qu’elles atteignent leur abondance limite, qui est dictée par leur pression de vapeur saturante.
Comme cette pression est une variable croissante de la température, la condensation survient lorsque
la température diminue, car cela diminue l’abondance limite des espèces condensables. Tout ceci
indique donc une baisse de la température dans les premiers kilomètres de l’atmosphère. Si cette
hypothèse est vraie, il est supposé que ces nuages sont composés de N2, car le diazote est le composé
majoritaire de l’atmosphère et des glaces de surface. Les abondances de CH4 et CO semblent quant
à elles trop faibles pour permettre la formation de nuages en nombre et de la taille observée.
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Des brumes ont également été détectées, car elles augmentent la brillance atmosphérique. Cette
hausse est cependant moins importante que pour les nuages. Elles ont été observées à tous les points
où la brillance de l’atmosphère a été mesurée (sauf un, où l’on suppose que la brume a été dissipée
par des chutes de neige de volatils) et s’étendent jusqu’à 30 km. Elles ont aussi été observées sur
les images du limbe de Triton (Pollack et al., 1990). L’extinction à 150 nm due à ces brumes a été
déterminée à partir des mesures d’occultations UVS par Herbert & Sandel (1991) : les épaisseurs
optiques tangentes à la surface étaient ainsi de 0,65 et 0,5 aux points d’occulation "été" et "hiver"
respectivement. Rages & Pollack (1992) ont eux estimé l’épaisseur optique verticale des brumes à
470 nm à (3-4)×10−3.

La taille de ces aérosols a également été calculée. Rages & Pollack (1992) ont trouvé un rayon
moyen de 0,185±0,05µm (supposé indépendant de l’altitude). En comparaison, Krasnopolsky et al.
(1992) trouvent un rayon moyen de 0,15±0,02µm à 10 km et 0,1±0,02µm à 30 km. Krasnopolsky
et al. (1992) trouvent donc que la taille des aérosols diminue avec l’altitude, ce qui semble logique
s’ils sédimentent et coagulent vers la surface après leur création. Les tailles de ces particules sont
semblables à celles des aérosols qui forment les brumes observées sur Titan. Le fait qu’elles aient
été observées dans les premières dizaines de kilomètres au-dessus de la surface de Triton, et sur
quasiment tous les sites étudiés, supporte l’hypothèse qu’elles sont formées par photochimie, et plus
précisement par la photolyse du méthane. Comme ce dernier est un composé atmosphérique, il est
photodissocié par le rayonnement UV. Les espèces produites (des radicaux, comme CH ou CH3) vont
alors réagir les uns avec les autres pour former des hydrocarbures plus lourds, de type C2Hx. Comme
ces composés ont une pression de vapeur saturante beaucoup plus faible que CH4 (voir Figure II.1
pour C2H2, C2H4 et C2H6), ils condensent facilement dans l’atmosphère froide de Triton, et forment
des brumes. L’image de droite de la Figure II.5 montre les brumes observées sur Pluton, qui possède
une atmosphère composée principalement de N2 et où CH4 est un composé trace, de manière similaire
à Triton.

FIGURE II.6 − Gauche : image de la surface de Triton (pôle sud) prise lors du survol de Voyager
2 en 1989. Les traces noires correspondent à des dépôts de matière organique éjectée depuis la
subsurface. Droite : image d’un des panaches de matière organique observé lors du survol de Voyager
2. On distingue l’élévation verticale depuis la surface puis l’étalement horizontal à 8 km d’altitude.
Les deux images proviennent de la banque d’images JPL (Crédits : NASA/JPL).
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3. La surface et la basse atmosphère de Triton

Comme montré sur l’image de gauche de la Figure II.6, des traces d’éjectats de matière organique
ont également été observés à la surface de Triton : leur couleur sombre tranche avec la clarté de la
glace. Plus d’une quarantaine de ces dépôts ont été identifiés : ils ont une taille de 4 à 117 km, se
situent en dessous d’un kilomètre d’altitude (sans doute sur la surface en réalité) et sont répartis
entre 15◦S et 45◦S. Ils sont généralement orientés vers le nord-est (Hansen et al., 1990). Suite à ces
observations, il est donc supposé que les vents proches de la surface soufflaient dans cette direction au
moment du survol. Cela serait cohérent avec le transport d’énergie par les volatils, de l’hémisphère
"été" vers l’hémisphère "hiver" (du sud vers le nord). La déviation vers l’est est provoquée par la
force de Coriolis. Il est supposé que ces dépôts étaient récents (moins d’une saison), sans quoi ils
auraient été recouverts par de nouveaux dépôts de glace qui résultent du transport saisonnier de
volatils (Soderblom et al., 1990). Leur origine reste cependant encore floue, mais il est possible que
ces dépôts soient dus à des éruptions moins énergétiques que les panaches (voir ci-après) (Smith
et al., 1989; Soderblom et al., 1990; Brown et al., 1990; Stansberry et al., 1992), ou par saltation des
glaces de surface par les vents géostrophiques (Sagan & Chyba, 1990).

Des stries brillantes ont été identifiées lors de l’observation du croissant de Triton. Ces stries
sont en fait des nuages, qui faisaient 10 km de large pour 77 à 245 km de long et se trouvaient à
une altitude de 1 à 3 km. Leur orientation suggère qu’à ces altitudes les vents soufflaient vers l’est
(Hansen et al., 1990).

Des panaches de matière organique éjectés depuis des cheminées ont également été observés. Ils
s’élevaient verticalement jusqu’à 8 km d’altitude, avant de s’étaler horizontalement vers l’ouest sur
environ 100 km (voir l’image de droite de la Figure II.6). La colonne initiale faisait 2 à 3 km de
large. Une variation temporelle de l’intensité d’un des panaches a également été observée : sa queue
horizontale s’est étendue de 80 à 150 km sur un intervalle de 45 minutes. Ces cheminées sont supposées
similaires aux geysers d’eau terrestres, bien que le mécanisme qui les active ne soit pas encore tranché.
Après le survol, l’hypothèse privilégiée était le chauffage de la glace par le rayonnement solaire.
Celui-ci provoquerait la formation de vapeur sous la surface et une surpression. Une fois cette
surpression trop importante, la vapeur serait expulsée dans l’atmosphère en même temps que de la
matière organique. Cette vapeur serait composée de N2, qui une fois dans l’atmosphère condenserait
et libérerait de la chaleur latente, qui permettrait au panache de continuer à s’élever (Yelle et al.,
1991). Cependant, ce modèle rencontre quelques difficultés, comme celle de fournir suffisamment
d’énergie pendant un temps assez long pour permettre au panache de durer suffisamment longtemps.
Le fait que ces panaches s’élèvent jusqu’à 8 km d’altitude semble cohérent avec l’hypothèse d’une
troposphère entre la surface et cette altitude, ainsi qu’avec la formation de nuages de condensation.
En effet, si la température diminue avec l’altitude au-dessus des cheminées, la matière éjectée va être
portée vers le haut. Une fois la tropopause atteinte, le gradient de température redevient positif,
et la matière est cette fois repoussée vers le bas. Cela causerait donc l’étalement horizontal de la
matière des panache observé à 8 km d’altitude.

Concernant l’origine de la troposphère, celle-ci ne se formerait pas suite à des processus radiatifs,
comme c’est le cas sur Terre ou sur Titan par exemple, car ces processus sont trop faibles sur Triton
pour contre-balancer l’apport d’énergie par conduction depuis la haute atmosphère (voir partie
suivante). D’après Yelle et al. (1991), la convection qui résulte des vents macroscopiques permettrait
d’obtenir un gradient de température négatif dans cette zone atmosphérique. Si l’on considère que la
libération de chaleur latente lors de la sublimation de N2 domine l’apport d’énergie atmosphérique,
alors N2 doit rester à l’équilibre de vapeur saturante à toutes les altitudes. À partir de ces hypothèses,
de l’équation de l’équilibre hydrostatique et l’équation de Classius-Clapeyron, McKay et al. (1989) et
Yelle et al. (1991) ont calculé que sur Triton, le gradient de température troposphérique serait de
-0,1 K/km.
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Aux altitudes supérieures à 8 km, la température augmente avec l’altitude (jusqu’à un certain point,
comme nous le verrons dans la prochaine partie). Cette zone atmosphérique est la thermosphère de
Triton. Dans celle-ci, la conduction est dominante. L’énergie y est déposée par le rayonnement solaire,
le rayonnement interplanétaire et les électrons magnétosphériques. Ces processus de chauffage sont en
compétition avec les processus radiatifs qui tendent à refroidir l’atmosphère, dont l’intensité dépend
de l’abondance de certains composés, comme par exemple CO et HCN. Cependant, l’abondance de
ces deux composés n’a pas été mesurée par Voyager 2, et il était donc difficile de vraiment modéliser
ces processus dans les années suivant le survol. Au final, le gradient de température dans cette zone
atmosphérique proche de la surface serait de 0,7 K/km.

Enfin, il existe aussi possiblement une "couche limite" au plus près de la surface, où la température
augmente avec l’altitude. Son existence supposée vient de l’hypothèse que l’échange d’énergie entre
la surface et l’atmosphère est plus efficace que le transfert opposé (Ingersoll & Tryka, 1990).

3.3 Observations post-survol : Lellouch et al. (2010) : "Detection of CO in Triton’s
atmosphere and the nature of surface-atmosphere interactions"

20 ans après le survol, Lellouch et al. ont utilisé l’instrument CRyogenic high-resolution InfraRed
Echelle Spectrograph (CRIRES) du Very Large Telescope (VLT) pour mener une étude spectroscopique
haute résolution de l’atmosphère de Triton entre 2,32 et 2,37µm. Ces observations leur ont permis
de mettre en évidence pour la première fois la présence de CO dans l’atmosphère de Triton ainsi
qu’une variation saisonnière de la pression partielle de CH4, ce qui était attendu du fait du solstice
d’été "extrême" qui a eu lieu au début du millénaire.

Afin de déterminer la fraction molaire de ces deux composés, les auteurs ont produit des modèles
d’atmosphère qui permettent de reproduire les observations spectroscopiques. Avec ces modèles, ils
trouvent une pression partielle de CH4 de 9,8±3,7 nbar, 4+5

−2,5 fois plus importante que celle observée
par Voyager 2 et donnée dans Herbert & Sandel (1991) et 5+6

−2 fois plus importante que celle donnée
dans Krasnopolsky & Cruikshank (1995). La pression partielle de CH4 a donc augmenté de façon
significative entre 1989 et 2009.

Huit raies caractéristiques de CO ont été observées. En faisant l’hypothèse que l’abondance de
CO est constante dans l’atmosphère, ils déterminent sa pression partielle à 24 nbar à un facteur 3
près. Le ratio nominal des densité de colonne CO et CH4 est ≈3,75, ce qui correspond à un rapport
de pressions partielles à la surface de ≈2,5, à un facteur 4 près. Cependant, la pression de surface
était inconnue au moment des observations. Les auteurs n’ont donc pas pu déterminer directement
les abondances relatives de CO et CH4 par rapport à N2. En faisant l’hypothèse que la pression de
surface était de 40µbar (hypothèse basée sur le fait que la pression a dû augmenter entre 1989 et
2010 du fait des saisons), ces abondances relatives seraient ≈6.10−4 et ≈2,4.10−4 pour CO et CH4

respectivement, avec des facteurs d’incertitude de 3 et 1,4.

Les auteurs discutent ensuite les différents scenarii possibles pour expliquer ces pressions partielles,
car celles-ci sont 1 et 3 ordres de grandeur plus élevées que celles calculées avec la loi de Raoult
pour les abondances de CO et CH4 supposées dans la glace de surface, respectivement. Ils avancent
donc comme hypothèse la plus probable, que l’abondance atmosphérique de CO suivrait celle de ce
composé dans les glaces de surface. En se basant sur cette hypothèse, ils déterminent l’abondance de
CO dans un "film de surface" à (1,4-12).10−3.

Pour CH4, les auteurs avancent l’hypothèse que des parcelles de méthane isolées de la glace d’azote
puissent se former, ce qui explique son abondance atmosphérique élevée. En utilisant le modèle de
surface de Pluton de Stansberry et al. (1996), ils déterminent que cela nécessiterait que 0,5-1% de la
surface soit couverte de parcelles isolées de CH4. Cela ne contredirait pas les observations Voyager 2.
Ils précisent que l’existence d’un dépôt de méthane pur plus global est exclue par les observations.
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3.4 Observations post-survol : Marques Oliveira et al. (2022) : "Constraints on the
structure and seasonal variations of Triton’s atmosphere from the 5 October 2017 stellar
occultation and previous observations"

Cet article présente les résultats qui proviennent d’une campagne d’observation mondiale d’une
occultation stellaire de Triton, qui a eu lieu le 5 octobre 2017. En utilisant une inversion d’Abel
sur les courbes de lumière et un code de ray-tracing, les auteurs déterminent les profils de pression,
température et densité atmosphérique entre ≈8 et ≈190 km. Comme la tropopause de Triton est
supposément située à 8 km, la troposphère n’a pas pu être observée lors de cette campagne. Suite à
ces observations, les auteurs déterminent une pression de 1,18±0,03µbar à 47 km. L’extrapolation de
cette valeur jusqu’à la surface donne une pression Psurface = 14,1±0,3µbar, similaire à celle observée
par Voyager 2, qui était de 14±2µbar (Gurrola, 1995). Cela dit, la réanalyse des données Voyager
par les auteurs de cet article donne une pression de surface de 12,5±0,5µbar en 1989. Cette révision
des mesures de pression soutient l’hypothèse d’une variation saisonnière de la pression atmosphérique
de Triton, mais aussi que la pression maximale atteinte n’a pas dû dépasser 23µbar entre 2005 et
2015.

Ils déterminent que la température augmente entre la surface et 10 km, où T = 50K. Entre 10 et
≈30 km, les mesures semblent indiquer la présence d’une mesosphère où le gradient de température
atteint au maximum -0,2K.km−1. Pour expliquer la présence d’une mésosphère, un processus de
refroidissement est nécessaire. Les auteurs avancent qu’une molécule qui émet dans l’infrarouge
pourrait permettre ce processus. Ces molécules pourraient être des particules de brume et/ou des
particules d’eau ou de silicates qui proviennent du milieu interplanétaire. L’analyse du flash central
démontre que l’atmosphère de Triton peut être considérée comme sphérique (i.e. aucune distortion
atmosphérique n’a été détectée).

4 La haute atmosphère de Triton

La majeure partie des informations données dans cette partie proviennent de l’article de
Strobel & Summers (1995).

Dans cette partie, nous allons nous intéresser à la partie de l’atmosphère qui n’a pas été abordée
(ou très peu) dans la partie précédente, c’est à dire la thermosphère de Triton, qui se situe au-dessus
de la tropopause, et donc au-dessus de 8 km. Suite aux observations de Voyager 2 et des différents
modèles thermiques, il est supposé que Triton ne possède pas de stratosphère et de mésosphère,
contrairement à ce qui est observé sur Terre et sur Titan (par exemple). La limite supérieure de
l’atmosphère, assimilée à l’exobase, niveau d’altitude où le libre parcours moyen des molécules de N2

dans un mélange N-N2 est égal à la hauteur d’échelle, est située à 930 km.

Cette couche atmosphérique a été étudiée par le biais d’occultations UV ainsi que par la mesure
de l’émission atmosphérique entre 50 et 170 nm avec l’instrument UVS de Voyager 2. Les occultations
solaires et de l’étoile β Canis Major ont permis de déterminer la composition atmosphérique à
certaines altitudes. En effet, les bandes d’absorption pour les longueurs d’onde inférieures à 80 nm
étaient cohérentes avec le continuum d’ionisation de N2 et Ar. Comme les raies de résonance de
l’argon n’ont pas été observées, il a été déduit que N2 est le principal composé atmosphérique entre
450 et 800 km. À l’époque, le profil de N2 en dessous de 450 km n’avait pas pu être déterminé à
partir des mesures du fait du manque de données spectroscopiques expérimentales entre 80 et 100 nm.
Krasnopolsky et al. (1993) ont également identifié une signature d’absorption plus faible à 85 nm, qui
correspond au début du continuum d’ionisation de l’azote atomique N. Le ratio [N]

[N2]
à 400 km a été

déterminé égal à 0,025±0,010. Des bandes d’émission de N+ ont également été observées.
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En dessous de 80 km, l’absorption de CH4 a été clairement identifiée entre 100 et 145 nm, et ce
sur toutes les mesures d’occultation. Ces mesures permettent de déterminer la concentration de ce
composé proche de la surface. Herbert & Sandel (1991) avancent alors que CH4 est à l’équilibre de
vapeur saturante avec les glaces de surface à ≈38K. Il a cependant été observé un écart entre la
concentration de méthane de l’hémisphère "été" (i.e. hémisphère sud au moment du survol) et de
l’hémisphère "hiver" (i.e. nord). Dans le premier, cette concentration est deux ordres de grandeur
plus faible que dans le second à 60 km d’altitude. Cet écart est dû à la photolyse par le rayonnement
Lyman-α. La hauteur d’échelle de CH4 est aussi plus faible que celle de N2, puisque H(CH4) ≈ (5,5
- 9) km pour l’hémisphère été et hiver respectivement et H(N2) ≈ 15 km.

Enfin, aux longueurs d’onde supérieures à 145 nm, l’extinction observée est attribuée à la diffusion
par les particules de brume par Herbert & Sandel (1991). Ces particules sont produites par la
photolyse de CH4 et condensent ensuite dans la basse atmosphère du fait des faibles températures
(Strobel et al., 1990b). Cependant, aucune absorption due au continuum d’ionisation de CO (à
λ < 88, 5nm) n’a été observée avec l’instrument UVS. Broadfoot et al. (1989) ont donc fixé une
limite supérieure à l’abondance de cette espèce à 10−2. La présence de ce composé dans l’atmosphère
était pourtant attendue, car celui-ci a été observé dans les glaces de surface (Cruikshank et al.,
1991, 1993). Cette non-détection peut être un problème pour les modélisateurs, car ce composé peut
avoir un impact significatif sur le profil thermique de l’atmosphère, comme nous le verrons par la suite.

À partir de l’absorption du continuum d’ionisation de N2, il a été déterminé que la thermosphère
de Triton est isotherme au-dessus de 450 km, avec Tth = 99-105K (Krasnopolsky et al., 1993). De
plus, les différentes mesures d’occultation semblent indiquer que cette couche atmosphérique est à
symétrie sphérique à ces altitudes. Comme la température de la tropopause est de 37 K (Yelle et al.,
1991), un apport d’énergie est nécessaire pour expliquer la température thermosphérique.

La source la plus évidente est le rayonnement solaire. L’énergie apportée par le flux EUV
(Extreme UltraViolet) solaire dans l’atmosphère de Triton est de 5,4×107 W pour les longueurs
d’onde inférieures à 105 nm et 4,1×107 W pour λ <80 nm (valeurs calculées en utilisant le flux présenté
dans Hinteregger et al. (1981)). Une autre source d’énergie est le rayonnement interplanétaire (ou
flux ISM pour flux "InterStellar Medium", comme nous l’emploierons parfois par la suite), qui
correspond au rayonnement émis par les atomes situés dans l’espace interplanétaire. Ce flux est
négligeable lorsque l’on se trouve proche du Soleil, mais ne l’est pas à 30 UA, où se situe Triton.
Aux alentours de Neptune, l’intensité de ce flux qui a été mesurée par Voyager 2 est 340R, avec
1 R = 106

4π photons.cm−2.s−1.sr−1 à Lyman-α (Broadfoot et al., 1989). À cette longueur d’onde, le
flux est donc comparable au flux solaire, qui est de 4×108 photons.cm−2.s−1 (Lean, 1991). Le flux
interplanétaire est d’autant plus important sur Triton qu’il est isotrope et impacte donc également le
côté "nuit" de l’atmosphère.

Enfin, une source d’énergie additionnelle est la précipitation d’électrons qui proviennent de la
magnétosphère de Neptune. Ces électrons tombent dans l’atmosphère de Triton et y déposent leur
énergie par curvature drift (en français : dérive due à la courbure des lignes de champ magnétique.
Dans la suite du manuscrit, nous continuerons d’utiliser le terme curvature drift pour parler de ce
phénomène, afin de rester concis.) des hautes vers les basses altitudes. Le flux de précipitation a été
estimé à partir des mesures de l’instrument LECP de Voyager 2 à proximité de Triton et lorsque
celui-ci se trouvait proche de l’équateur magnétique. À partir de ces mesures, il est estimé que
le flux énergétique disponible est au moins deux ordres de grandeur plus grand que celui déposé
dans l’atmosphère par le flux EUV. Cela dit, l’orbite très inclinée de Triton couplée à la géométrie
particulière du champ magnétique de Neptune font que la position de Triton dans la magnétosphère
varie fortement au cours du temps (pour plus de détails, se référer à la partie 5.3 de ce chapitre et à
la partie 1.2 du Chapitre IV). De ce fait, la précipitation est également supposée fortement variable
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au cours du temps et n’aurait lieu que lorsque Triton traverse l’équateur magnétique de la planète,
où les électrons sont concentrés. Strobel et al. (1990a) ont alors estimé que le flux de précipitation
électronique moyen dans l’atmosphère de Triton était un quart de celui mesuré proche de l’équateur
magnétique.

Avec toutes ces hypothèses, l’énergie déposée par les électrons dans l’atmosphère de Triton est de
2.108 W, soit environ deux fois plus que l’énergie apportée par le flux solaire EUV. Environ 35% de
l’énergie totale serait apportée par les électrons d’énergie comprise entre 200 eV et 28 keV, ≈32,5%
par ceux d’énergie comprise entre 28 et 50 keV et ≈32,5% par ceux entre 50 et 100 keV. Il faut
toutefois noter qu’en utilisant des contraintes plus réalistes sur la précipitation, l’énergie déposée par
les électrons diminue à ≈1,4.108 W (se référer au texte original de Strobel & Summers (1995) pour le
détail de ces hypothèses).

Cette source additionnelle d’énergie est nécessaire pour retrouver une température thermo-
sphérique en acccord avec le observations d’occultations UV, d’après les modèles de Stevens et al.
(1992) et de Krasnopolsky et al. (1993). Cependant, l’énergie déposée par les électrons dépend de
l’efficacité du chauffage et de la quantité de CO présent dans l’atmosphère, qui sont mal connues.

Afin d’expliquer la transition entre la température de la tropopause (8 km, 37K) et celle de la
thermosphère au-dessus de 450 km (99-105 K), il est supposé que l’énergie apportée par les flux solaire
et ISM ainsi que par les électrons magnétosphériques est déposée entre 250 et 450 km. Cette énergie
est ensuite transportée par conduction jusqu’aux basses altitudes (≈ 100 km). Dans cette zone, des
molécules comme CO et HCN peuvent absorber une partie de l’énergie pour la ré-émettre sous forme
d’émission thermique, ce qui aurait pour effet de faire baisser la température.

Plus en détails, l’énergie des photons EUV est majoritairement absorbée par N2, ce qui produit
des ions N+

2 , N+ et de l’azote atomique N. Les photoélectrons produits héritent d’une partie de
l’énergie initiale, qu’ils ré-émettent ou transmettent par collision, ce qui permet l’excitation des
niveaux vibrationnels de N2 ou des atomes d’azote (du niveau fondamental vers le niveau N(2D)),
de l’ionisation et de la dissociation (Stevens et al., 1992). Il en est de même pour les électrons
magnétosphériques, qui excitent, ionisent et dissocient les composés neutres.

Dans une atmosphère dépourvue de CO, le chauffage se fait par le biais de trois principaux
processus : la conversion de l’énergie vibrationnelle de N2 en énergie de translation, la recombinaison
dissociative de N+

2 et celle de N2H+. Ce dernier est créé au préalable par réaction entre N+
2 et

H2. Les recombinaisons crééent des atomes d’azote et d’hydrogène très énergétiques. Les premiers
diffusent en partie vers la basse atmosphère et libèrent de l’énergie chimique et vibrationnelle sous la
forme de chaleur. Cette libération d’énergie dépend toutefois de la quantité de N qui s’échappe de
l’atmosphère au niveau de l’exobase.

Concernant l’ionosphère à proprement parler, les informations dont nous disposons proviennent
des occultations radio effectuées avec l’instrument RSS. Les résultats sont présentés dans l’article
Tyler et al. (1989). Il a été observé que l’ionosphère de Triton est plus dense que celle de Titan, avec
une concentration électronique maximale de 104 cm−3 contre 103 cm−3 sur Titan. Cette découverte
est contre-intuitive, car Triton est trois fois plus loin du Soleil et possède une atmosphère bien plus
ténue. C’est donc un argument supplémentaire pour soutenir la présence d’une source d’ionisation
plus importante, comme la précipitation électronique. Les profils de concentration électronique aux
deux points d’occultation (45◦N (entrée) et 16◦S (sortie)) sont présentés en Figure II.7 d’après des
données de Tyler et al. (1989). Le pic de concentration dans l’hémisphère nord se situe à 350 km
contre 340 km dans l’hémisphère sud. Les concentrations au pic sont 2,3×104 cm−3 et 4,6×104 cm−3

respectivement.
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On note que les profils de la Figure II.7 semblent indiquer une différence significative entre les
profils "été" et "hiver". Cependant, aucune incertitude sur ces valeurs n’est donnée dans Tyler et al.
(1989). L’écart pourrait donc être différent de celui montré ici, et il faudra garder ce point en tête
lors de la comparaison de nos résultats avec ces profils.

FIGURE II.7 − Profils de concentration électronique déduits des occultations radio effectuées
avec l’instrument RSS de Voyager 2 (données de Tyler et al. 1989). Les cercles bleus correspondent
au point d’occultation à 16◦S (hémisphère "été") et les triangles noirs au point 45◦N (hémisphère
"hiver").

Suite aux observations de Voyager 2, plusieurs modèles ont été développés pour tenter de mieux
comprendre et contraindre les conditions qui règnent dans l’atmosphère de Triton. Dans la prochaine
partie, nous nous concentrerons sur les principaux modèles photochimiques et thermiques développés
entre 1989 et 1995.

5 Modèles photochimiques de l’atmosphère de Triton post-survol

Un nombre limité de modèles photochimiques de l’atmosphère de Triton a été produit suite au survol.
Ces modèles ont tiré au maximum profit des observations de Voyager 2, mais la difficulté d’obtenir
de nouvelles données depuis la Terre a empêché le développement de modèles après 1995. De plus, à
l’époque, les données disponibles sur les réactions chimiques entre 38 et 100K étaient encore plus
parcellaires qu’aujourd’hui, et plus généralement les mesures de taux de réactions. Cela limitait donc
la taille des réseaux chimiques utilisés. Ces modèles ont cependant permis de mettre en évidence des
phénomènes importants pour déterminer la composition de l’atmosphère de Triton et reproduire les
mesures effectuées par Voyager 2. Dans cette partie, nous présentons donc les modèles principaux
qui ont avancé les idées clés que nous utiliserons nous-même dans notre travail. Nous les présentons
par ordre chronologique afin de comprendre les étapes qui ont permis d’aboutir aux modèles les plus
complets. Nous précisons que nous n’évoquerons ici que les modèles qui ont été les plus importants
pour notre travail. Cette revue n’est donc pas exhaustive.

30



5. Modèles photochimiques de l’atmosphère de Triton post-survol

5.1 Majeed et al. (1990) : "The ionosphere of Triton"

Cet article présente le premier modèle à avoir tenté de reproduire le profil électronique observé par
l’instrument RSS de Voyager 2 au point d’occultation "hiver". Pour cela, les auteurs ont utilisé un
modèle photochimique simple, qui ne considére que N2 et CH4 comme composés initiaux et une
vingtaine de réactions ionosphériques. N2 est ionisé par le rayonnement EUV, ce qui produit des ions
N+

2 et N+. CH4 est dissocié par le rayonnement Lyman-α, ce qui donne de l’hydrogène atomique et
moléculaire.

L’article démontre par le biais d’une complexification progressive du modèle qu’une source
d’ionisation autre que le rayonnement EUV est nécessaire pour reproduire le profil électronique
observé par Voyager 2. Ils commencent par considérer une atmosphère de N2 pur, et que l’ionisation
de N2 ne forme que des ions N+

2 . Ils ajoutent ensuite la possibilité de former N+ afin d’obtenir un
pic électronique plus conséquent, car la recombinaison radiative de N+ est beaucoup plus lente que
la recombinaison dissociative de N+

2 . N+ devient alors le principal ion, mais le pic électronique est
trop important en comparaison des observations.

CH4 est ensuite pris en compte, ce qui permet d’obtenir un flux de H2 et de CH4 dans l’ionosphère.
Ces composés réagissent avec N+ et permettent donc de faire diminuer sa concentration, ainsi que la
concentration électronique. La structure de l’ionosphère de Triton dépend alors du taux d’ionisation
de N2 (qui mène à la production de N+) et du taux de photolyse de CH4. L’ajout de CH4 produit
cependant un profil électronique plus faible que celui observé. Les auteurs calculent donc le taux
d’ionisation intégré en altitude nécessaire pour obtenir un pic électronique avec une concentration
et une altitude proches de celles observées. La valeur déterminée implique la présence d’une source
additionnelle d’ionisation, car le flux EUV solaire ne suffit pas à l’atteindre. Cette source est supposée
être la précipitation d’électrons magnétosphériques.

5.2 Strobel et al. (1990b) : "The photochemistry of methane in the atmosphere of
Triton"

Cet article traite de la photochimie du méthane, initiée par le rayonnement Lyman-α solaire et
interplanétaire, en utilisant les données d’occultation solaire de l’instrument UVS de Voyager 2. Dans
cet article, la précipitation électronique n’est donc pas prise en compte. Les auteurs considèrent
que la dissociation de CH4 produit de l’hydrogène (H et H2) ainsi que des radicaux 1CH2, 3CH2 et
CH, radicaux qui réagissent ensuite entre eux et donnent plusieurs hydrocarbures C2Hx à partir des
réactions de la Table II.3.

1CH2 + N2 −→ 3CH2 + N2
3CH2 + 3CH2 −→ C2H2 + H2
3CH2 + H −→ CH3

CH3 + 3CH2 −→ C2H4 + H
CH3 + H −→ CH4

CH3 + CH3 −→ C2H6

CH + CH4 −→ C2H4 + H

TABLE II.3 − Réactions qui impliquent les radicaux produits par la photolyse de CH4, d’après
Strobel et al. (1990b). Certaines de ces réactions conduisent à la production d’hydrocarbures C2Hx.
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Chapitre II. Revue des connaissances actuelles sur Triton

En considérant la photolyse et la régénération partielle de CH4 par la cinquième réaction de la
Table II.3, les auteurs estiment que 0,6 molécules de CH4 sont définitivement détruites par photon
Lyman-α. Si ce taux est correct, il conduirait à une destruction totale de la colonne de CH4 en
environ 13 ans pour le point d’occultation "été" (hémisphère sud) et en environ 76 ans pour le point
"hiver" (hémisphère nord). La fraction molaire du méthane dans leur modèle est de 2,5.10−5 et
5,5.10−5 respectivement dans ces deux hémisphères.

Les hydrocarbures produits condensent dans la basse atmosphère du fait des faibles températures,
et forment les brumes observées par Voyager 2. Les auteurs calculent que le pic de condensation se
situe à 7 km dans l’hémisphère sud et à 20 km dans l’hémisphère nord. C2H4 est le produit le plus
abondant, suivi de C2H2 et C2H6. Le taux de production d’aérosols intégré en altitude est alors
≈4,7.10−15 g.cm−2.s−1 dans l’hémisphère sud (i.e. celui qui reçoit le plus de rayonnement Lyman-α)
et ≈2,2.10−15 g.cm−2.s−1 dans l’hémisphère nord.

Les auteurs utilisent également les mesures de densité de colonne de CH4 pour déterminer la valeur
du coefficient de diffusion turbulente Kzz aux deux points d’occultation. Ils trouvent que les meilleurs
ajustements donnent Kzz = 8.103 cm2.s−1 pour l’hémisphère "été" et Kzz = 4.103 cm2.s−1 pour
l’hémisphère "hiver". Les homopauses se situent alors respectivement à 47 et 35 km. Ils interprètent
ces valeurs comme cohérentes avec le transport saisonnier de volatils : comme l’hémisphère sud reçoit
plus de radiations, les glaces de N2 s’évaporent et cette évaporation renforce le transport vertical de
CH4. Les volatils sont ensuite transportés vers l’hémisphère nord où ils condensent et tombent à la
surface. Ils contrent alors partiellement le transport vertical du méthane et diminuent ainsi la valeur
de Kzz.

5.3 Strobel et al. (1990a) : "Magnetospheric interaction with Triton’s ionosphere"

Le modèle présenté dans cet article n’est pas un modèle photochimique de l’atmosphère de Triton,
mais ses résultats sont utilisés dans plusieurs autres modèles. Nous présentons donc ici ses principales
idées et résultats.

Dans cet article, les auteurs cherchent à expliquer pourquoi la concentration électronique observée
sur Triton est plus importante que celle de Titan, malgré un flux solaire 10 fois plus faible. Ils
cherchent donc à mieux comprendre le rôle joué par la précipitation d’électrons magnétosphériques.
Pour cela, ils définissent un profil de précipitation à partir des mesures des flux électroniques dans
la magnétosphère de Neptune effectuées avec les instruments LECP (effectuées à environ 12RN de
Neptune) (Krimigis et al., 1989) et PLS (Belcher et al., 1989) de Voyager 2 proches de l’équateur
magnétique de Neptune, où les électrons sont supposés être concentrés. Le flux de précipitation j est
alors défini à partir de deux lois de puissance au-dessus de 200 eV :

j(E) = 2.104 ×
(

E

28 keV

)−2.7

for E ≥28 keV

j(E) = 2.104 ×
(

E

28 keV

)−0.7

for E<28 keV

À noter que dans l’article, il est indiqué que l’énergie pour laquelle on passe de la première à la
seconde équation est 22 keV, et non 28. Cela induirait une discontinuité dans le spectre à cette
énergie. Mais comme l’énergie de transition est bien 28 keV dans Strobel & Summers (1995), on
choisit de prendre 28 keV.
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5. Modèles photochimiques de l’atmosphère de Triton post-survol

FIGURE II.8 − Gauche : intensité des électrons magnétosphériques qui précipitent dans
l’atmosphère de Triton d’après Strobel et al. (1990a). Ce spectre a été défini à partir de mesures des
instruments LECP (Krimigis et al., 1989) et PLS (Belcher et al., 1989) de Voyager 2. Droite : profils
de production des ions N+

2 et N+ par photoionisation et par électro-ionisation. Figure reproduite à
partir des données de Strobel et al. (1990a).

Les auteurs montrent que sans la précipitation électronique, le pic d’ionisation dans une atmo-
sphère composée uniquement d’azote est situé à 420 km, soit 75 km au-dessus du pic de concentration
électronique observé par Voyager 2. La concentration électronique maximale produite uniquement
par photoionisation est également un ordre de grandeur trop faible par rapport aux observations, ce
qui indique qu’une source additionnelle d’ionisation est nécessaire. Pour calculer le taux d’ionisation
par les électrons magnétosphériques, les auteurs utilisent un modèle de transport électronique et de
dépôt d’énergie développé pour la Terre par Strickland et al. (1976). Ils considèrent une précipitation
le long d’une ligne de champ inclinée de 9◦ par rapport aux plans atmosphériques (i.e. l’horizontale),
car les lignes de champ magnétique sont supposées s’enrouler autour de l’ionosphère de Triton. Ils
considèrent que ces électrons déposent leur énergie par curvature drift, car le plasma ne peut pas di-
rectement pénétrer dans l’ionosphère de Triton, qui peut être considérée comme infiniment conductrice.

Afin de calculer la puissance P déposée par les électrons d’énergie E par curvature drift, les
auteurs utilisent les formules suivantes :

P (E) = F0(E)× π ×Ri × δ(E) (II.3)

où F0 est le flux énergétique des électrons au niveau de l’équateur magnétique en [W.cm−2],
Ri est le rayon de l’ionopause, pris comme Ri = 2.108 cm,

et δ la longueur de dérive des électrons [cm], calculée comme :

δ =
cmev//π

eB
(II.4)

où c est la vitesse de la lumière en [cm.s−1],
me la masse électronique égale à 9,1093837015.10−28 g
v// la vitesse des électrons parallèle à la ligne de champ magnétique en [cm.s−1],
e la charge électronique égale à 1,602176634.10−19×2,997924580.109 statC

et B la valeur du champ magnétique en [G].
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Chapitre II. Revue des connaissances actuelles sur Triton

En utilisant le profil de précipitation présenté sur la Figure II.8, les auteurs trouvent que les
électrons apportent ≈109 W d’énergie à l’atmosphère. Cependant, ils considèrent que la précipitation
n’a lieu que lorsque Triton est proche de l’équateur magnétique de Neptune. Ils avancent donc que
celle-ci n’intervient que si la L-shell de Triton est inférieure à 15,5RN, et qu’au-delà la précipitation
est nulle. Le paramètre L-shell donne la distance entre le centre du dipôle magnétique et le point
auquel une ligne de champ donnée atteint l’équateur magnétique. La L-shell de Triton est donc la
distance entre le centre du dipôle magnétique de Neptune et le point où la ligne de champ qui passe
par la position de Triton intercepte l’équateur magnétique, comme illustré sur la figure II.9.

Lignes de champ 
magnétique

Dipôle magnétique

L

L

Équateur
magnétique

Φ

Latitude
magnétique

FIGURE II.9 − Illustration du paramètre L-shell pour un corps en orbite autour d’une planète
qui génère un champ magnétique dipolaire. Les points vert et noir correspondent à deux positions
différentes du corps autour de la planète. La L-shell de ce corps est la distance entre le centre du
dipôle et le point où la ligne de champ qui passe par sa position intercepte l’équateur magnétique.

La L-shell dépend donc de la latitude magnétique, comme exprimé dans la formule suivante :

L(Φ, r) =
r

cos2 (Φ)
(II.5)

où r est la distance entre le point où l’on calcule L et le centre du dipôle et Φ la latitude magnétique.
Pour Triton, r est communément exprimé en rayons de Neptune (RN). La valeur minimale de L est
donc la distance entre le corps étudié et le centre du dipôle, mais la valeur de L augmente rapidement
avec Φ. Les valeurs minimales correspondent donc bien au moment où le corps étudié est proche de
l’équateur magnétique. Pour Triton, la valeur minimale de L est donc d’environ 14RN (voir Chapitre
IV, partie 1.2 pour plus de précisions), mais du fait de son orbite très inclinée, L peut avoir des
valeurs supérieures à 100RN lorsque Triton se trouve très loin de l’équateur magnétique.

Avec ces critères, les auteurs déterminent que la précipitation n’intervient que sur un quart de
l’orbite de Triton. L’énergie déposée est donc morb × E0 = 0, 25 × E0, avec E0 = 109 W. Nous
appelons morb le facteur d’échelle orbital.

En utilisant ce flux de précipitation, les auteurs trouvent que l’ionisation par les électrons
magnétosphériques est plus forte que la photoionisation, et que le pic d’ionisation se situe à 250 km,
comme montré sur le graphique de droite de la Figure II.8. Le taux d’ionisation maximal dû à la
précipitation électronique est un ordre de grandeur plus important que celui obtenu par photoionisation.
Cela confirme que, lorsque la précipitation a lieu, elle est bien la principale source d’ionisation de
l’atmosphère de Triton.
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5. Modèles photochimiques de l’atmosphère de Triton post-survol

5.4 Summers & Strobel (1991) : "Triton’s atmosphere: A source of N and H for
Neptune’s magnetosphere"

Dans cet article, les auteurs s’intéressent à l’échappement atmosphérique, cela afin d’expliquer
certaines mesures de Voyager 2. Ils utilisent donc le modèle de Strobel et al. (1990b) auquel ils
ajoutent la chimie des espèces azotées, des réactions ions-neutres et la diffusion ambipolaire (i.e. des
ions). En se basant sur les travaux de Majeed et al. (1990), ils considèrent également l’ionisation due
à la précipitation électronique.

Ils trouvent que l’ionosphère en dessous du pic ionosphérique est composée d’ions N+
2 , N+ et H+,

tandis que N+ est l’ion majoritaire au-dessus du pic. N+ et N+
2 sont produits par électro-ionisation,

tandis que les protons proviennent de l’échange de charge entre H et N+
2 . N diffuse vers le haut de

l’atmosphère et s’échappe, mais également vers le bas et est recyclé en N2 par réaction à trois corps.
CH4 est dissocié par le rayonnement Lyman-α dans la basse atmosphère, ce qui mène à sa

conversion en hydrocarbures plus lourds, et est détruit par des réactions d’échange de charge avec
les ions dans l’ionosphère. H et H2 sont également produits par la photolyse de CH4 et diffusent
vers la haute atmosphère, où H2 est converti en H. L’efficacité de cette conversion dépend de la
concentration de N+, et donc du taux d’ionisation par les électrons magnétosphériques. La quantité
relative de H par rapport à la quantité totale d’hydrogène (H + H2) qui s’échappe de l’atmosphère
est donc dépendante de la précipitation électronique, car celle-ci est cruciale pour la production de
N+.

Afin d’obtenir un pic de concentration électronique cohérent avec les observations Voyager, les
auteurs ont utilisé le profil d’ionisation par les électrons magnétosphériques calculé par Strobel et al.
(1990a), qu’ils ont décalé d’environ 100 km vers le haut (≈ 2H(N2)).

Avec ce modèle, les auteurs déterminent que le taux d’échappement global d’hydrogène et d’azote
est de l’ordre de 1025 s−1, tandis que les taux d’échappement de H+ et N+ sont de l’ordre de 106 s−1.
Le peuplement de la magnétosphère de Neptune par le biais de l’échappement atmosphérique depuis
Triton se fait donc principalement par échappement de composés neutres.

5.5 Lellouch et al. (1992) : "A model of Triton’s atmosphere and ionosphere"

Dans cet article, les auteurs proposent un nouveau modèle de l’atmosphère neutre et de l’ionosphère de
Triton. Ils montrent en particulier que ce modèle ne parvient pas à reproduire le pic de concentration
électronique et le profil électronique observés par Voyager 2 en supposant que N+ est le principal ion
et que la photoionisation est la seule source d’ionisation.

Ils considèrent donc des sources d’ionisation supplémentaires, et modélisent l’ionisation par
précipitation électronique et par précipitation de protons. Ils contraignent l’énergie typique de ces
particules à partir de l’altitude du pic électronique, et le flux par la concentration électronique au
pic. Ils trouvent que pour reproduire un pic à 350 km, il faut des électrons d’énergie ≈1 keV ou des
protons de ≈1,2 MeV. Comme la distribution de protons observée par l’instrument LECP à l’intérieur
de l’orbite de Triton a un pic à 55 keV (à 12RN d’après Krimigis et al. 1989), les auteurs excluent les
protons comme source d’ionisation. Ils choisissent donc de décrire la précipitation électronique par
une maxwellienne avec une énergie moyenne de 900 eV (car une distribution monoénergétique donne
une ionosphère trop étroite), qui diffère donc de celle utilisée dans Strobel et al. (1990a) et Summers
& Strobel (1991). Ils notent également que si CO est assez abondant dans l’ionosphère, il pourrait
avoir une grande influence sur sa composition en réagissant avec les ions N+

2 et N+.
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5.6 Stevens et al. (1992) : "On the thermal structure of Triton’s thermosphere"

Dans cet article, les auteurs présentent un modèle thermique de l’atmosphère de Triton. Ce travail
vise à expliquer les observations UVS de Voyager 2 et à placer des contraintes sur les différents
paramètres qui impactent la température de l’atmosphère de Triton, comme l’abondance de CO et
la précipitation d’électrons magnétosphériques. Leurs calculs sont effectués dans une atmosphère
composée uniquement de N2.

Leurs travaux se basent sur les trois modèles utilisés dans Summers & Strobel (1991) :

• un modèle qui considère le flux solaire comme seule source d’énergie (modèle A),
• un modèle avec la précipitation électronique prise en compte par le biais des profils d’ionisation

de Strobel et al. (1990a) déplacés de 100 km vers le haut (modèle B),
• et enfin un modèle similaire au modèle B mais avec une précipitation électronique moyennée

sur l’orbite (modèle C).

Les auteurs considèrent deux modèles supplémentaires développés spécifiquement pour ce travail :

• Dans le premier, ils réduisent de façon encore plus importante l’apport d’énergie par les électrons
magnétosphériques, afin d’obtenir un meilleur ajustement des profils électroniques mesurés par
Voyager 2 (modèle D).

• Dans le second, ils cherchent à mettre en évidence une limite supérieure pour l’abondance de
CO. Pour cela, ils utilisent l’apport d’énergie par les électrons du modèle C (modèle E).

Les auteurs tentent de justifier le déplacement du profil d’ionisation de Strobel et al. (1990a) de
100 km vers le haut de l’atmosphère. Pour eux, "l’enroulement" des lignes de champ magnétique
autour de l’ionosphère de Triton a peu de chances de s’étendre au-delà d’un rayon de 4 000 km.
Comme l’énergie des électrons est déposée par curvature drift, et comme les dérives des électrons
de haute énergie sont bien supérieures à 4 000 km, ces électrons ne devraient pas pouvoir déposer
toute leur énergie dans l’atmosphère de Triton. Les auteurs considèrent donc que seule une fraction
des électrons d’énergie supérieure à 50 keV précipitent, ce qui induit une pénétration moindre des
électrons dans l’atmosphère de Triton et donc un réhaussement du profil d’ionisation.

Après avoir succinctement décrit les équations utilisées et leurs conditions limites, les auteurs
décrivent les résultats pour chaque modèle considéré. Ils présentent une figure des profils du taux
de chauffage pour chaque modèle et les températures thermosphériques obtenues : ils obtiennent,
pour les modèles A à D respectivement, 70, 181, 110 et 96 K. Le modèle A, qui utilise uniquement le
chauffage par les radiations solaires, ne permet donc pas d’obtenir une température thermosphérique
suffisante par rapport aux observations de Voyager 2 (95±5 K Broadfoot et al. 1989). Le modèle B,
qui considére une précipitation électronique constante, donne lui une température trop élevée. Le
modèle C, qui utilise un facteur d’échelle orbital morb de 0,25, produit lui aussi une température trop
importante. Ces deux derniers modèles donnent de plus des densités de colonne de N2 supérieures
à celles observées. En utilisant un facteur morb plus faible dans le modèle D, les auteurs arrivent
à obtenir une température thermosphérique et une densité de colonne de N2 en accord avec les
observations.

Les auteurs concluent que l’énergie apportée par les électrons magnétosphériques est de l’ordre
de 108 W. Avec leur modèle, ils calculent une limite supérieure sur l’abondance de CO de 2.10−4,
en considérant que la précipitation apporte 1,4.108 W (modèle C). Avec cette abondance, la densité
de colonne atmosphérique de N2 est plus faible que celle observée. CO refroidit la thermosphère de
Triton par rapport aux modèles où il n’est pas pris en compte, mais malgré cela, la température
calculée dans la haute thermosphère est de 106K, ce qui est supérieur aux observations.
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5.7 Lyons et al. (1992) : "Solar Control of the Upper Atmosphere of Triton"

Cet article présente un nouveau modèle où la seule source d’ionisation est le rayonnement solaire.
La motivation des auteurs vient du fait que si l’efficacité du transfert d’énergie entre les électrons
magnétosphériques et l’atmosphère est la même sur Triton que sur Terre, alors le flux nécessaire pour
produire une ionosphère principalement composée de N+ et similaire aux observations déposerait
cinq fois trop d’énergie par rapport à celle nécessaire pour expliquer la température thermosphérique.

Les auteurs cherchent donc un autre moyen d’expliquer les mesures ionosphériques, et montrent
qu’obtenir des concentrations électroniques en accord avec les mesures de Voyager 2 sans utiliser la
précipitation électronique est possible en considérant la réaction :

N+
2 + C −→ N2 + C+ ; avec k = 10−9 cm3.s−1 (estimation)

Avec cette réaction, C+ devient le principal ion à la place de N+. Plus généralement, le réseau
chimique utilisé dans leur modèle est plus complet que ceux des modèles précédents, car ce réseau
couple les chimies de l’azote et du carbone. Les atomes de carbone sont produits principalement
dans les 100 premiers kilomètres de l’atmosphère par le biais des réactions suivantes :

CN + N −→ C + N2

CH4 + hν −→ C(1D) + H2 + H2

C(1D) est ensuite ramené à l’état fondamental C(3P) par collision avec N2. Les radicaux CN seraient
produits par dissociation de HCN et par la réaction C + N −→ CN + hν. Dans ce modèle, C+ réagit
principalement avec CH4. Sa concentration dans l’ionosphère dépend alors fortement de celle du
méthane dans cette zone atmosphérique.

Les auteurs notent cependant que si les profils électroniques observés semblent pouvoir être
expliqués par leur modèle en ne considérant que le flux UV comme source d’ionisation, cette source
d’énergie n’est pas suffisante pour expliquer le profil de température. Ils suggèrent donc que la
précipitation électronique joue un rôle dans l’atmosphère de Triton, mais que son importance est
moindre que celle suggérée par les précédents modèles. Ils mettent aussi en avant le besoin de
nouvelles mesures des coefficients de réaction à basse température.

5.8 Krasnopolsky et al. (1993) : "Temperature, N2, and N Density Profiles of Triton’s
Atmosphere: Observations and Model"

Cet article propose une nouvelle analyse des données de l’instrument UVS afin de déterminer les
profils de N2, N, et le profil thermique. Il présente également plusieurs tests avec une abondance
de CO variable, ce qui permet de poser une contrainte sur l’abondance de ce composé, du fait de
son influence sur le profil thermique. D’autres tests avec une intensité de précipitation électronique
variable, sont aussi effectués. Le modèle nominal présenté dans l’article donne les profils de N2, N,
CH4, H2 et H, ainsi qu’un profil de température.

La réanalyse des données UVS permet aux auteurs de déterminer la concentration de N2 et N à
différents niveaux d’altitude :

• nN2(575 km) = (4,0±0,4).108 cm−3

• nN(400 km) = (1,00±0,25).108 cm−3

• nN(200 km) = (5,0±2,5).108 cm−3
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La température thermosphérique est déterminée comme Tth = 102±3K. Les auteurs notent
que comme la température de l’atmosphère de Triton est faible, une réflexion sur l’applicabilité
des constantes de réaction chimiques doit être faite. Après examen de 40 réactions ions-neutres,
ils déterminent que le facteur correctif moyen sur les constantes de réaction est de l’ordre de 1,25
entre la valeur à 300K et celle à 100K (pour des constantes de réaction de type k = ATα). Les
auteurs décident alors d’utiliser les constantes de réaction mesurées à 300 K si aucune dépendance en
température n’est donnée.

Concernant CO, les auteurs ont effectué des tests en faisant varier la fraction molaire de ce
composé entre 10−4 et 10−2. Ils en déduisent que bien que l’abondance de CO ait un impact sur
l’équilibre thermique de l’atmosphère, le taux de refroidissement par émission n’est pas suffisamment
fort pour compenser l’apport d’énergie externe et donc permettre la formation d’une mésosphère.
Ils déterminent que la variation de l’abondance de CO induit une variation de la température
thermosphérique de 18K, ainsi qu’une variation de la concentration de N2 à 575 km d’un facteur 5.
En plus de son impact sur le profil thermique, CO interagit avec N2 et N(2D), ce qui leur permet de
se désexciter. Malgré leurs différents tests, les auteurs ne parviennent pas à contraindre l’abondance
atmosphérique de CO à partir de leurs calculs sur l’équilibre thermique, au contraire des travaux de
Stevens et al. (1992). Leur modèle nominal utilise yCO = 10−3.

Pour calculer l’ionisation et la dissociation des composés atmosphériques par les électrons ma-
gnétosphériques, les auteurs utilisent le profil d’ionisation calculé par Strobel et al. (1990a) dans sa
version originale ainsi que la version corrigée et déplacée de 100 km vers le haut, comme suggéré par
Summers & Strobel (1991). Cependant, comme nous l’avons déjà abordé, ces profils sont calculés pour
le cas où Triton est proche de l’équateur magnétique de Neptune. Strobel et al. (1990a) suggèraient
d’utiliser un facteur d’échelle orbitale morb = 0,25 pour prendre en compte l’intermittence de la
précipitation sur une orbite de Triton. Dans l’article présenté ici, morb est un paramètre libre, et les
auteurs démontrent qu’il a un impact significatif sur la valeur de la température thermosphérique.
Leur modèle nominal utilise morb = 0,162.

Les auteurs donnent également une table des principales réactions critiques pour le calcul de
l’équilibre thermique et pour le calcul des profils des principaux composés atmosphériques, ainsi
qu’une autre table avec les concentrations de ces principaux composés entre la surface et 1 000 km.
Les principales réactions sont aussi évoquées dans le texte, afin de mieux comprendre leur impact
sur l’atmosphère. Les flux d’échappement de N, H et H2 pour le modèle nominal ainsi que pour
un modèle sans électrons magnétosphériques sont également donnés. Ils trouvent que le flux total
d’hydrogène (H + H2) est en accord avec le taux de photodissociation de CH4 (4 atomes d’hydrogène
par CH4 photodissocié) par les radiations de longueur d’onde comprises entre 100 et 140 nm intégré
en altitude. Ils avancent que ce flux est indépendant de la chimie ionosphérique.

5.9 Strobel & Summers (1995) : "Triton’s upper atmosphere and ionosphere"

Revenons à l’article de revue sur la haute atmosphère de Triton de l’ouvrage "Neptune and Triton" de
Cruikshank et al. (1995), pour discuter un peu plus en détails de la partie consacrée à la photochimie.
Comme cet article est l’un des deux plus récents sur la photochimie de l’atmosphère de Triton, nous
allons présenter de façon plus exhaustive les processus chimiques importants, tels que donnés dans cet
article. Attention toutefois : ces réactions chimiques sont les réactions les plus importantes identifiées
par les auteurs, mais cela n’en fait pas une vérité absolue. Par exemple, Krasnopolsky & Cruikshank
(1995) ont exclu certaines de ces réactions de leur modèle. Les schémas qui suivent doivent donc
juste servir de base à la compréhension des principales réactions chimiques de l’atmosphère de Triton,
telles qu’identifiées au moment de la parution de l’article.
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Chimie des composés azotés : N2, le principal composé de l’atmosphère de Triton, est ionisé ou
dissocié par le rayonnement UV solaire, le rayonnement ISM et par les électrons magnétosphériques.
Ces réactions produisent des ions N+

2 , N+ et de l’azote atomique N, soit dans son état fondamental
N(4S), soit dans son premier état excité N(2D). Ces espèces réagissent ensuite avec d’autres composés
atmosphériques, comme présenté sur la Figure II.10.
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N2, CH4
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NO+CO
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H
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FIGURE II.10 − Principales réactions chimiques qui impliquent l’azote dans l’atmosphère de
Triton, d’après Strobel & Summers (1995). Les réactants indiqués en rose signifient que la réaction
est une réaction à trois corps.

Chimie du méthane : cette chimie est déclenchée par la photolyse du méthane par les radiations
Lyman-α du Soleil et du milieu interplanétaire. Les principales réactions qui en découlent sont
données sur la Figure II.11. Cette figure suggère que les brumes observées par Voyager sont créées
par la photochimie du méthane. Ces espèces ne sont cependant pas assez abondantes pour pouvoir
être observées par l’instrument UVS de Voyager 2. Les auteurs trouvent que le pic de production de
ces brumes se situe à 15 km dans l’hémisphère sud, contre 30 km dans l’hémisphère nord. C2H4 en
est le composé principal, suivi de C2H2.

Comme dans Strobel et al. (1990b), le coefficient de diffusion turbulente Kzz est déterminé à
partir des observations UVS de CH4 proches de la surface aux deux points d’occultation solaire. Les
profils de concentration utilisés sont présentés dans Herbert & Sandel (1991). Les auteurs déterminent
grâce à leurs ajustements que :

Kzz = 1, 6.103 ×

√
nN2(surface)

nN2(z)
dans l’hémisphère sud (été)

et Kzz = 1, 2.103 ×

√
nN2(surface)

nN2(z)
dans l’hémisphère nord (hiver).
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HCH4
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CH3
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CH3
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FIGURE II.11 − Principales réactions chimiques qui découlent de la photolyse du méthane dans
l’atmosphère de Triton, d’après Strobel & Summers (1995). Les réactants indiqués en rose signifient
que la réaction est une réaction à trois corps. Les nombres en bleu sont les rapports de branchement
des réactions de photolyse de CH4.

Chimie des nitriles : l’azote produit dans l’ionosphere diffuse en partie vers la basse atmosphère,
et peut donc réagir avec les produits de photolyse de CH4, ce qui donne lieu à la production de
nitriles, comme décrit sur la Figure II.12.
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FIGURE II.12 − Principales réactions chimiques qui impliquent des nitriles dans l’atmosphère de
Triton, d’après Strobel & Summers (1995). Les réactants indiqués en rose signifient que la réaction
est une réaction à trois corps.
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On remarque ici un cycle qui permet de convertir l’azote atomique en azote moléculaire :

N2 + C + M −→ CNN + M
CNN + N −→ N2 + CN
CN + N −→ N2 + C

Bilan : N + N −→ N2

Chimie ionosphérique : les auteurs donnent quelques réactions ions-neutres additionnelles pour
deux ions importants, C+ et H+. Ces réactions sont présentées sur la Figure II.13.
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FIGURE II.13 − Principales réactions chimiques qui impliquent C+ et H+ dans l’atmosphère de
Triton, d’après Strobel & Summers (1995).

5.10 Krasnopolsky & Cruikshank (1995) : "Photochemistry of Triton’s atmosphere
and ionosphere"

Cet article est le dernier article publié qui traite extensivement de la photochimie dans l’atmosphère
de Triton. C’est également l’article le plus complet de l’époque. Comme Strobel & Summers (1995),
il commence par une revue des autres modèles de l’atmosphère de Triton en pointant les principales
différences entre eux. Il reprend également les principales idées à propos de la photochimie de
l’atmosphère de Triton, que nous avons vues dans les paragraphes précédents. Le modèle présenté
dans cet article se repose sur les résultats de Krasnopolsky et al. (1993), tout en détaillant les
réactions chimiques qui ont la plus grande influence sur les abondances des principaux composés
atmosphériques. Il détaille aussi comment les valeurs de certaines constantes de réaction et de
différents paramètres clés ont été estimées.

Le modèle présenté dans cet article prend en compte 53 composés (32 neutres et 21 ions). Le
réseau chimique est lui composé de 138 réactions dont les expressions, les constantes de réaction ainsi
que les taux de réaction intégrés sont donnés sous forme de table. Les auteurs font remarquer que
l’un des problèmes pour modéliser l’atmosphère de Triton est le manque de mesures des constantes
de réaction à basse température, en particulier pour les réactions neutres-neutres, car les réactions
ionosphériques ont des dépendances en température plus faibles. Ils précisent que l’extrapolation des
valeurs de constantes de réaction aux faibles températures de Triton est fortement dépendante de la
valeur/mesure initiale choisie.

41



Chapitre II. Revue des connaissances actuelles sur Triton

Leur modèle considère trois sources d’ionisation : le rayonnement solaire, le rayonnement inter-
planétaire et la précipitation électronique. Cette dernière apporte 108 W d’énergie à l’atmosphère.
Cette énergie est obtenue en utilisant le flux de précipitation électronique de Strobel et al. (1990a),
qui est décalé de deux hauteurs d’échelle vers le haut de l’atmosphère, comme conseillé par Summers
& Strobel (1991), et en utilisant un facteur d’échelle orbital morb=0,162.

Pour les calculs d’interaction électron-matière, les auteurs s’appuient sur les sections efficaces
de N2, qui étaient les seules connues à l’époque (Fox & Victor, 1988). Ils ont considéré que les
sections efficaces d’électro-ionisation et électro-dissociation de CO étaient les mêmes que celles de N2,
comme ces molécules sont similaires, et que celles de N, C et O étaient égales à la moitié de celles de N2.

Les auteurs utilisent un angle solaire zénithal de 60◦ et une fraction molaire de CO de 3.10−4.
L’échappement thermique de H, H2, C, N et O est considéré au niveau de l’exobase, prise à 800 km.
L’échappement des ions est lui modélisé avec une vitesse d’échappement vionsech =150 cm.s−1, choisie afin
d’obtenir un meilleur ajustement du profil de concentration électronique par rapport aux mesures de
Voyager 2. Leur modèle considère également la diffusion ambipolaire. Pour déterminer le coefficient
de diffusion turbulente, les auteurs utilisent le profil de CH4 proche de la surface, comme cela avait
été fait dans Strobel et al. (1990b) et Strobel & Summers (1995). D’après Yelle et al. (1991), ils
choisissent de prendre Kzz = 105 cm2.s−1 dans la troposphère, et leur meilleur ajustement pour les
altitudes supérieures donne Kzz = 4.103 cm2.s−1, ce qui place l’homopause du méthane à 32 km.

À la suite de leurs calculs, les auteurs trouvent que la principale source d’ionisation dans
l’atmosphère de Triton est l’électro-ionisation : le rapport entre les taux d’ionisation intégrés en
altitude par photoionisation et par électro-ionisation est de 0,5. Leur modèle confirme également
que les ions atomiques sont majoritaires dans l’ionosphère. Pour que cette dernière soit composée
majoritairement d’ions moléculaires, un taux d’ionisation 100 fois plus élevé serait nécessaire. La
durée de vie de l’ion C+, majoritaire dans l’ionosphère de Triton, est plus élevée que l’intervalle entre
deux traversées de l’équateur magnétique de Neptune par Triton (de l’ordre de sept heures). De ce
fait, la variation temporelle de la concentration électronique est faible. Au-dessus de 500 km, les
concentrations de C+ et N+ obtenues avec leur modèle sont similaires.

Les auteurs déterminent aussi les taux de production des particules de brume photochimique
en fonction de l’hydrocarbure produit. Ils obtiennent 135 g.cm−2 par milliard d’années pour C2H4,
28 g.cm−2 par milliard d’années pour C2H6 et 1,3 g.cm−2 par milliard d’années pour C2H2. Ils
calculent également ce taux pour HCN, qui est de 29 g.cm−2 par milliard d’années. Toutes ces espèces
sont principalement produites en dessous de 50 km et condensent donc dans cette zone.

Après présentation de leur modèle nominal, les auteurs en décrivent sept variations. Celles-ci
ont pour but d’étudier l’impact de plusieurs paramètres sur la composition atmosphérique. Ces
paramètres sont : la suppression de certaines réactions importantes, la condensation sur les particules
de brume étendue à un plus grand nombre d’espèces, la variation de l’abondance de CO, la suppression
de la précipitation électronique ou son intégration de façon à correspondre à Strobel & Summers
(1995). De tous ces tests, seul celui sans précipitation électronique ne reproduit pas les mesures de
concentration de N, ce qui démontre qu’elle est nécessaire. Ils montrent également qu’il est impossible
de contraindre la valeur de l’abondance de CO sans connaître de manière précise la valeur de la
constante de réaction de N+

2 + C −→ C+ + N2.
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5.11 Modèle thermique récent : Strobel & Zhu (2017) : "Comparative planetary
nitrogen atmospheres: Density and thermal structures of Pluto and Triton"

Suite aux nouvelles mesures de Lellouch et al. (2010), Strobel & Zhu ont entrepris d’adapter un
modèle thermique à une dimension de l’atmosphère de Pluton (Zhu et al., 2014) à l’atmosphère de
Triton. Cette adaptation est possible du fait de la similarité entre ces deux atmosphères, comme
nous l’avons déjà évoqué. Les principales différences entre elles sont le chauffage par les électrons
magnétosphériques et la plus faible abondance de CH4 sur Triton.

Dans cet article, les auteurs présentent trois modèles différents de l’atmosphère de Triton :

• un avec un apport d’énergie par précipitation électronique (Triton-3),

• un sans précipitation électronique, et qui utilise l’abondance de CH4 mesurée par Voyager 2
(Triton-1),

• et enfin un autre modèle sans précipitation électronique, mais où l’abondance atmosphérique
de CH4 et gardée constante en fonction de l’altitude. Cette abondance est calculée de façon à
obtenir un profil de N2 et une structure thermique cohérents avec les mesures de Voyager 2
(Triton-2).

Tous ces modèles utilisent l’abondance de CO déterminée par Lellouch et al. (2010), à savoir
6.10−4, une pression de surface de 16µbar et une température de surface de 37,8 K.

Après utilisation des trois modèles, les auteurs concluent que le modèle Triton-2 ne peut pas
être valide, car il contredit les observations de Voyager 2. Le modèle Triton-1 ne permet pas de
reproduire la densité de colonne de N2, ni la température thermosphérique observées par Voyager 2.
Cela confirme les résultats de Stevens et al. (1992), qui avançaient que les observations ne pouvaient
être reproduites sans prendre en compte la précipitation électronique. Leur modèle Triton-3 est donc
celui qui permet de mieux reproduire les observations et sert de base pour comparer les atmosphères
de Triton, Pluton et Titan.

Les auteurs montrent également que l’abondance atmosphérique de CH4 est un élément primordial
pour expliquer les différences entre les atmosphères de Pluton et de Triton. L’abondance de CH4 dans
cette dernière est trop faible pour que la destruction de la molécule par le rayonnement Lyman-α
soit compensée par le transport, ce qui a pour conséquence une forte baisse de sa concentration avec
l’altitude.
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6 L’atmosphère de Triton d’après les observations de Voyager 2 et
les modèles

Maitenant que nous avons fait une synthèse des connaissances amassées lors du survol de Triton par
Voyager 2, et des modèles qui utilisent ces observations, nous pouvons dresser un premier "portrait"
de son atmosphère. Celui-ci est présenté sur la Figure II.14.

1Triton : Connaissances actuelles à l’aube d’une nouvelle ère d’explorationBenjamin BENNE 28 Avril 2021
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FIGURE II.14 − Schéma de l’atmosphère de Triton telle qu’observée par Voyager 2. On y
représente : les sources d’énergie, les phénomènes qui permettent de déduire la structure thermique de
l’atmosphère, un profil simpliste de température ainsi que les différentes couches atmosphériques. Pour
le profil thermique, les températures mesurées sont en traits pleins, les lignes pointillées correspondent
donc à des extrapolations (la température troposphérique provient de modèles et n’a pas été mesurée).
ISM signifie "InterStellar Medium", mais ce flux peut aussi être appelé "flux interplanétaire".

Composition

L’atmosphère de Triton est composée majoritairement de N2. Des traces de CH4 ont été observées
en dessous de 80 km d’altitude, et la présence d’azote atomique a également été mise en évidence
lors des mesures par occultation. Ces composés proviennent de la sublimation des glaces de surface,
car celles-ci sont composées de N2, CH4 et CO, avec des abondances relatives de 99,85%, 0,05% et
0,1%. L’atmosphère est en équilibre de vapeur saturante avec ces glaces. Des glaces de CO2 sont
aussi présentes mais ce composé ne sublime pas, du fait de sa très faible pression de vapeur saturante.
Contrairement à N2 et CH4, CO n’a pas été détecté dans l’atmosphère lors du survol de Voyager 2.
Seule une limite supérieure d’abondance de 10−2 a pu être déterminée à partir des mesures.

Les occultations radio ont montré que Triton possède une ionosphère dense, où la concentration
électronique atteint 104 e−.cm−3. Cette ionosphère est plus dense que celle de Titan, qui est pourtant
trois fois plus proche du Soleil. Cette différence est supposée venir de la précipitation d’électrons
magnétosphériques.
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Structure thermique

La température à la surface de Triton a été mesurée à 38K. La surface est considérée comme
isotherme. Des dépôts qui proviennent d’éjectats de matière organique ainsi que des panaches ont
été observés par Voyager 2. Ces panaches s’élevent verticalement jusqu’à 8 km d’altitude. Ces
observations couplées à celles de nuages dans la première dizaine de kilomètres au-dessus de la surface,
qui sont probablement des nuages de condensation de N2, indiquent un gradient négatif de température
proche de la surface, et donc la présence d’une troposphère. Ce gradient négatif serait produit par la
convection atmosphérique qui résulte de la sublimation des glaces. La tropopause se situe vers 8 km et
la température y serait de 37 K. Aux altitudes supérieures se trouve la thermosphère de Triton. Elle est
isotherme au-dessus de 450 km (possiblement au-dessus de 320 km) avec une température de (102±3) K.
Cette température ne peut être reproduite par les modèles en ne considérant que le rayonnement
solaire comme source d’énergie. Une source secondaire est donc considérée dans les modèles. Cette
source est la précipitation d’électrons énergétiques qui proviennent de la magnétosphère de Neptune.
L’énergie apportée par ces deux sources est déposée entre 250 et 450 km avant d’être transportée aux
plus basses altitudes par conduction. La non-détection de CO dans l’atmosphère de Triton est un
problème majeur pour la compréhension et la modélisation de celle-ci, car ce composé peut refroidir
l’atmosphère par émission thermique. Afin de reproduire la température thermosphérique observée
et la colonne densité de N2, Stevens et al. (1992) ont estimé que la fraction molaire atmosphérique
de CO devait inférieure à 2.10−4. En comparaison, Krasnopolsky et al. (1993) trouvent avec leur
modèle que l’abondance atmosphérique de ce composé peut être comprise entre 10−4 et 10−2.

Photochimie

• Comme Triton est loin du Soleil (30 UA), le rayonnement interplanétaire n’est pas négligeable, en
particulier à Lyman-α, où son intensité est comparable à celle du rayonnement solaire. Comme le
méthane est dissocié par ces radiations, la prise en compte du flux interplanétaire est cruciale pour
bien modéliser la chimie dans l’atmosphère de Triton.

• Les électrons magnétosphériques sont utilisés dans certains modèles pour reproduire les profils de
concentration électronique observés par Voyager 2. Dans ces modèles, le profil d’électro-ionisation
calculé par Strobel et al. (1990a) est utilisé, mais modifié : il est décalé de 100 km vers le haut
de l’atmosphère pour permettre de reproduire le pic de concentration électronique observé par la
sonde, et est également multiplié par un facteur d’échelle orbital morb afin de prendre en compte
l’intermittence de la précipitation, car celle-ci ne se produit a priori que lorsque Triton est proche de
l’équateur magnétique de Neptune. On note cependant que la transition entre l’intensité électronique
mesurée dans la magnétosphère de Neptune et le flux électronique qui précipite dans l’atmosphère
de Triton n’est pas encore bien comprise. Le flux de précipitation est donc mal contraint, et cette
incertitude se répercute sur les résultats des modèles.

• N2, le principal composé de l’atmosphère de Triton, est dissocié et ionisé par les différentes sources
d’énergie (photons solaires et interplanétaires, électrons). Ces réactions produisent des ions N+

2 , N+ et
de l’azote atomique N. N+

2 recombine rapidement avec les électrons, ce qui donne de l’azote atomique.
N+ est plus stable, et c’est pourquoi il était considéré comme le principal ion de l’ionosphère de
Triton jusqu’au modèle de Lyons et al. (1992). N diffuse à la fois vers l’exobase, d’où il s’échappe, et
vers le bas de l’atmosphère, où il recombine pour régénéger N2 par le biais du cycle CNN (voir figure
II.12). Il réagit également avec des produits de photolyse du méthane, ce qui conduit à la production
de nitriles.
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• La photochimie du méthane a principalement lieu dans la basse atmosphère, où ce composé est
dissocié par le rayonnement Lyman-α. Cette chimie produit des radicaux (CH, 1CH2, 3CH2, CH3)
qui réagissent ensuite entre eux pour former des hydrocarbures plus lourds, tels que C2H4, C2H2 et
C2H6. Comme ces composés ont des pressions de vapeur saturante très faibles aux températures
extrêmes de la basse atmosphère de Triton, ils condensent et forment des brumes qui ont été observées
par Voyager 2. La photolyse de CH4 est également source de H et H2.

• Le principal ion dans l’atmosphère de Triton est probablement C+, qui est produit par la réaction
d’échange de charge entre N+

2 et C. Cette réaction a été considérée pour la première fois par Lyons
et al. (1992), mais la valeur de sa constante de réaction n’est pas connue. Les modélisateurs utilisent
donc une valeur estimée dans leur modèle, et cette valeur peut avoir un impact significatif sur leurs
résultats. De manière plus générale, les constantes de réaction à basse température sont très mal
connues, et donc des estimations sont utilisées pour un nombre important de réactions dans les
réseaux chimiques des modèles des années 1990.

• En plus de son influence sur la structure thermique de l’atmosphère, CO peut également impacter
la chimie, car ce composé peut être source de carbone et d’oxygène, mais aussi d’ions CO+ qui
réagissent avec les atomes d’azote.

Maintenant que nous avons en tête toutes les informations importantes pour modéliser l’atmosphère
de Triton, nous allons décrire notre modèle phototochimique.
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Chapitre III. Un nouveau modèle photochimique de l’atmosphère de Triton

Maintenant que nous connaissons mieux Triton, nous allons pouvoir détailler comment nous
avons développé un nouveau modèle de son atmosphère. En effet, comme nous l’avons vu au chapitre
précédent, les derniers modèles de ce type ont été publiés en 1995. Or, depuis, les données récoltées
par la mission Cassini-Huygens ont permis d’étudier en détails l’atmosphère de Titan, le principal
satellite de Saturne. La complexité de la chimie atmosphérique de ce corps a forcé les modélisateurs
a compléter de manière considérable les réseaux chimiques utilisés dans leurs modèles. Ceux-ci
peuvent désormais prendre en compte plus d’un millier de réactions chimiques, et plus d’une centaine
de composés chimiques (pour des modèles à une dimension). Ces réseaux chimiques sont donc
considérablement plus développés que ceux utilisés à l’époque dans les modèles de l’atmosphère de
Triton : par exemple, Krasnopolsky & Cruikshank (1995) ne considéraient "que" 53 composés et 138
réactions. Comme l’atmosphère de Titan est majoritairement composée de N2 et CH4, et comme
ces composés ont été détectés dans l’atmosphère de Triton par Voyager 2, il semble pertinent de
s’appuyer sur les réseaux chimiques très complets des modèles d’atmosphère de Titan pour modéliser
celle du satellite de Neptune.

Comme base de travail, nous utilisons le modèle de l’atmosphère de Titan développé par M.
Dobrijevic, et dont les résultats sont présentés dans Dobrijevic et al. (2016). La Figure III.1 présente
les différentes étapes d’exécution de ce modèle photochimique.

Atmosphère initiale
𝑛!" 𝑧 , 𝑦!"(𝑧)

Calcul des taux de 
production 𝑃 et de perte 𝐿

chimique

Résolution des équations

Composition 
atmosphérique
𝑛! 𝑧 , 𝑦!(𝑧)

Coefficients de diffusion

Calcul flux actinique 𝐹
Calcul des constantes de 

réaction 𝑘

Sections efficaces 𝜎
Rapports de 

branchement 𝑏#

Réseau chimique

Composés atmosphériques
Conditions limites

Résultats stationnaires

Profils 𝑃 𝑧 , 𝑇 𝑧 ,
𝑇$! 𝑧 , 𝑛%&%(𝑧)

Pressions de vapeur 
saturante

Taux de production 
électronique

Flux solaire

OuiNon
max 𝑣𝑎𝑟𝑖𝑎𝑡𝑖𝑜𝑛(𝑦!(𝑧)) < 𝑠𝑒𝑢𝑖𝑙 ?

FIGURE III.1 − Principe de fonctionnement du modèle photochimique à une dimension de
l’atmosphère de Titan (Dobrijevic et al., 2016). Les grandeurs n, P , T et y correspondent respec-
tivement à une concentration, une pression, une température et une fraction molaire. Les indices i
indiquent que la grandeur se rapporte à un composé i en particulier. Les résultats à l’état stationnaire
sont les résultats finaux du modèle, obtenus après un certain nombre d’itérations. La condition
d’arrêt du programme repose sur le maximum de variation des fractions molaires entre l’itération
courante et la précédente. Si cette variation maximale est inférieure à un certain seuil, alors le
programme est arrêté et on considère que l’on a atteint l’état stationnaire (voir partie 1.7).
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L’adaption du code de Titan à Triton s’est faite en plusieurs étapes, décrites ci-dessous et sur la
Figure III.2 :

• Changement des données d’entrée de base afin de représenter les conditions physiques sur
Triton.

• Ajout de la prise en compte de certains phénomènes importants sur Triton mais négligeables
sur Titan.

• Production d’un premier jeu de résultats, et comparaison aux observations de Voyager 2 et aux
résultats d’autres modèles de l’atmosphère de Triton.

• En fonction des résultats de l’étape précédente, modification du réseau chimique, en ajoutant si
besoin de nouvelles réactions et de nouveaux composés. Cette étape a été menée en collaboration
avec J-C. Loison et K. M. Hickson de l’Institut des Sciences Moléculaires (ISM).

• Itération jusqu’à obtenir des résultats satisfaisants au regard des observations.

Modèle photochimique 
de l’atmosphère de Titan

Réseau chimique nominal

Modèle photochimique 
de l’atmosphère de Triton

Résultats
(profils d’abondance)

Analyse
(taux de réaction intégrés, 
réactions chimiques clés)

Comparaisons avec 
modèles précédents et 
avec les observations

Amélioration du réseau 
chimique

Test sur l’atmosphère de Titan

Variables d’entrée 
propres à Triton

FIGURE III.2 − Méthodologie employée pour adapter le modèle de l’atmosphère de Titan à
l’atmosphère de Triton. Figure adaptée d’une figure originale de M. Dobrijevic.

Dans ce chapitre, nous allons donc détailler ces différentes étapes qui nous ont permis d’aboutir à
un nouveau modèle de l’atmosphère de Triton. Mais d’abord, nous allons présenter les équations
mathématiques résolues par le code, les hypothèses effectuées lors de son utilisation ainsi que le calcul
de plusieurs variables importantes.

49



Chapitre III. Un nouveau modèle photochimique de l’atmosphère de Triton

1 Le modèle photochimique

1.1 L’équation de continuité

Le modèle permet de calculer la composition atmosphérique en résolvant l’équation de continuité :

∂ni

∂t
= −div

−→
Φi + Pi − niLi (III.1)

où ni est la concentration du composé i en [cm−3],
t le temps en [s],

−→
Φi est le flux du composé i en [cm−2.s−1],
Pi le terme de production chimique du composé considéré en [cm−3.s−1]

et Li son terme de perte en [s−1].

Comme nous l’avons présenté dans la partie 1.2 du chapitre II, les taux de production et de
perte chimiques sont calculés à partir des constantes de réaction et de la concentration des réactifs
qui interviennent dans chaque réaction. Ces termes dépendent donc de la chimie, tandis que

−→
Φi

dépend du transport. L’équation de continuité permet donc de coupler ces deux phénomènes pour
déterminer la composition de l’atmosphère. Dans notre cas, on ne travaille que sur l’axe vertical
(modèle 1D). Toutes les grandeurs sont donc dépendantes de l’altitude z. Nous n’indiquerons donc
pas cette dépendance dans certaines équations afin d’alléger les notations.

Dans les paragraphes qui suivent, nous allons détailler comment se décompose le terme div
−→
Φi.

Nous considérons deux types de diffusion : la diffusion moléculaire et la diffusion turbulente. La
diffusion thermique pourrait également être prise en compte, mais elle est négligeable dans notre cas.
De plus, on note que l’on pose

−→
Φi =

−→
0 pour les ions, puisque nous ne considérons pas la diffusion

ambipolaire.

1.2 La diffusion moléculaire

La diffusion moléculaire décrit le transport d’un composé atmosphérique minoritaire i dans un ou
plusieurs composés majoritaires. Ce type de diffusion intervient lorsque la distribution de i s’écarte
de sa distribution à l’équilibre hydrostatique, qui correspond à :

∂ñi

∂z
= −ñi

(
1

Hi
+

1

T

∂T

∂z

)
(III.2)

avec ñi la concentration du composé i à l’équilibre hydrostatique en [cm−3],
Hi la hauteur d’échelle du composé en [cm],

et T la température en [K].

La hauteur d’échelle Hi est la longueur caractéristique de variation de pression (et donc de concen-
tration) et s’exprime comme :

Hi(z) =
kBT (z)

mig(z)
(III.3)

avec kB la constante de Boltzmann en [kg.cm2.s−2.K−1],
mi la masse du composé en [kg],

et g(z) l’accélération gravitationnelle en [cm.s−2] telle que :

g(z) = gS ×
(

RT

z +RT

)2

(III.4)

où gS est l’accélération gravitationnelle à la surface de Triton, égale à 0,7808m.s−2, et RT le rayon
de Triton = 1 352,6 km.
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1. Le modèle photochimique

La diffusion moléculaire apparait donc si la concentration ni s’écarte de ñi, c’est-à-dire si l’on a :

∂

∂z

(
ni

ñi

)
̸= 0

Cette différence induit un flux :

Φdiff mol
i (z) = −Diñi

∂

∂z

(
ni

ñi

)
(III.5)

où Di est le coefficient de diffusion moléculaire en [cm2.s−1], dont le calcul est présenté dans la partie
2.3. En calculant la dérivée et en remplaçant ∂ñi

∂z par l’expression III.2, on trouve :

Φdiff mol
i (z) = −Dini

(
1

ni

∂ni

∂z
+

1

Hi
+

1

T

∂T

∂z

)
Enfin, si l’on veut exprimer le flux en fonction des fractions molaires yi à la place des concentrations
ni, il suffit de remplacer ni par yin dans l’équation, ce qui donne :

Φdiff mol
i (z) = −Dini

(
1

nyi

[
yi
∂n

∂z
+ n

∂yi
∂z

]
+

1

Hi
+

1

T

∂T

∂z

)
De la même façon que pour ñi, on peut écrire pour n :

∂n

∂z
= −n

(
1

H
+

1

T

∂T

∂z

)
(III.6)

où cette fois-ci on utilise H, la hauteur d’échelle globale de l’atmosphère telle que H(z) = kBT (z)
m̄(z)g(z) ,

avec m̄(z) la masse moyenne de l’atmosphère à l’altitude z. En remplaçant cette dérivée dans
l’équation précédente, on trouve que le flux vertical dû à la diffusion moléculaire s’écrit :

Φdiff mol
i (z) = Dini

(
1

nyi

[
−nyi

(
1

H
+

1

T

∂T

∂z

)
+ n

∂yi
∂z

]
+

1

Hi
+

1

T

∂T

∂z

)

Φdiff mol
i (z) = −Dini

(
1

yi

∂yi
∂z

+
1

Hi
− 1

H

)
(III.7)

1.3 La diffusion turbulente

La diffusion turbulente décrit la diffusion induite par un ensemble de phénomènes (vents, convection
atmosphérique, ...) qui a pour effet de mélanger l’atmosphère. Ce type de diffusion intervient lorsque
la concentration d’un composé s’écarte de la concentration totale. Le flux qui en résulte s’exprime
donc comme :

Φdiff turb
i (z) = −Kzzn

∂

∂z

(ni

n

)
(III.8)

où Kzz est le coefficient de diffusion turbulente en [cm2.s−1], dont le calcul est présenté dans la partie
2.4. Comme pour le flux de la diffusion moléculaire, on peut développer l’expression précédente en
calculant la dérivée. En utilisant l’équation (III.6), on trouve :

Φdiff turb
i (z) = −Kzzni

(
1

ni

∂ni

∂z
+

1

H
+

1

T

∂T

∂z

)
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Chapitre III. Un nouveau modèle photochimique de l’atmosphère de Triton

Et en remplaçant ni par yin, on aboutit à :

Φdiff turb
i (z) = −Kzzni ×

1

yi

∂yi
∂z

(III.9)

Le flux total qui résulte de ces deux types de diffusion est donc :

Φi(z) = Φdiff mol
i (z) + Φdiff turb

i (z) = −ni

[
−Di

(
1

yi

∂yi
∂z

+
1

Hi
− 1

H

)
−Kzz

1

yi

∂yi
∂z

]
(III.10)

1.4 Résolution de l’équation de continuité

L’équation de continuité écrite en fonction des fractions molaires yi est :

n(z)
∂yi(z)

∂t
= −div Φi(z) + Pi(z)− n(z)yi(z)Li(z) (III.11)

qu’il va falloir résoudre pour tous les composés à tous les niveaux d’altitude. Au total, il faut donc
résoudre un système de dimension N = ncomp × nalt équations. Pour résoudre ce système, on utilise
un solveur d’équation, DLSODES (A. C. Hindmarsh, 1983), ce solveur étant le plus performant pour la
résolution de la cinétique chimique (Nejad, 2005; Hue, 2015). Une description du fonctionnement de
ce solveur est faite dans la thèse de V. Hue (2015) (Chapitre 1, partie 1.4.1), nous ne la répèterons
donc pas ici. Pour permettre au solveur de résoudre l’équation de continuité, nous avons besoin de
deux choses : discrétiser la divergence du flux Φ et calculer la matrice jacobienne J.

1.4.1 Discrétisation de la divergence

L’équation de continuité (III.11) fait donc intervenir la divergence du flux de particules Φ. Or, dans
notre modèle photochimique, nous ne résolvons pas cette équation de façon continue mais sur des
niveaux d’altitude discrets entre la surface et le haut de l’atmosphère. Afin de résoudre l’équation, il
faut donc discrétiser cet opérateur divergence.

Si l’on identifie les composés par un indice i (qui varie de 1 à ncomp) et les niveaux d’altitude par
un exposant j (qui varie de 0 pour la surface à jmax pour l’exobase), on obtient :

div Φj
i =

(zj+
1
2 )2Φ

j+ 1
2

i − (zj−
1
2 )2Φ

j− 1
2

i

(zj)2∆z
(III.12)

avec zj+
1
2 l’altitude moyenne entre les niveaux j et j + 1 en [cm],

Φ
j+ 1

2
i le flux vertical de i entre les niveaux j et j + 1 en [cm−2.s−1],

zj−
1
2 l’altitude moyenne entre les niveaux j et j − 1 en [cm]

Φ
j− 1

2
i le flux vertical de i entre les niveaux j et j − 1 en [cm−2.s−1],
zj l’altitude au niveau j

et ∆z la moyenne de la distance entre le niveau considéré j et les niveaux j + 1 et j − 1.
Si l’on note ∆z+ la distance entre les niveaux j et j + 1 et ∆z− celle entre les
niveaux j et j − 1, alors ∆z = ∆z++∆z−

2 .
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1. Le modèle photochimique

On peut alors réécrire la divergence du flux comme :

div Φj
i = c+ × Φ

j+ 1
2

i + c− × Φ
j− 1

2
i (III.13)

avec :

c+ =
(zj+

1
2 )2

(zj)2∆z
=

(
zj+zj+1

2

zj

)2

× 1

∆z
=

(
1 +

∆z

2× zj

)2

× 1

∆z
(III.14)

et de la même façon :

c− = − (zj−
1
2 )2

(zj)2∆z
= −

(
zj+zj−1

2

zj

)2

× 1

∆z
= −

(
1− ∆z

2× zj

)2

× 1

∆z
(III.15)

Les termes Φ
j+ 1

2
i et Φ

j− 1
2

i sont exprimés à partir de l’équation (III.10), ce qui donne :

Φ
j+ 1

2
i = nj+ 1

2

[
D

j+ 1
2

i

(
∂yi
∂z

∣∣∣∣
j+ 1

2

+ y
j+ 1

2
i × χj+ 1

2

)
+K

j+ 1
2

zz × ∂yi
∂z

∣∣∣∣
j+ 1

2

]
(III.16)

où l’on a posé :

χj+ 1
2 =

1

H
j+ 1

2
i

− 1

Hj+ 1
2

=
2

Hj+1
i +Hj

i

− 2

Hj+1 +Hj
(III.17)

Les différents termes s’expriment comme suit :

nj+ 1
2 =

nj + nj+1

2

D
j+ 1

2
i =

Dj
i +Dj+1

i

2

∂yi
∂z

∣∣∣∣
j+ 1

2

=
yj+1
i − yji
∆z+

y
j+ 1

2
i =

yji + yj+1
i

2

K
j+ 1

2
zz =

Kj
zz +Kj+1

zz

2

Il vient de la même façon que :

Φ
j− 1

2
i = nj− 1

2

[
D

j− 1
2

i

(
∂yi
∂z

∣∣∣∣
j− 1

2

+ y
j− 1

2
i × χj− 1

2

)
+K

j− 1
2

zz × ∂yi
∂z

∣∣∣∣
j− 1

2

]
(III.18)

avec :
∂yi
∂z

∣∣∣∣
j− 1

2

=
yji − yj−1

i

∆z−

et :
χj− 1

2 =
2

Hj−1
i +Hj

i

− 2

Hj−1 +Hj
(III.19)

et où les moyennes sont calculées entre les niveaux j et j − 1.
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Chapitre III. Un nouveau modèle photochimique de l’atmosphère de Triton

Ces équations sont applicables telles que présentées ici à tous les niveaux de notre grille d’altitude,
aux exceptions près de la surface et de la limite supérieure de l’atmosphère, où les termes Φ

j− 1
2

i et

Φ
j+ 1

2
i doivent être modifiés, respectivement.

Surface : À ce niveau, on considère qu’il n’y a pas de flux venant du bas. On pose donc Φ
j− 1

2
i = 0

pour les espèces pour lesquelles on ne définit pas de fraction molaire à la surface ylim (voir partie
2.2). La formule de ∆z est également différente et on prend ∆z = z1 − zs (l’exposant s sera utilisé
pour faire référence aux valeurs des différentes variables à la surface, i.e. au niveau j = 0). Si l’on
résout une équation qui concerne une espèce pour laquelle ylim est définie, on pose :

Φ
j− 1

2
i = ns

[
Ds

i

(
ysi ×

{
1

2

(
1

Hs
i

− 1

Hs

)
+

1

∆z

}
+ ylim

i ×
{
1

2

(
1

Hs
i

− 1

Hs

)
− 1

∆z

})
+

Ks
zz

∆z
×
(
ysi − ylim

i

)]
(III.20)

Limite supérieure : À l’inverse de la surface, pour ce niveau on prend ∆z = zjmax − zjmax−1. À
ce niveau, certains composés peuvent s’échapper de l’atmosphère. Dans ce cas, on utilise la vitesse
d’échappement du composé vlim

i (expression donnée dans la partie 1.6) pour calculer Φ
j+ 1

2
i :

Φ
j+ 1

2
i = −vlim

i × njmax

i (III.21)

Si le composé ne s’échappe pas, on pose tout simplement Φ
j+ 1

2
i = 0.

1.4.2 La matrice jacobienne

Cette matrice est utilisée par le solveur pour résoudre le système de N équations de continuité. Si
l’on pose :

∂yji
∂t

=
1

nj

(
−div Φj

i + P j
i − njyjiLi

)
= f j

i

on peut définir un vecteur F tel que :

F =
{
f1
1 , f

1
2 , ..., f

1
ncomp

, f2
1 , ..., f

jmax
ncomp

}
= {F1, F2, ..., FN}

et de même un vecteur Y qui contient les fractions molaires :

Y =
{
y11, y

1
2, ..., y

1
ncomp

, y21, ..., y
jmax
ncomp

}
= {Y1, Y2, ..., YN}

Avec ces deux vecteurs, la matrice jacobienne s’écrit alors comme :

J =


∂F1
∂Y1

· · · ∂F1
YN

...
. . .

...
∂FN
∂Y1

· · · ∂FN
∂YN

 (III.22)

L’écriture de cette matrice implique donc de calculer les dérivées des différents termes de l’équation
de continuité par rapport aux fractions molaires. Pour cela, on calcule les colonnes de la matrice une
à une, i.e. on calcule successivement les dérivées des N composantes de F (les Fh, pour h entre 1 à
N) par rapport à un certain Yl, c’est-à-dire par rapport à la fraction molaire d’un certain composé à
un certain niveau d’altitude. On répète cela N fois en faisant varier l afin de parcourir toutes les
composantes de Y.
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Logiquement, beaucoup des dérivées ∂Fh
∂Yl

sont nulles. Pour les termes de production et de perte
chimique, les termes non-nuls sont facilement identifiables, puisque l’on rappelle que Pi et niLi

s’expriment comme :

P j
i ou (nj

iL
j
i ) = kjr × nj × yjc1 (Photodissociations ou réactions avec les électrons)

= kjr × nj × yjc1 × nj × yjc2 (Autres réactions)

où kr est la constante de réaction et c1-c2 sont les réactants qui interviennent dans la réaction. Les
dérivées de ces termes sont donc non-nulles uniquement si l’on dérive par rapport à yc1 ou yc2 et si la
dérivée est faite au niveau d’altitude j, ce qui implique h = l.

Pour les dérivées des termes de transport, le calcul demande plus d’attention, car les Φ
j± 1

2
i font

intervenir les fractions molaires des niveaux j− 1 et j +1. Les dérivées d(div Φj
i )

dyj−1
i

, d(div Φj
i )

dyji
et d(div Φj

i )

dyj+1
i

sont donc non-nulles. On a alors généralement trois cas :

• Si on dérive par rapport au même composé et au même niveau d’altitude (h=l, qui correspond
à un composé i à un niveau j), on a, à partir des équations (III.13), (III.16) et (III.18) :

∂Φj
i

∂yji
= nj+ 1

2

Dj+ 1
2

i

(
χj+ 1

2

2
− 1

∆z+

)
− K

j+ 1
2

zz

∆z+

 c++nj− 1
2

Dj− 1
2

i

(
χj− 1

2

2
+

1

∆z−

)
+

K
j− 1

2
zz

∆z−

 c−

(III.23)

• Si on dérive par rapport au niveau inférieur, la dérivée de certains termes de l’équation (III.18)
est non-nulle. Dans ce cas, les niveaux d’altitude déterminés par h et l sont différents. Si l’on
note jl et jh les niveaux d’altitude liés à l et h respectivement, on a jl = jh − 1, et :

∂Φjh
i

∂yjli
= njh− 1

2

Djh− 1
2

i

(
χjh− 1

2

2
− 1

∆z−(jh)

)
− K

jh− 1
2

zz

∆z−(jh)

 c−(jh) (III.24)

• Inversement, si on dérive par rapport au niveau supérieur (jl = jh + 1), certaines dérivées dans
(III.16) sont non-nulles, ce qui donne :

∂Φjh
i

∂yjli
= njh+

1
2

Djh+
1
2

i

(
χjh+

1
2

2
+

1

∆z+(jh)

)
+

K
jh+

1
2

zz

∆z+(jh)

 c+(jh) (III.25)

Comme nous l’avons vu dans la partie précédente, les niveaux qui correspondent à la surface et à
la limite supérieure de l’atmosphère sont un peu à part, mais le raisonnement est le même que pour
les autres niveaux, exception faite que seules deux dérivées peuvent être non-nulles. Pour la surface,
seuls les cas jl = jh + 1 et jl = jh sont exploitables. Pour le premier cas, on a uniquement :

∂Φjh
i

∂yjli
= nj+ 1

2

Dj+ 1
2

i

(
χj+ 1

2

2
− 1

∆z

)
− K

j+ 1
2

zz

∆z

 c+

et pour le second cas :

∂Φj
i

∂yji
= nj+ 1

2

Dj+ 1
2

i

(
χj+ 1

2

2
− 1

∆z

)
− K

j+ 1
2

zz

∆z

 c++

(
ns

[
Ds +

{
1

2

(
1

Hs
i

− 1

Hs

)
+

1

∆z

}
+

Ks
zz

∆z

]
c−

)
Le deuxième terme (entre parenthèses) n’intervient que pour les composés qui ont une fraction
molaire limite à la surface ylim

i , car ce cas implique de dériver l’expression (III.20).
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Pour la limite supérieure de l’atmosphère ce sont uniquement les cas jl = jh − 1 et jl = jh qui
sont exploitables. Pour le premier on a donc :

∂Φjh
i

∂yjli
= nj− 1

2

Dj− 1
2

i

(
χj− 1

2

2
+

1

∆z

)
+

K
j− 1

2
zz

∆z

 c−

et pour le second cas, un terme additionnel est considéré si le composé peut s’échapper, i.e. si sa
vitesse d’échappement vlim

i est non-nulle, ce qui donne :

∂Φj
i

∂yji
= nj− 1

2

Dj− 1
2

i

(
χj− 1

2

2
+

1

∆z

)
+

K
j− 1

2
zz

∆z

 c− −
(
c+ × vlim

i × nj
)

Maintenant que nous avons fait la description mathématique du modèle, intéressons-nous aux
hypothèses utilisées lors de son utilisation.

1.5 Les pressions de vapeur saturantes

Comme vu dans la partie 1.3 du chapitre II, certains composés peuvent condenser dans l’atmosphère
de Triton du fait des faibles températures. Cette condensation peut être prise en compte de plusieurs
manières, comme par exemple en ajoutant un terme de perte par condensation Ci dans l’équation de
continuité lorsque la fraction molaire du composé considéré yi dépasse la fraction molaire à saturation
ymax
i = Pv(i,T (z))

P (z) . L’équation devient alors :

n
∂yi
∂t

= −div Φi + Pi − niLi − niCi

Cette méthode a par exemple été utilisée dans le modèle photochimique de l’atmosphère de Titan
de Krasnopolsky (2009). Le terme Ci est calculé à partir du rapport yi

ymax
i

= Si (la condensation
apparait donc si Si > 1) tel que :

Ci = A× lnSi

où A [s−1] est un facteur déterminé empiriquement. Dans leur modèle, A = 10−7 − 10−8 en fonction
du cas considéré. Cette méthode peut cependant provoquer des oscillations numériques lors du calcul
(la fraction molaire du composé oscille autour de la valeur ymax

i ), ce qui pousse les auteurs à diminuer
la valeur de A d’un facteur 10 à 100 pour les composés avec des taux de perte très faibles.

Pour éviter les oscillations, Lavvas et al. (2008) utilisent une autre formule pour Ci :

Ci = A(Si − 1)
exp

[
−0,5

ln2(Si+1)

]
ln2 (Si + 1)

Dans notre cas, nous avons essayé deux méthodes afin de modéliser la condensation : celle présentée
ci-dessus, en ajoutant un terme de perte dans l’équation de continuité, et une plus simpliste où l’on
force la fraction molaire du composé qui condense à être légèrement inférieure à sa fraction molaire à
saturation ymax

i . Nous avons au final conservé la seconde méthode, car la première est désavantageuse
en temps de calcul et donne les mêmes résultats.

Pour forcer la fraction molaire d’un composé à être légèrement inférieure à sa fraction à saturation,
on calcule simplement le rapport Si à chaque pas de temps d’intégration du code (après l’appel du
solveur), et si Si > 1, on fixe :

yi = ymax
i − 10−10 × ymax

i
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En plus de cela, si l’on trouve que Si > 1 avant l’appel du solveur, au moment du calcul des f j
i

(voir partie 1.4.2), alors on pose f j
i = 0 et on force la fraction molaire du composé au niveau

concerné à ymax
i − 10−10 × ymax

i . Ainsi, à ce niveau d’altitude, le composé n’est pas produit ou perdu
chimiquement et n’est pas non plus transporté. Ces deux forçages sont nécessaires afin que le profil
de fraction molaire du composé soit correctement contraint par la condensation.

Pour ce qui est des formules utilisées pour calculer les pressions de vapeur saturante des composés
de notre modèle, on se base sur plusieurs sources afin d’avoir des données pour un maximum d’entre
eux : Lara et al. (1996); Fray & Schmitt (2009); Haynes (2012); Moses et al. (2000); Lide (2006);
Van Hook (1967) et la base de données du NIST.

1.6 L’échappement atmosphérique

Au niveau de l’exobase, certains composés peuvent s’échapper de l’atmosphère s’ils possèdent une
énergie suffisante. Dans notre modèle, nous considérons l’échappement de Jeans (échappement
thermique) des composés neutres. Le flux d’échappement se calcule comme :

ΦJeans
i = ni(exobase)× vlim

i (III.26)

où vlim
i est la vitesse d’échappement de Jeans, calculée comme :

vlim
i =

√
kBT (exobase)

2πmi
× exp (−q)(1 + q) (III.27)

avec :
q =

r(exobase)
Hi(exobase)

(III.28)

où r(exobase) est égal à RT + z(exobase), avec RT = 1352, 6 km, le rayon de Triton
et Hi(exobase) la hauteur d’échelle du composé i considéré au niveau de l’exobase = kBT (exobase)

mig(exobase) .

L’accélération gravitationnelle au niveau de l’exobase est calculée comme :

g(exobase) = gS
R2

T
r(exobase)2

avec gS = 0, 7808m.s−2. En prenant z(exobase) = 1 026 km et T (exobase) = 90, 267K, on obtient
les vitesses d’échappement données dans la Table III.1.

Composé Masse molaire
[g.mol−1]

vlim

[cm.s−1]

H2 2,016 12 665,79
C 12,011 7,06
H 1,008 27 749,68

CH4 16,042 0,32
O 15,999 0,33
N2 28,013 2,79.10−5

CO 28,01 2,79.10−5

N 14,007 1,52

TABLE III.1 − Vitesse d’échappement de quelques composés de l’atmosphère de Triton. Le calcul
a été effectué avec les formules (III.27) et (III.28).
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1.7 Le seuil de convergence

Comme évoqué au début de ce chapitre, le code intègre l’équation de continuité sur un certain
intervalle de temps, jusqu’à ce que les profils d’abondance des différents composés convergent. Dans
ce cas, on dit que l’on a atteint l’état stationnaire, ce qui revient à avoir :

∂yi(z)

∂t
≈ 0

pour tous les composés i à toutes les altitudes z. Mais en pratique, on n’attend pas que l’état
stationnaire "parfait" soit atteint, car les résultats que nous obtenons sont toujours associés à une
incertitude, qui provient des incertitudes sur les constantes de réaction. Comme ces constantes
sont mesurées en laboratoire et/ou déterminées théoriquement, leur valeur est donnée avec une
barre d’erreur. Ces incertitudes se propagent alors dans les calculs du modèle, ce qui aboutit à une
incertitude sur les profils atmosphériques finaux. Il est donc inutile d’attendre d’atteindre l’état
stationnaire "parfait", et on peut stopper le modèle lorsque l’on atteint une précision comparable
aux incertitudes du modèle. On fixe alors un seuil de convergence, en dessous duquel on arrête les
calculs. À chaque pas de temps, on compare les profils d’abondance des composés atmosphériques
avec les profils obtenus au pas de temps précédent. Cela revient à chercher si :

yi(z, t)

yi(z, t+∆t)
< 1 + ε ou

yi(z, t+∆t)

yi(z, t)
< 1 + ε

si yi(z, t) > yi(z, t+∆t) ou si yi(z, t) < yi(z, t+∆t) respectivement. La valeur de ε est choisie par
l’utilisateur en fonction de l’atmosphère modélisée. Plus ε est grand, plus le temps de calcul sera
réduit et moins les résultats seront précis. Dans notre cas, on choisit de prendre ε = 10% (ce qui
reste faible en comparaison des incertitudes liées à la chimie).

2 Variables d’entrée et paramètres

Dans cette partie, nous allons décrire plus en détails les variables d’entrée nécessaires aux calculs du
modèle photochimique. Nous donnerons également les valeurs de certains paramètes importants.

2.1 Profils PTn et grille d’altitude

Les profils de pression P(z), de température T (z) et de concentration n(z) sont les profils de base
utilisés dans notre modèle. La température est nécessaire pour calculer les constantes de réaction, la
concentration est utilisée pour résoudre les équations (entre autres) et la pression est calculée à partir
de ces deux variables grâce à la loi des gaz parfaits. Les profils que nous utilisons dans tous nos travaux
nous ont été fournis par D. Strobel et sont les profils obtenus avec le modèle Triton-3 de Strobel & Zhu
(2017) (voir Chapitre II, partie 5.11 pour plus de détails). Nous utilisons les résultats de ce modèle
car il n’existe à ce jour pas de profils complets mesurés in situ, comme c’est par exemple le cas pour
Titan. Ces résultats ont l’avantage de provenir d’un modèle récent qui a été utilisé pour reproduire le
profil thermique de Pluton observé par la sonde "New Horizons". De plus, il permet de reproduire les
densités de colonne atmosphérique de N2 sur Triton, déterminée à partir des observations de Voyager 2.

Ces profils PTn ont été calculés entre la surface et 1 026 km d’altitude, comme présenté sur la
figure III.3. En surface, la pression est de 16µbar, la température de 37,8K et la concentration de
3,07×1015 cm−3. Au niveau de l’exobase, on a P = 2, 8.10−14 µbar, T = 90, 267K et n=2,24.106 cm−3.
La température est quasiment constante entre 543 et 1 026 km, puisque T (543 km) = 90K. Dans tous
nos travaux, nous avons gardé ces profils constants, faute d’avoir des incertitudes sur leurs valeurs.
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FIGURE III.3 − Profils de concentration n(z) et de température T (z) utilisés dans notre modèle
de l’atmosphère de Triton. Ces profils proviennent du modèle Triton-3 de Strobel & Zhu (2017). Les
cercles bleus sur le profil de concentration indiquent les niveaux d’altitude de la grille utilisée dans
nos calculs.

À partir de ces profils, on peut définir la grille en altitude qui est ensuite utilisée dans le modèle
photochimique. Cette grille a un échantillonnage plus grossier que celui des profils PTn, afin de
réduire le temps de calcul. Nous choisissons d’utiliser une grille à pas d’altitude variable, afin de
donner plus d’importance aux niveaux où la concentration atmosphérique est plus importante, et
donc où les processus chimiques ont des taux de réaction plus élevés. Le calcul de la grille en altitude
repose sur la hauteur d’échelle atmosphérique, dont on rappelle l’expression :

H(z) =
kBT (z)

m̄(z)g(z)

On définit l’espacement entre deux niveaux d’altitude en H
x , où x est un nombre entier. La grille est

alors calculée de la surface jusqu’à l’exobase en utilisant la relation suivante (la notation ⌈a⌉ indique
que l’on arrondit a à l’entier supérieur) :

zj+1 = zj +

⌈
H(zj)

x

⌉
Dans notre cas, nous avons fait plusieurs essais afin de déterminer la valeur optimale de x qui

permet d’obtenir des résultats de bonne qualité tout en limitant le temps de calcul (car ce dernier est
proportionnel à x). Nous avons ainsi convergé vers x = 5, ce qui nous donne des niveaux espacés au
minimum de 2 km proche de la surface et 21 km au maximum proche de l’exobase.
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2.2 Conditions limites à la surface et atmosphère initiale

Pour rester cohérent avec les profils PTn, nous avons décidé d’utiliser la fraction molaire initiale de
CO du modèle Triton-3 de Strobel & Zhu (2017). Ainsi, en surface, nous avons ylim

CO = 6,0.10−4. La
fraction molaire en surface de CH4 dans ce même article est 1,5.10−4, et est donc supérieure à la
fraction molaire maximale atteignable par CH4 à l’équilibre de vapeur saturante, ymax

CH4
= 0, 89.10−4,

si ylim
CH4

est calculée avec la formule de Fray & Schmitt (2009). On prend donc ymax
CH4

= ylim
CH4

en surface.

Avant la première itération du programme, il faut également générer une atmosphère initiale à
partir des fractions molaires des principaux composés. Il faut donc définir les profils verticaux initiaux
de ces derniers. Pour CO, on considère une fraction molaire constante dans toute l’atmosphère, ce
qui donne yCO(z) = 6, 0× 10−4.

Nous pourrions faire de même pour CH4, mais nous savons que ce composé est fortement détruit
par le rayonnement Lyman-α (voir Chapitre II, parties 5 et 6). Afin d’optimiser le temps de calcul,
on décide de faire correspondre le profil initial de CH4 à un profil à l’équilibre hydrostatique avec
une hauteur d’échelle de 9 km, comme observé lors du survol de Voyager 2 (Broadfoot et al., 1989;
Strobel et al., 1990b) :

nCH4(z) = ns
CH4

× exp

(
−z

HCH4

)
= 0, 89.10−4 × ns

tot × exp

(
−z[km]

9 km

)
La fraction molaire yCH4(z) est ensuite obtenue en divisant cette concentration par la concentration
totale. Enfin, comme N2 est le composé majoritaire de l’atmosphère, on prend simplement :

yN2(z) = 1− yCO(z)− yCH4(z)

Les profils initiaux des fractions molaires de N2, CO et CH4 utilisées pour créer l’atmosphère initiale
sont présentés sur la Figure III.4.

FIGURE III.4 − Fractions molaires initiales de N2, CH4 et CO dans l’atmosphère initiale définie
avant la première itération d’intégration du modèle.
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2.3 Coefficient de diffusion moléculaire Di

Comme dit dans la partie 1.2, ce type de diffusion décrit la diffusion des composés minoritaires dans
une ou plusieurs espèces majoritaires, et intervient lorsque le profil d’abondance du composé étudié
s’écarte de l’équilibre hydrostatique. La diffusion moléculaire est dominante dans l’hétérosphère des
atmosphères planétaires.

Pour calculer le coefficient associé à ce type de diffusion, on considère que les composés minoritaires
diffusent dans les deux composés les plus abondants de l’atmosphère. Dans ce cas, on calcule le
coefficient de diffusion moléculaire pour le composé i à partir des formules (III.29) et (III.30), qui
viennent respectivement de Blanc (1908) et Fuller et al. (1969) :

Di(z) =
1

yc1(z)

Di,c1
(z) +

yc2(z)

Di,c2
(z)

(III.29)

où c1 et c2 sont les composés majoritaires dans lesquels les autres composés diffusent. Ces deux
composés ne sont d’ailleurs pas nécessairement les mêmes à toutes les altitudes. Les coefficients Di,c1

et Di,c2 correspondent donc aux coefficients de diffusion de i dans c1 et c2 respectivement, qui sont
calculés comme :

Di,c(z) =
1, 43.10−3 × T (z)

7
4

P(z)M
1
2
i,c

[
(Σv)

1
3
i + (Σv)

1
3
c

]2 (III.30)

avec T la température,
P la pression en [bar],
Σv le volume de diffusion du composé considéré en [cm3]

et M le double de la masse réduite de i et c.

Le volume de diffusion d’un composé est la somme des volumes de diffusion des différents atomes qui
le composent. Par exemple, le volume de diffusion de CH4 est Σv(CH4) = Σv(C) + 4×Σv(H). M est
reliée à la masse réduite µ des composés i et c telle que :

M = 2× µi,c (III.31)

avec :
µi,c =

1
1
mi

+ 1
mc

Si le composé considéré est c2, le deuxième composé atmosphérique le plus abondant, on prend son
coefficient de diffusion Dc2(z) égal à Dc2,c1(z). Logiquement, c1 ne diffuse pas. Les coefficients de
diffusion moléculaire de certains des principaux composés atmosphériques de Triton sont présentés
sur le graphique de gauche de la Figure III.5.
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FIGURE III.5 − Gauche : coefficients de diffusion moléculaire Di de certains des principaux
composés de l’atmosphère de Triton. Droite : comparaison des profils du coefficient de diffusion
turbulente Kzz de Strobel et al. (1990b), Krasnopolsky & Cruikshank (1995), Strobel & Summers
(1995) et Strobel & Zhu (2017). Ces profils sont comparés au profil du coefficient de diffusion
moléculaire de CH4, qui est calculé dans notre modèle, pour mettre en évidence l’altitude de
l’homopause de ce composé, qui correspond au niveau où Kzz(z) = DCH4(z).

2.4 Coefficient de diffusion turbulente Kzz

Comme discuté dans la partie 1.3, ce type de diffusion englobe plusieurs phénomènes qui ont pour
effet de mélanger l’atmosphère, et donc de l’homogénéiser. Sa valeur pourrait être déterminée à
partir d’un code hydrodynamique, mais pour notre modèle à une dimension, on choisit une approche
plus simple en utilisant une valeur estimée à partir des observations. Dans l’atmosphère de Triton, ce
sont les profils de concentration ou de densité de colonne du méthane dans la basse atmosphère qui
sont utilisés pour déterminer Kzz, comme présenté dans Strobel et al. (1990b), Strobel & Summers
(1995) ou Krasnopolsky & Cruikshank (1995) (se référer au chapitre II, partie 5 pour plus de détails).
Les profils des Kzz utilisés dans ces articles sont donnés dans la Table III.2 et sont tracés sur le
graphique de droite de la Figure III.5. On y donne aussi le profil de Kzz utilisé dans Strobel & Zhu
(2017), qui nous a été communiqué par D. F. Strobel.

Article Kzz(z)
[cm2.s−1]

Homopause
(CH4) [km]

Strobel et al. (1990b) [4-8].103 [35-47]

Strobel & Summers (1995) [1.2-1.6].103
(

[N2]0
[N2](z)

)0.5
35

Krasnopolsky & Cruikshank (1995) 105 dans la troposphère, 4.103 au-dessus 35
Strobel & Zhu (2017) [1,06-1,64].106 pour z = [0-1026] km 175

TABLE III.2 − Comparaison des différents Kzz(z) utilisés dans les précédents modèles photochi-
miques de l’atmosphère de Triton, ainsi que dans le modèle de Strobel & Zhu (2017).

Il est intéressant de connaître l’altitude de l’homopause du méthane, car ce composé est fortement
dissocié dans la basse atmosphère : plus haute sera son homopause et mieux ces pertes seront
compensées par le transport lié à la diffusion turbulente. L’altitude de l’homopause a donc un impact
sur le profil atmosphérique global de ce composé.
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Afin de choisir quel profil de Kzz utiliser dans notre modèle, nous avons effectué plusieurs tests
préliminaires avec les différents profils de la Table III.2. Nous avons ainsi éliminé les profils utilisés par
Strobel et al. (1990b) et Krasnopolsky & Cruikshank (1995) à cause de la trop faible valeur de Kzz,
dans toute l’atmosphère ou au-dessus de la troposphère. Dans ce cas, la diffusion moléculaire domine
très fortement le transport des composés, ce qui provoque une forte augmentation des abondances
de H et H2 dans toute l’atmosphère. Cette augmentation est telle que ces composés deviennent
majoritaires. Ces résultats sont en contradiction avec les observations, qui ont démontré que N2 était
le composé majoritaire de l’atmosphère de Triton. Nous en concluons que Kzz doit être suffisamment
élevé dans l’hétérosphère pour limiter la hausse de la fraction molaire de ces composés.

Avec le profil de Strobel & Zhu (2017), les valeurs de Kzz dans l’hétérosphère sont suffisament
élevées pour que N2 reste le composé majoritaire. Cependant, leur Kzz est quasiment constant dans
toute l’atmosphère, ce qui place l’homopause du méthane à 175 km, comme montré sur le graphique
de droite de la Figure III.5. De ce fait, l’abondance de ce composé ne décroit que très faiblement
dans l’homosphère : sa fraction molaire à 175 km est 5,7.10−5 contre 8,9.10−5 en surface. Cela est
également en contradiction avec les mesures de Voyager 2 telles que présentées dans Broadfoot et al.
(1989) et Herbert & Sandel (1991), où la concentration de CH4 diminue fortement avec l’altitude
dans la basse atmosphère. Cette faible baisse implique également que l’abondance du méthane reste
élevée dans l’hétérosphère. Cela impacte de manière significative la chimie ionosphérique, car ce
composé réagit fortement avec les ions. En utilisant ce profil de Kzz, on trouve que la concentration
électronique diminue globalement de plus d’un ordre de grandeur, ce qui nous empêche d’obtenir un
profil cohérent avec les observations.

Au final, seul le profil de Kzz de Strobel & Summers (1995), dérivé des résultats de Herbert
& Sandel (1991), nous permet d’obtenir des résultats satisfaisants au regard des observations de
Voyager 2. Nous l’utiliserons donc pour la suite de nos travaux.

Ces tests préliminaires indiquent donc que le profil de Kzz a un fort impact sur les résultats de
notre modèle. Il est cependant encore très peu contraint, car seule la concentration atmosphérique
de CH4 est utilisée pour déterminer sa valeur. Des mesures complémentaires des abondances de
divers composés de l’atmosphère de Triton à différentes altitudes sont donc nécessaires, afin de mieux
contraindre ce paramètre et de nous permettre d’améliorer la pertinence de notre modèle.

2.5 Flux solaire et flux actinique

Le flux solaire est un paramètre important de notre modèle, puisqu’il nous permet de calculer
les taux de photodissociation et de photoionisation des différents composés. Dans le modèle de
l’atmosphère de Titan, le flux solaire utilisé est un flux à haute résolution construit à partir des
résultats présentés dans Curdt et al. (2001) et Curdt et al. (2004), ce qui permet d’avoir une résolution
de 0,004 nm entre 67 et 160 nm, et de ceux de Thuillier et al. (2004). Cependant, ce flux correspond
à une période de faible activité solaire, alors que lors du survol de Voyager 2 l’activité solaire était
maximale. Dans le modèle de Triton, nous avons donc choisi d’utiliser un flux avec une résolution
plus grossière (1 nm, d’après Thuillier et al. 2004), mais qui correspond à une haute activité solaire,
afin de mieux représenter les conditions du survol. Nous effectuons nos calculs sur l’intervalle 1-730 nm.

Le flux solaire que nous utilisons est mesuré aux alentours de la Terre, et donc à 1 UA du Soleil.
Le flux à 30UA, à la position de Triton, est obtenu par :

F (λ, 30UA) =
F (λ, 1UA)

302
[photons.cm−2.s−1.nm−1] (III.32)

Les flux utilisés au cours de notre travail sont présentés sur la Figure III.6.
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FIGURE III.6 − Flux solaires utilisés dans notre travail. Ces flux sont originellement mesurés
proche de la Terre (à 1 UA) et sont ensuite divisés par 302 pour obtenir le flux au niveau de Triton
(à 30 UA). "HR" signifie "Haute Résolution" et correspond au flux à faible activité solaire, qui a une
résolution de 0,004 nm. "BR" signifie "Basse Résolution" et correspond au flux mesuré pour une
haute activité solaire, qui a une résolution de 1 nm.

Par la suite, nous noterons F (λ) le flux qui arrive en haut de l’atmosphère de Triton, et qui correspond
donc à F (λ, 30UA). Or, on a vu dans le chapitre II , partie 1.2, que ce n’est pas le flux F qui est
utilisé dans les calculs des taux de photodissociation et de photoionisation, mais le flux actinique F̃ .
Ce flux est calculé à chaque niveau d’altitude, et correspond au flux F attenué lors de son passage
dans l’atmosphère. De ce fait, on a :

F̃ (λ, z) =
F (λ)

2
× exp

[
− τ(λ, z)

cos(sza)

]
(III.33)

où τ(λ, z) est l’épaisseur optique à la longueur d’onde λ et au niveau d’altitude z,
et sza est l’angle solaire zénithal, qui correspond à l’angle d’incidence des rayons solaires par

rapport aux plans atmosphériques, supposés horizontaux.

La division par 2 intervient afin de prendre en compte l’alternance jour/nuit. Dans notre cas, on
considère un angle solaire zénithal de 50,4◦, qui est l’angle utilisé pour représenter des conditions
moyennes d’ensoleillement à l’équinoxe. On l’obtient avec la formule III.34 (Dobrijevic, 2022), en
prenant la latitude θ = 0 et la déclinaison solaire (i.e. l’angle entre le plan équatorial et le vecteur
position du point subsolaire) δ = 0 :

sza = arccos

[
sin (θ)× sin (δ) + cos (θ)× cos (δ)× sin (H0)

H0

]
(III.34)

avec H0 l’angle horaire au coucher du Soleil, à l’équinoxe :

H0 = arccos [− tan (θ)× tan (δ)] (III.35)

L’épaisseur optique quantifie l’absorption du rayonnement à une certaine longueur d’onde. On a donc
τ(λ, zmax) = 0 en haut de l’atmosphère, puis τ augmente au fur et à mesure que l’on descend en
altitude. Le niveau d’altitude z où τ(λ, z) = 1 est le niveau où l’absorption des photons de longueur
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d’onde λ est maximale. La quantité de rayonnement absorbée dépend donc de la concentration
d’espèces absorbantes à chaque niveau d’altitude, mais également de leur "capacité d’absorption",
qui est représentée par leur section efficace σi(λ). Pour une seule espèce absorbante i on a :

τ(λ, z) =

∫ ∞

z
σi(λ)× ni(z

′)dz′ (III.36)

Dans notre cas, il nous faut considérer l’absorption de tous les composés atmosphériques à la fois, et
effectuer les calculs sur une grille d’altitude discrète. On a donc :

τ(λ, zj) = τ(λ, zj+1) +

ncomp∑
i=1

σi(λ)× ni(zj)×∆z (III.37)

où ∆z = zj+1 − zj . À noter qu’un terme d’absorption dû aux brumes peut être ajouté à l’absorption
des composés atmosphériques, mais sur Triton, cette absorption est trop faible pour avoir un impact
significatif, au contraire des brumes de l’atmosphère de Titan. On négligera donc cette contribution
dans la suite de notre travail.

On voit que le calcul de τ dépend de σi, qui dépend de la longueur d’onde. Or, il se trouve que
ces sections efficaces ne sont pas définies sur le même intervalle de longueur d’onde et avec la même
résolution pour toutes les réactions de photodissociation et de photoionisation (cette résolution est au
mieux de 0,004 nm, et donc généralement plus grossière que celle du flux solaire à haute résolution).
On note les longueurs d’onde pour lesquelles la section efficace est définie λl, avec l variant de 1 à
lmax. Ainsi, on calcule τ(λ, z) pour chaque réaction, aux longueurs d’onde où σi(λl) est définie. Cela
implique également de modifier le calcul du flux actinique, qui devient :

F̃ (λl, z) =
Fdeg(λl)

2
× exp

[
− τ(λl, z)

cos(sza)

]
(III.38)

où Fdeg est le flux dégradé, qui est le flux moyen entre les longueurs d’onde λl et λl+1 pour toutes les
longueurs d’onde à l’exception de λlmax . Dans ce cas, on a :

Fdeg(λlmax) =
1

2
[F (λlmax) + Fdeg(λlmax−1)] (III.39)

Une fois que l’on a calculé le flux actinique à partir de τ et Fdeg, on peut alors calculer le taux
de photolyse à chaque niveau d’altitude. Pour cela, on fait la somme des taux de photolyse kλl

à
chaque longueur d’onde pour obtenir la constante de réaction globale kr:

kr(z) =

lmax∑
l=1

kλl
=

lmax∑
l=1

σr(λl)× F̃ (λl, z)×∆λ (III.40)

avec r l’indice de la réaction considérée,
σr la section efficace propre à la réaction, qui est en fait la section efficace totale de

photodissociation/photoionisation du composé photodissocié/photoionisé, multipliée par
un rapport de branchement br, car cette réaction peut produire plusieurs jeux de produits
(avec

∑
br = 1),

∆λ l’écart entre deux longeurs d’onde successives tel que ∆λ = λl+1 − λl si l ̸= lmax

et ∆λ = λlmax − λlmax−1 si l = lmax.
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2.6 Flux interplanétaire Fint

Comme dit dans le chapitre II, le flux interplanétaire n’est pas négligable au niveau de Triton, car
ce flux a une intensité comparable à celle du rayonnement solaire à Lyman-α. Le rayonnement
à cette longueur d’onde est très important pour la photodissociation du méthane dans la basse
atmosphère de Triton, et cela impacte donc la chimie atmosphérique de manière plus globale (Strobel
et al., 1990b; Strobel & Summers, 1995; Krasnopolsky & Cruikshank, 1995). De plus, ce flux est
isotrope et impacte donc également le côté nuit de Triton. Dans notre modèle, le rayonnement
interplanétaire est pris en compte à trois longueurs d’onde différentes λint : Lyman-α (121,567 nm),
Lyman-β (102,572 nm) et la raie de l’Helium (58,433 nm). Lors de la mission Voyager 2, le flux
du rayonnement interplanétaire à Lyman-α a été mesuré comme Fint(Ly-α) = 340R, avec 1 R =
106 photons.cm−2.s−1.sr−1. Les deux autres flux n’ont pas été mesurés, mais peuvent être déduits à
partir du flux à Lyman-α, puisque d’après Sandel et al. (1978), on a :

Fint(Ly-α)
Fint(Ly-β)

= 360

Fint(Ly-α)
Fint(Helium)

= 170

Il faut donc ajouter ce flux dans le calcul des constantes de réaction de photolyse dans l’intervalle
de longueur d’onde concerné : si λint ∈ [λl, λl+1], alors on a :

kλl
(z) = σr(λl)× F̃ (λl, z)×∆λ+ σr(λl)× Fint(λint)× 4π × exp [−τ(λ, z)] (III.41)

Il n’y a pas de facteur 1
cos(sza) dans l’exponentielle, car le rayonnement interplanétaire est supposé

arriver dans l’atmosphère à incidence normale, contrairement au rayonnement solaire.

2.7 Taux de production électronique

Pour les réactions d’électro-ionisation et d’électro-dissociation, nous considérons dans un premier
temps que :

kr(z) =
prode−(z)× br

ni(z)
[s−1] (III.42)

avec prode−(z) le taux global de production électronique par électro-ionisation,
br le rapport de branchement de la réaction considérée,

ni(z) la concentration du composé qui réagit avec les électrons.

Au départ, nous ne considérons que trois réactions avec les électrons magnétosphériques :

(1) N2 + e− −→ N+
2 + 2e− br = 0, 8

(2) N2 + e− −→ N+ + N(2D) + 2e− br = 0, 2
(3) N2 + e− −→ N(4S) + N(2D) + e− br = 0, 6

Les rapports de branchement ont été calculés par Fox & Victor (1988). Ils ont déterminé que le
taux d’électro-dissociation correspond à 60% du taux d’électro-ionisation total. C’est pour cela que
le rapport de branchement de cette réaction est 0,6, et que la somme des br apparait au premier
abord comme supérieure à 1. Comme les réactions ne concernent que N2, on peut remplacer ni(z)
par nN2(z) dans l’équation (III.42). Le taux de production électronique global est déduit des calculs
de Strobel et al. (1990a), dont les résultats ont été donnés dans le chapitre II, partie 5.3. À partir
des profils présentés sur le graphique de droite de la Figure II.8 de cette partie, on déduit les
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profils d’électro-ionisation des réactions (1) et (2). Il suffit alors de les sommer pour avoir le profil
d’électro-ionisation global. On peut ensuite le décaler de 100 km vers le haut de l’atmosphère, comme
suggéré dans Summers & Strobel (1991), afin d’avoir un pic de production électronique qui correspond
au pic de concentration électronique observé par Voyager 2. De plus, ce profil doit être multiplié par
un facteur d’échelle orbital morb afin de prendre en compte l’intermittence de la précipitation sur une
orbite de Triton. Strobel et al. (1990a) suggèrent de prendre morb = 0, 25, tandis que Krasnopolsky
& Cruikshank (1995) utilisent morb = 0, 162, d’après les résultats de Krasnopolsky et al. (1993)
(voir Chapitre II, partie 5.8). Pour notre modèle, nous avons choisi de prendre dans un premier
temps morb =

1
6 , car Krasnopolsky & Cruikshank (1995) arrivent à reproduire le pic de concentration

électronique observé. Une réflexion plus poussée sur la valeur de ce paramètre est faite dans le
chapitre IV.

Au final, le profil de production électronique que nous utilisons dans nos calculs est présenté sur
la Figure III.7. On y observe que le taux de production électronique maximal est de 3,1 e−.cm−3.s−1

à 347 km. En comparaison, le maximum du profil d’électro-ionisation initial est de 18,7 e−.cm−3.s−1

et est atteint à 250 km.

FIGURE III.7 − Taux de production électronique calculé par Strobel et al. (1990a) comparé au
taux de production électronique utilisé dans notre modèle. Nous avons multiplié le premier par 1

6 (cf.
Krasnopolsky et al. 1993) et l’avons déplacé de 100 km vers le haut (cf. Summers & Strobel 1991)
pour obtenir le second.

2.8 Réseau chimique

Comme montré sur le schéma de la Figure III.2, au départ, nous utilisons le réseau chimique du
modèle de Titan "tel quel". Afin de voir si le réseau doit être complété, nous utilisons le modèle une
première fois afin d’avoir une première idée de la composition de l’atmosphère de Triton. Suite à ce
test, nous avons observé des différences significatives entre cette atmosphère et celle de Titan, ce qui
nous a conduit à procéder à des modifications dans le réseau chimique. La principale raison est la
différence entre les espèces prépondérantes dans les deux atmosphères : dans celle de Titan, ce sont
les espèces moléculaires qui dominent (N2, CH4, H2, ...), alors que sur Triton, à l’exception de l’azote
moléculaire, ce sont les espèces atomiques qui sont les plus abondantes, comme N, C et O. De même
dans l’ionosphère, où les ions atomiques N+ et C+ dominent. Il y avait donc quelques "manques"
dans le réseau chimique pour les réactions qui impliquent ces composés. De plus, le fait que CH4 soit
fortement dissocié dans la basse atmosphère et que sa concentration soit faible dans l’atmosphère de
façon générale induit des différences significatives, car CH4 réagit fortement avec les ions.
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Nous avons donc collaboré avec des collègues de l’Institut des Sciences Moléculaires (ISM),
spécialistes de la chimie des atmosphères et du milieu interstellaire, pour compléter le réseau. Nous
nous sommes également aidés des réseaux chimiques présentés dans les autres articles de photochimie
de l’atmosphère de Triton (Krasnopolsky & Cruikshank (1995) et Strobel & Summers (1995) en
particulier), mais aussi des publications plus récentes de constantes de réaction, comme Anicich, V.
G. (2003). Nous avons ainsi ajouté les réactions qui pouvaient donner des taux de production et
de perte significatifs, ainsi que de nouveaux composés. À chaque nouvelle version du réseau, nous
avons comparé la composition atmosphérique obtenue aux observations Voyager (Tyler et al., 1989;
Broadfoot et al., 1989; Herbert & Sandel, 1991) et aux résultats des modèles de Strobel & Summers
(1995) et Krasnopolsky & Cruikshank (1995), afin de voir si de plus amples modifications étaient
néccessaires. Au final, nous avons ajouté 38 composés et 486 réactions au réseau chimique de Titan,
comme détaillé dans la Table III.3.

Réseau chimique
initial

Réseau chimique
complété

Neutres 99 131
Ions 83 89

Réactions
neutre-neutre 419 710

Réactions
ion-neutre 468 582

Photodissociations 124 170
Photoionisations 25 32
Recombinaisons

dissociatives 236 264

Réactions EM 3 3

Nombre total
de réactions

1275 1761

TABLE III.3 − Comparison entre le réseau chimique initial du modèle de l’atmosphère de Titan
de Dobrijevic et al. (2016) et du réseau complété pour modéliser l’atmosphère de Triton. Les
réactions "neutre-neutre" regroupent les réactions à deux et trois corps. "EM" signifie "Électrons
Magnétosphériques".

Un fois le nouveau réseau chimique complété, nous l’avons utilisé dans le modèle de l’atmosphère
de Titan. L’implémentation de ce nouveau réseau n’a pas engendré de changements significatifs
des résultats du modèle photochimique de Titan, ce qui confirme que les réactions et les composés
manquants ne sont importants que pour Triton. Nous pouvons donc maintenant utiliser le modèle
photochimique avec ce nouveau réseau chimique pour calculer la composition de l’atmosphère de
Triton.
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3 Résultats nominaux

Une fois toutes les variables d’entrée définies pour le cas de Triton, on peut utiliser le code pour
calculer la composition de son atmosphère. Dans un premier temps, nous utilisons les constantes
de réaction "nominales", c’est-à-dire que nous considérons les valeurs théoriques/mesurées de ces
constantes sans prendre en compte les incertitudes associées. Dans les sous-parties suivantes, nous
présentons les principaux résultats exploitables obtenus avec cette version du modèle. Nous donnons
donc les profils d’abondance des principaux composés, ainsi que les réactions chimiques les plus
importantes. Cela nous permet d’avoir une première idée des processus importants pour comprendre
la composition de l’atmosphère de Triton. Une étude plus minutieuse est faite en fin de manuscrit
(Chapitre IV, partie 7), une fois le modèle final développé.

3.1 Réactions chimiques clés

Dans cette partie, nous allons chercher à identifier les réactions chimiques qui ont le plus fort
impact sur la composition atmosphérique, que nous appelons réactions chimiques clés. Pour cela, on
utilise à la fois les taux de production et de perte par réaction, notés Pr(z) et Lr(z); et les taux de
production/perte par composé, que l’on note Pi et Li. Pour simplifier les notations, nous utiliserons
L̃ = nL plutôt que L dans toute la suite du manuscrit. Cela nous permet également d’avoir L̃ dans
la même unité que P , à savoir en cm−3.s−1.

Les taux "par composé" sont reliés aux taux "par réaction" de la façon suivante :

Pi(z) =

nrP∑
r=1

Pr(z) (III.43)

L̃i(z) =

nrL∑
r=1

L̃r(z) (III.44)

où nrP/L
est le nombre de réactions qui produisent/détruisent i au niveau d’altitude z. Pour avoir le

taux de production P
∫

intégré en altitude pour un certain composé, on intègre les Pi(z) comme suit :

P
∫
i =

∑j=jmax−1
j=0 Pi(zj)×∆zj × 4π(RT + zj)

2

4πR2
T

[cm−2.s−1] (III.45)

avec j l’indice sur les niveaux d’altitude (j = 0 pour la surface, j = jmax pour l’exobase),
∆zj = zj+1 − zj , l’écart entre deux niveaux d’altitude consécutifs,
RT le rayon de Triton, pris égal à 1 352,6 km.

Les taux de perte intégrés L̃
∫

sont calculés de la même façon, en remplaçant Pi(z) par L̃i(z) dans
l’équation (III.45). On peut calculer de la même façon des taux de production/perte intégrés pour
une réaction en particulier, en remplaçant Pi(z)/L̃i(z) par Pr(z)/L̃r(z) dans l’équation précédente.
Cela permet ensuite de déterminer la contribution d’une certaine réaction r à la production ou la
perte totale d’un composé :

xPr =
P

∫
r

P
∫
i

(III.46)

xLr =
L̃
∫
r

L̃
∫
i

(III.47)
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Ainsi, nous choisissons de classer une réaction en tant que réaction chimique clé si elle donne un xPr
ou xLr supérieur à 10% pour 2 composés majoritaires ou plus. Dit autrement, ces réactions contribuent
pour au moins 10% de la perte ou production totale d’au moins deux des composés majoritaires de
l’atmosphère de Triton (ce qui correspond à au moins 10% des composés majoritaires). Ces composés
sont ceux qui ont une abondance importante parmis les composés neutres, les hydrocarbures, les
nitriles et les ions, à savoir : N2, [N(4S)-N(2D)], C, O(3P), H2, CO, H, CH4, C2H2, C2H4, C2H6, HCN,
C+, N+, N+

2 , H+ et les électrons. Avec cette définition et ces composés majoritaires, les réactions
chimiques clés pour cette version du modèle sont celles présentées dans la Table III.4.

Réaction Composé (production) Composé (perte)

CH4 + hν −→ CH3 + H H (30%) CH4 (30%)

CH4 + hν −→ 1CH2 + H2 H2 (34%) CH4 (35%)

H + 3CH2 −→ CH + H2 H2 (48%) H (56%)

CH4 + CH −→ C2H4 + H H (23%) ; C2H4 (73%) CH4 (22%)

H + HCNN −→ 1CH2 + N2 N2 (27%) H (34%)

N2 + hν −→ N+
2 + e− N+

2 (31%) ; e− (26%)

N2 + e− −→ N+
2 + 2e− N+

2 (69%) ; e− (57%) N2 (14%)

N2 + e− −→ N+ + N(2D) + 2e− N+ (74%) ; e− (14%)

N2 + e− −→ N(4S) + N(2D) + e− N(4S) (13%) ; N(2D) (24%) N2 (10%)

N+ + H2 −→ H + NH+ H2 (13%) ; N+ (16%)

N+ + CO −→ N(4S) + CO+ N+ (74%) ; CO (64%)

N+
2 + H2 −→ N2H+ + H N+

2 (15%) ; H2 (52%)

N+
2 + e− −→ N(4S) + N(2D) N(4S) (11%); N(2D) (20%) N+

2 (42%) ; e− (35%)

N+
2 + e− −→ N(2D) + N(2D) N(2D) (34%) N+

2 (36%) ; e− (30%)

N(4S) + CN −→ N2 + C N2 (27%) ; C (83%) N(4S) (37%)

N(4S) + CNN −→ N2 + CN N2 (28%) N(4S) (38%)

N2 + C + M −→ CNN + M N2 (29%) ; C (92%)

N(2D) + CO −→ N(4S) + CO N(4S) (48%) N(2D) (77%)

O(3P) + CN −→ N(4S) + CO CO (32%) O(3P) (37%)

O(3P) + CNN −→ N2 + CO CO (30%) O(3P) (34%)

CO+ + e− −→ C + O(3P) O(3P) (71%) ; C (10%) e− (13%)

H+ + HCN −→ HNC+ + H H+ (28%) ; HCN (70%)

TABLE III.4 − Réactions chimiques clés déterminées avec la version nominale du modèle photochim-
ique de l’atmosphère de Triton. Ces réactions contribuent pour au moins 10% de la production ou
perte chimique totale d’au moins deux des composés majoritaires de l’atmosphère. Ces contributions
sont données à côté du nom du composé concerné.
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FIGURE III.8 − Réactions chimiques clés déterminées avec la version nominale du modèle
photochimique de l’atmosphère de Triton. Ces réactions sont présentées dans la Table III.4.

Dans la table III.4, on peut donc identifier plusieurs groupes de réactions :

• Réactions de photolyse du méthane : comme attendu, la photolyse du méthane joue un rôle
important dans l’atmosphère de Triton. Ces réactions sont source d’hydrogène (moléculaire
et atomique), mais aussi de radicaux (CH, 3CH2, 1CH2, CH3) qui interviennent ensuite dans
d’autres réactions. Par exemple, CH réagit avec CH4 pour former C2H4, le principal C2Hx de
l’atmosphère.

• Photo- et électro-ionisation/dissociation de N2 : ces réactions produisent des ions N+
2 , N+ mais

également de l’azote atomique. Ces atomes sont également produits par la recombinaison
dissociative de N+

2 . Ces ions réagissent aussi avec H2, un produit de photolyse de CH4, pour
former NH+ et N2H+. La réaction d’échange de charge entre N+ et CO est la principale source
de CO+ et le principal puits de N+ et CO.

• Réactions qui impliquent l’azote atomique : s’il est produit dans son état excité N(2D), l’azote
atomique se désexcite majoritairement par collision avec CO. Dans son état fondamental N(4S),
il réagit principalement avec CNN et CN, ce qui régénère N2. Toutes les réactions de ce cycle
sont d’ailleurs des réactions chimiques clés, car C + N2 + M −→ CNN + M est également
présente.

• Réactions qui impliquent le moxoyde de carbone : CO est régénéré par un cycle similaire au
cycle CNN qui convertit N(4S) en N2, mais ici ce cycle utilise l’oxygène atomique O(3P). Ce
composé est majoritairement produit par recombinaison dissociative de CO+.

En somme, on retrouve ici nombre de réactions qui étaient évoquées dans Strobel & Summers
(1995), que nous avions données dans des réseaux réduits dans la partie 5.9 du chapitre II. Comme le
réseau chimique utilisé est différent (nombre de composés et de réactions, valeurs des constantes de
réaction), certaines différences émergent par rapport aux résultats de Krasnopolsky & Cruikshank
(1995) et Strobel & Summers (1995). Ces écarts seront détaillés dans la partie 7 du chapitre IV de ce
manuscrit, pour la version finale du modèle. Dans les prochains paragraphes, nous nous contenterons
donc de présenter les principaux résultats déjà identifiables avec la version actuelle du modèle.
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Chapitre III. Un nouveau modèle photochimique de l’atmosphère de Triton

3.2 Principaux composés neutres

FIGURE III.9 − Profils de fraction molaire des principaux composés neutres de l’atmosphère de
Triton. Le profil de N est la somme de ceux de N(4S) et N(2D), tandis que celui de O est celui d’O(3P),
car l’abondance de O(1D) est négligeable dans toute l’atmosphère. Les barres noires représentent les
mesures de Voyager 2 pour N2 à 575 km et pour N à 400 et 200 km (Krasnopolsky et al., 1993).

N2 est le composé majoritaire dans toute l’atmosphère. Sa photodissociation et son électro-
dissociation sont une source directe d’azote atomique, tandis que sa photoionisation et son électro-
ionisation en sont une source indirecte, car N+

2 recombine rapidement avec les électrons pour donner
des atomes d’azote. N est donc le deuxième composé le plus abondant dans une large partie de
l’atmosphère, mais d’autres espèces atomiques sont également abondantes, comme C et O. Ces deux
composés sont principalement produits par recombinaison dissociative des ions CO+, eux-mêmes
produits principalement par échange de charge entre N+ et CO. C intervient dans le "cycle CNN"
qui régénère N2 à partir de N(4S).

On observe que l’abondance de CO diminue dans l’ionosphère. Cette baisse résulte des réac-
tions avec N+, qui produisent C + NO+ et N(4S) + CO+. La fraction molaire de CH4 diminue
fortement dès les premiers kilomètres d’altitude du fait de sa photodissociation par le rayonnement
Lyman-α. À cette longueur d’onde, on a τ(Lyman-α) = 1 à 6 km. On donne sur le graphique
de gauche de la Figure III.10 l’altitude à laquelle τ(λ) = 1 pour les longueurs d’onde entre 1 et
200 nm. Sur cette figure, on peut voir que l’épaisseur optique atteint 1 uniquement pour les longueurs
d’onde inférieures à 157 nm. Entre 83 et 100 nm, les fortes variations sont dues à la section effi-
cace à haute résolution (0,004 nm) de N2, comme montré sur le graphique de droite de la Figure III.10.

La photolyse de CH4 est la principale source de H. Ce composé est ensuite converti en H2 en
réagissant avec 3CH2, un autre produit de la photolyse du méthane. Cette réaction est la source
principale de H2, mais il est également produit directement par photodissociation de CH4. Ce
composé est principalement détruit en réagissant avec les ions N+ et N+

2 pour former des ions NH+

et N2H+. NH+ est aussi converti en N2H+ en réagissant avec N2, puis N2H+ recombine pour donner
N2 + H. H réagit également avec HCNN pour produire N2 + 1CH2.
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N2

CH4

H2

CO, 
C2H2

FIGURE III.10 − Gauche : altitude où l’épaisseur optique τ de l’atmosphère est égale à 1 en fonction
de la longueur d’onde, i.e. l’altitude à laquelle l’absorption des photons d’une certaine longueur
d’onde est maximale. La ligne rouge verticale indique la longueur d’onde Lyman-α=121,567 nm.
Les principaux composés absorbants à certaines longueurs d’onde sont également précisés en noir.
Pour les longueurs d’onde supérieures à 157 nm, τ reste inférieur à 1 jusqu’à la surface. Droite :
section efficace de photolyse de N2. La zone où cette section efficace est définie avec une résolution
de 0,004 nm se trouve entre 83 et 100 nm.

On peut aussi comparer les concentrations nominales de N2 et N avec celles calculées à partir des
mesures de Voyager 2 par Krasnopolsky et al. (1993). Pour N2 à 575 km, on trouve 3,7.108 cm−3, ce
qui est compris dans l’intervalle de mesure de (4±0,4).108 cm−3 à 575 km. Pour N, on a 1,1.108 cm−3 à
400 km et (10,6-9,6).108 cm−3 à (196-204) km, contre (1±0,25).108 cm−3 et (5±2,5).108 cm−3 mesurés,
respectivement. La concentration à 400 km correspond donc bien aux observations, mais nous
obtenons une concentration légèrement supérieure à celle mesurée à 200 km. Cependant, ces résultats
sont les résultats nominaux du modèle et ne prennent pas en compte les incertitudes des réactions
du modèle. Nous verrons dans la partie 4.2 qu’en prenant en compte ces incertitudes, cet écart n’est
pas significatif.

3.3 Principaux C2Hx et HCN

Sur la Figure III.11, on voit que les abondances des principaux C2Hx atteignent leur maximum en
dessous de 60 km avant de diminuer rapidement. Ils sont produits chimiquement par des réactions
qui impliquent des radicaux issus de la photolyse de CH4 :

3CH2 + 3CH2 −→ C2H2 + H2

CH3 + HCNN −→ C2H2 + H2 + N2

CH + CH4 −→ C2H4 + H
3CH2 + CH3 −→ C2H4 + H
CH3 + CH3 + M −→ C2H6 + M

Comme ces réactions dépendent de la photolyse du méthane, qui a principalement lieu dans la
basse atmosphère, il est logique que la concentration des hydrocarbures soit maximale dans cette
zone. On remarque cependant qu’en dessous du pic, leur abondance diminue fortement, du fait de
la condensation de ces composés. Pour visualiser ce phénomène, on trace sur la Figure III.12 les
courbes de fraction molaire des C2Hx et de HCN comparées aux rapports Pv

P de ces composés. La
condensation intervient lorsque la courbe de fraction molaire du composé considéré atteint la courbe
du rapport Pv

P .
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Chapitre III. Un nouveau modèle photochimique de l’atmosphère de Triton

FIGURE III.11 − Profils de fraction molaire des principaux hydrocarbures de l’atmosphère de
Triton et de HCN, le principal nitrile.

FIGURE III.12 − Comparaison des profils de fraction molaire des principaux hydrocarbures et de
HCN avec les profils Pv

P . Pv est la pression de vapeurs saturante du composé. La condensation a lieu
lorsque la fraction molaire du composé considéré dépasse l’abondance limite autorisée par l’équilibre
de pression de vapeur saturante, qui est donc Pv

P .

On observe donc que tous ces composés condensent dans l’atmosphère de Triton. Cette condensa-
tion peut créer les brumes qui ont été observées en dessous de 30 km lors du survol de Voyager 2, car
C2H2 condense en dessous de 41 km et C2H4 en dessous de 26 km, comme C2H6. CH4 est également
à saturation au niveau de la surface, tandis que HCN condense à partir d’une altitude plus élevée,
283 km. HCN est principalement produit par des réactions entre des produits de la photolyse du
méthane et de celle de l’azote :

H + H2CN −→ HCN + H2

N(4S) + 3CH2 −→ HCN + H
N(4S) + HCNN −→ HCN + N2
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3.4 Principaux radicaux

On a vu dans les parties précédentes que les radicaux intervenaient dans un nombre non-négligeable de
réactions chimiques importantes pour l’atmosphère de Triton. Les fractions molaires des principaux
radicaux sont tracés sur la Figure III.13.

FIGURE III.13 − Profils de fraction molaire des principaux radicaux de l’atmosphère de Triton.

Les fractions molaires de CN et CNN sont maximales aux altitudes où les réactions du cycle
CNN sont importantes, tandis que celles de CH3 et 3CH2 sont maximales autour de 6 km, là où la
photolyse de CH4 est maximale. 3CH2 réagit principalement avec H pour former CH + H2 et CH3

réagit principalement avec d’autres radicaux pour former des hydrocarbures plus lourds C2H6 et
C2H4. Il réagit aussi avec N(4S) pour former H2CN. CH réagit majoritairement avec CH4 et N2,
ce qui donne respectivement C2H4 + H et HCNN. C3 intervient principalement dans un cycle qui
convertit H en H2 :

H + C3 + M −→ (cC3H, lC3H) + M
H + (cC3H, lC3H) −→ H2 + C3

Bilan H + H −→ H2

3.5 Principaux ions

Comme N2 est le principal composé de l’atmosphère, il est logique d’observer sur la Figure III.14
que les ions N+ et N+

2 sont abondants dans l’ionosphère de Triton. N+
2 est produit par pho-

toionisation et électro-ionisation de N2, tout comme N+, mais ce dernier est en plus produit par
échange de charge entre N(4S) et N+

2 . L’abondance de N+
2 est plus faible que celle de N+ car il

recombine plus rapidement pour former deux atomes d’azote. En plus de sa recombinaison, N+
2

réagit avec H2 pour former N2H+. N+ réagit également avec l’hydrogène moléculaire pour produire
NH+, mais il est majoritairement perdu par réaction avec CO, ce qui donne CO + N(4S) et NO+ + C.

Comme avancé dans les modèles publiés après l’article de Lyons et al. (1992), l’ion majoritaire est
C+. Il est formé principalement par échange de charge entre N+

2 et C, mais cet échange peut également
avoir lieu entre C et N+ ou CO+. C+ réagit peu avec d’autres composés et est principalement
détruit par recombinaison radiative. H+ est également abondant et est majoritairement produit par
échange de charge entre CO+ et H. Il est principalement détruit en réagissant avec HCN et HNC
pour produire HNC+ + H, ainsi que par recombinaison radiative.
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Chapitre III. Un nouveau modèle photochimique de l’atmosphère de Triton

FIGURE III.14 − Profils de fraction molaire des principaux ions de l’atmosphère de Triton.

Nous pouvons comparer le pic de concentration électronique obtenu avec notre modèle à ceux
mesurés par Voyager 2 aux deux points d’occultation radio (Tyler et al., 1989), comme présenté sur
la Figure III.15. On y observe que le pic de concentration électronique est situé à 334 km, ce qui
est cohérent avec les observations, car les maxima de concentration électronique ont été mesurés
à 340 et 350 km. Mais l’amplitude de pic est supérieure à celle observée, puisque nous trouvons
9,8.104 cm−3 contre (3,5±1).104 cm−3. Après prise en compte des incertitudes sur les constantes de
réaction chimique, nous verrons dans la partie 4.2 que ce pic de concentration garde une amplitude
supérieure à celle observée par Voyager 2.

FIGURE III.15 − Comparaison du profil de concentration électronique obtenu avec notre modèle
nominal et les profils mesurés aux deux points d’occultation radio par l’instrument RSS de Voyager 2
lors du survol de Triton en 1989 (Tyler et al., 1989).
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À partir des taux de production et de perte intégrés en altitude, on peut également comparer
le taux d’ionisation total qui résulte de la photoionisation à celui dû à l’électro-ionisation. Le taux
de photoionisation intégré est de 3,3.107 cm−2.s−1, dont 99,985% vient de la photoionisation de N2

et CO (la photoionisation de N2 seule contribue pour 95,99% du taux de photoionisation total).
Le taux d’électro-ionisation intégré est lui de 8,2.107 cm−2.s−1. Le ratio entre ces taux est donc
photoionisation

électro-ionisation = 2
5 . Cette valeur est similaire à celle déterminée par Krasnopolsky & Cruikshank

(1995), qui est 1
2 . L’ionisation par les électrons magnétosphériques est donc la principale source

d’ionisation dans cette version du modèle.

Cela dit, on peut effectuer un test en ne prenant pas en compte la précipitation électronique,
afin de voir si malgré tout nous n’obtiendrions pas de meilleurs résultats au niveau du profil de
concentration électronique. Les profils de fraction molaire des principaux composés neutres et de
concentration des principaux ions obtenus avec ce test sont donnés sur la Figure III.16.

FIGURE III.16 − Résultats obtenus sans prendre en compte la précipitation électronique. Gauche :
fractions molaires des principaux composés neutres; Droite : profils de concentration des principaux
ions, comparés aux profils électroniques mesurés par Voyager 2 (Tyler et al., 1989).

On observe donc que sans la précipitation électronique, on ne retrouve pas une fraction molaire
nominale de N à 400 km en accord avec les mesures, car nous obtenons 4,3.107 cm−3 au lieu de
(1±0,25).108 cm−3 (Krasnopolsky et al., 1993). Le pic de concentration électronique est en revanche
plus cohérent avec les observations, puisque nous trouvons une concentration électronique maximale
de 3,2.104 cm−3, à comparer à (3,5±1).104 cm−3 déduit des observations (Tyler et al., 1989). Le pic
est situé à 378 km, donc 30 à 40 km au dessus des pics mesurés.

Ces résultats montrent donc que la photoionisation seule permet de retrouver un pic électronique
d’une amplitude cohérente avec les observations, bien qu’un peu plus haut dans l’atmosphère. Si
l’incertitude sur la fraction molaire de N à 400 km est similaire à celle trouvée avec le modèle qui
considère la précipitation (voir partie 4.2), alors les résultats obtenus avec la photoionisation seule
pourraient très bien être cohérents avec les observations de Voyager 2. Cependant, nous pensons que
dans notre cas il est plus juste de conserver la précipitation électronique et de retravailler sa prise en
compte, et cela pour plusieurs raisons :

• La précipitation électronique est jugée nécessaire pour expliquer la température thermosphérique
dans les modèles de Stevens et al. (1992) et Krasnopolsky et al. (1993). Comme notre modèle
n’est pas un modèle thermique, il semble donc hasardeux d’enlever cette précipitation en se
basant uniquement sur les concentrations de deux des composés atmosphériques.
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• Le profil de température que nous utilisons provient du modèle Triton-3 de Strobel & Zhu
(2017), qui considère un apport d’énergie par les électrons magnétosphériques. Garder ce profil
sans considérer la précipitation ne serait donc pas cohérent.

• Les incertitudes sur la fraction molaire de N à 400 km de la partie 4.2 dépendent à la fois des
incertitudes sur les taux de photoionisation et de celles sur les taux d’électro-ionisation. Enlever
la précipitation électronique devrait donc réduire les incertitudes à ce niveau, et donc rendre
nos résultats incompatibles avec les mesures de Voyager 2.

Nous verrons donc dans le chapitre IV comment nous améliorons la prise en compte de la
précipitation électronique dans notre modèle. Mais avant cela, nous allons maintenant parler des
incertitudes du modèle, décrire comment celles-ci sont prises en compte et leur importance pour
l’interprétation nos résultats.

4 Les incertitudes

Aux faibles températures de l’atmosphère de Triton, les constantes de réaction sont très mal connues.
On se contente alors d’extrapoler la valeur de ces constantes à partir de la valeur nominale, mesurée
et/ou déterminée à plus haute température (en général autour de 300 K, la température ambiante).
Cependant, même à haute température, les valeurs des constantes de réaction sont déterminées avec
une incertitude. Cette dernière doit donc être prise en compte lors de l’extrapolation, et devient de
plus en plus importante à mesure que l’on s’éloigne de la température initiale. Ces incertitudes sur
les constantes de réaction se propagent ensuite dans le modèle, impactent la chimie atmosphérique
et donc la composition finale de l’atmosphère. Dans notre cas, avant même de réaliser les calculs,
nous nous attendons à obtenir des incertitudes très importantes, la température maximale dans
l’atmosphère de Triton étant de 93K dans notre modèle. Dans cette partie, nous allons décrire
comment nous prenons en compte ces incertitudes avant de décrire comment elles impactent nos
résultats, ainsi qu’une solution pour les réduire.

4.1 Prise en compte des incertitudes dans le calcul des constantes de réaction

Dans la partie 1.2 du chapitre II, nous avons donné les formules utilisées pour calculer les constantes de
réaction des différents types de réactions considérés dans notre modèle. Nous avions alors mentionné
que ce calcul est effectué par le biais de coefficients qui sont mesurés en laboratoire et/ou déterminés
théoriquement par les chimistes. Nous n’avions cependant pas mentionné deux autres coefficients,
qui sont notés Fr(300K) et gr. Ces coefficients sont respectivement le facteur d’incertitude à 300 K
et un facteur d’extrapolation qui permet de calculer le facteur d’incertitude global de la réaction, F,
en fonction de la température T (voir par exemple Sander et al. (2006); Hébrard et al. (2006, 2007,
2009)) :

F (z) = Fr(300K)× exp

∣∣∣∣gr ( 1

T (z)
− 1

300

)∣∣∣∣ (III.48)

Dans notre modèle, il faut donc que nous prenions en compte ces facteurs d’incertitudes F lors du
calcul des constantes de réaction. Pour cela, on utilise une technique Monte Carlo, qui consiste à
utiliser le modèle un nombre important de fois (on parlera de "tirages") en considérant les constantes
de réaction comme des variables aléatoires. Cela revient à choisir aléatoirement les valeurs de toutes
les constantes de réaction à chaque tirage. Ainsi, les résultats du modèle sont différents à chaque
tirage et l’on peut étudier l’impact des variations des constantes de réaction sur les résultats du
modèle. Pour déterminer une valeur différente des constantes de réaction à chaque tirage, on considère
que celles-ci n’ont pas une valeur unique, comme dans le modèle nominal, mais ont une distribution
log-normale dont la largeur dépend du facteur d’incertitude de la réaction F.
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• Pour les réactions à deux corps, on a alors :

log10[k
t
r(z)] = log10[kr0(z)] + ε log10[F (z)] (III.49)

avec ktr(z) la constante de réaction pour un tirage donné à l’altitude z,
kr0 la constante de réaction nominale,
ε un nombre aléatoire dont la distribution est normale, centrée sur 0 et d’écart-type 1,

et F le facteur d’incertitude de la réaction.

Avec cette définition, à chaque tirage on a 68,3% de chance de tirer une valeur de ktr entre[
kr0
F , kr0 × F

]
. On note toutefois que l’on rejette les valeurs de |ε| supérieures à 2, afin de ne

pas prendre en compte les valeurs trop extrêmes de ktr. La Figure III.17 présente les distributions
obtenues pour différents facteurs d’incertitude et différents nombres de tirages, pour une constante
de réaction nominale de 10−10. On y observe bien que plus le facteur d’incertitude de la réaction
est élevé, plus la distribution des valeurs de ktr est large, et plus le nombre de tirages est élevé et
plus cette distribution a la forme d’une gaussienne (puisque l’on trace le logarithme de ktr, dont la
distribution est log-normale).

FIGURE III.17 − Histogrammes du logarithme de la constante de réaction calculée pour un
nombre de tirages de la procédure Monte Carlo et un facteur d’incertitude F différents. La constante
de réaction nominale est kr0 = 10−10. Pour ces figures, les valeurs de constantes de réaction calculées
avec |ε| > 2 ne sont pas éliminées. Si cela avait été le cas, les valeurs hors de l’intervalle délimité par
les barres pointillées rouges n’auraient pas été considérées.
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• Pour les réactions à 3 corps, on rappelle que la formule pour calculer la constante de réaction est :

kr =
k0 × nM(z)× χ+ kR

1 + k0×nM(z)
k∞

Il y a donc trois "k" (k0, k∞ et kR) pour lesquels il faut calculer un facteur d’incertitude. On le
fait à partir des coefficients F0,∞,R et g0,∞,R donnés pour chacun d’entre eux, que l’on utilise dans
l’équation (III.48). On calcule ensuite les nouvelles valeurs de k0,∞,R avec l’équation (III.49), et on
applique ces nouvelles valeurs aléatoires dans le calcul de la constante de réaction globale kr.

• Pour les réactions ion-neutre et les réactions de recombinaison dissociative, un rapport de branche-
ment est en général utilisé car la production de plusieurs jeux de produits est possible. Dans ce cas,
le rapport de branchement doit également être considéré comme une variable aléatoire : pour chaque
tirage, on génère une valeur aléatoire de ce rapport de branchement en utilisant une distribution
uniforme de Dirichlet (cf. Carrasco et al. 2007). Si Fbrv est le facteur d’incertitude sur le rapport
de branchement d’une certaine voie v de la réaction considérée (on rappelle que pour une même
réaction, on a

∑nb voies
v=1 brv = 1), on pose :

bmin
v =brv0 − Fbrv

bmax
v =brv0 + Fbrv

où brv0 est le rapport de branchement nominal de la voie v. On calcule ensuite un nouveau rapport
de branchement pour chaque voie de la réaction tel que :

btv = bmin
v − ln(δ)×

(
bmax
v − bmin

v

)
(III.50)

où δ est un nombre aléatoire tiré dans une distribution uniforme tel que 0 ≤ δ < 1. Comme la somme
des rapports de branchement doit toujours être égale à 1, on renormalise les nouveaux rapports :

btv =
btv∑nb voies

v=1 btv

Une fois le nouveau rapport de branchement déterminé, on peut calculer la constante de réaction :

log10
[
ktr(z)

]
= log10

[
kr0(z)×

btv
brv0

]
+ ε log10 [F (T )] (III.51)

où ε est calculé comme dans l’équation (III.49) et F à partir de l’équation (III.48).

• Enfin, pour les réactions de photodissociation, photoionisation et d’électro-dissociation/électro-
ionisation, on choisit de donner une valeur arbitraire à F. En effet, calculer un facteur d’incertitude
pour ces réactions serait plus compliqué que pour les autres réactions déjà évoquées, puisqu’il faudrait
prendre en compte un nombre conséquent de paramètres (sections efficaces, rapports de branchement,
variation du flux actinique en fonction de la concentration des différents composés). On choisit donc
plus simplement de prendre F = 1,2 pour toutes les réactions de photodissociation, photoionisation
et électro-ionisation/dissociation. La valeur des constantes de réaction est ensuite calculée avec
l’équation (III.49).

Pour chaque tirage de la procédure Monte Carlo, on génère donc une nouvelle valeur aléatoire de
chaque constante de réaction, en utilisant les différentes équations citées précédemment en fonction
du type de réaction. Les résultats du modèle sont ainsi différents à chaque itération, et nous obtenons
des distributions d’abondance pour chaque composé au lieu d’un profil unique. Si les incertitudes
sont importantes, ces distributions sont larges. On peut donc les étudier et déterminer l’incertitude
sur les fractions molaires des différents composés à chaque niveau d’altitude, ou chercher les réactions
qui ont un impact majeur sur les incertitudes. Ce travail est présenté dans les parties suivantes.
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4.2 Résultats

Afin d’optimiser le temps de calcul tout en conservant des résultats statistiquement significatifs, nous
avons choisi d’effectuer 250 tirages Monte Carlo 1. Sur la Figure III.18, nous donnons les distributions
des fractions molaires de certains des composés majoritaires, obtenues à la suite de ces 250 itérations.

Dans le cas idéal, comme les distributions des constantes de réaction sont log-normales, on
s’attend à ce que les distributions des fractions molaires des différents composés le soient également.
En traçant les histogrammes des logarithmes des fractions molaires, on devrait donc trouver des
distributions gaussiennes. C’est par exemple ce que l’on observe pour CO sur la Figure III.18. De
plus, on trouve que la distribution des fractions molaires de ce composé est étroite, car l’incertitude
sur sa fraction molaire est faible. Au contraire, pour d’autres composés comme CH4 ou N(2D), on
observe que la distribution des fractions molaires est très large : l’écart entre la valeur la plus faible
et la plus élevée est de plusieurs ordres de grandeur. Pour d’autres composés encore, comme N(4S),
O(3P) et H, on trouve une distribution bimodale (bien que l’un des pics soit de moindre amplitude),
en plus d’une distribution très large. On appelle ces bimodalités "bimodalités épistémiques". Ces
bimodalités sont dues aux incertitudes sur la chimie, et il nous est donc impossible pour l’instant de
trancher sur la fraction molaire de ces composés à ces altitudes. Il nous faut donc trouver un moyen
pour résoudre ces bimodalités.

Afin de mieux quantifier l’incertitude sur la fraction molaire des principaux composés atmo-
sphériques, on utilise la distribution des logarithmes des fractions molaires au niveau où l’incertitude
est maximale afin de déterminer la valeur moyenne de la fraction molaire, ȳi, et l’écart-type sur cette
valeur à ce niveau. L’écart-type nous donne un facteur d’incertitude sur la fraction molaire, F (ȳi),
qui permet de calculer l’intervalle à 1σ

[
ȳi

F (ȳi)
, ȳi × F (ȳi)

]
. Pour les 18 composés principaux, ces

valeurs sont données dans la Table III.5.

Composé
Altitude

[km]
ȳi F (ȳi) Composé

Altitude
[km]

ȳi F (ȳi)

N2 1026 7,8.10−1 1,02 C2H2 61 8,0.10−11 8,59
CH4 246 1,9.10−13 9,04 C2H4 71 1,3.10−11 4,51
N(4S) 26 1,6.10−9 26,61 C2H6 91 4,8.10−12 4,64
N(2D) 121 4,1.10−12 40,98 HCN 1026 4,1.10−10 4,71

H2 884 1,5.10−3 1,18 C+ 127 2,0.10−13 3,83
H 26 5,2.10−9 8,23 N+ 792 9,5.10−6 1,57

CO 1026 1,0.10−4 1,14 N+
2 923 5.0.10−7 1,92

C 103 1,8.10−8 6,07 H+ 160 2,5.10−12 4,25
O(3P) 26 1,8.10−11 40,43 e− 46 1,8.10−14 1,76

TABLE III.5 − Fractions molaires moyennes ȳi et facteurs d’incertitude associés F (ȳi) pour les
composés principaux de l’atmosphère de Triton, à l’altitude où l’incertitude sur leur fraction molaire
est maximale. Le facteur F (ȳi) donne l’intervalle

[
ȳi

F (ȳi)
, ȳi × F (ȳi)

]
à 1σ.

1Sur un MacBook Pro 2016, 4 coeurs Intel Core i7 2,9 GHz avec 16 Go de mémoire RAM à 2133 MHz, cela équivaut
à 2-3 semaines de calcul.
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Chapitre III. Un nouveau modèle photochimique de l’atmosphère de Triton

FIGURE III.18 − Profils des fractions molaires de plusieurs des principaux composés de l’atmosphère de
Triton, obtenus après 250 itérations Monte Carlo. La ligne rouge en pointillés indique le niveau où l’incertitude
sur la fraction molaire du composé est la plus importante (on se limite aux altitudes où la fraction molaire
minimale du composé est supérieure à 10−15). À cette altitude, on trace les histogrammes des logarithmes des
fractions molaires.

82



4. Les incertitudes

On observe dans la table III.5 que seuls six des composés étudiés ont des facteurs d’incertitude
inférieurs à 2, à l’altitude où l’incertitude sur leur fraction molaire est maximale : N2, CO, H2, N+,
N+

2 et e−. Pour les autres, les facteurs d’incertitude peuvent atteindre des valeurs très importantes,
comme pour N(2D), N(4S) et O(3P), pour lesquels le rapport entre les fractions molaires aux bornes
de l’intervalles à 1σ est respectivement compris entre 708 et 1680 (!). Pour N(4S) et O(3P), ces
incertitudes importantes viennent de la forte variation de leur fraction molaire à l’altitude étudiée,
comme montré sur le Figure III.18. Pour ces deux-mêmes composés, on voit que l’intervalle couvert
par les 250 profils de fraction molaire est moins large à plus haute altitude, tandis que l’incertitude
sur le profil de N(2D) reste importante dans toute l’atmosphère.

Maintenant que nous avons effectué les 250 itérations, nous pouvons regarder si les fractions
molaires de N à 200 km correspondent aux observations Voyager 2, au contraire de la fraction molaire
nominale. Pour cela, on se concentre sur la distribution des fractions molaires de N(4S), car la
fraction molaire de N(2D) est négligeable à cette altitude. Les 250 profils de fraction molaire de N(4S)
sont comparés aux mesures de Voyager 2 sur le graphique de gauche de la Figure III.19. Aux niveaux
d’altitude les plus proches de 200 km, 196 et 204 km, on a ȳi(N(4S)) = (1, 7.10−3 − 2, 0.10−3) cm−3,
associées à des facteurs d’incertitude à 1σ de (1, 41− 1, 39). Si l’on convertit ces fractions molaires
en concentrations, on obtient (8, 0− 15, 9).108 cm−3 à 196 km et (7, 6− 14, 6).108 cm−3 à 204 km, à
1σ. Ces valeurs sont donc très proches de la valeur observée de (5±2,5).108 cm−3.

Pour les électrons, si on commence par regarder l’incertitude à l’altitude où nous obtenons notre
pic de concentration nominal, c’est-à-dire 334 km, on trouve que la concentration électronique à ce
niveau varie entre (7, 4− 14, 3).104 cm−3 à 1σ. Ces valeurs sont toujours supérieures aux mesures de
Voyager 2, qui indiquent un pic électronique de (3,5±1).104 cm−3. Mais sur les 250 tirages, le pic
de concentration électronique n’est pas forcément situé à 334 km. Les 250 profils de concentration
électronique sont comparés aux mesures de Voyager 2 sur le graphique de droite de la Figure III.19.
Sur l’ensemble des tirages, le pic se situe à (342±8) km, et la concentration électronique maximale est
en moyenne de 1,1.105 cm−3, avec un facteur d’incertitude de 1,39. L’altitude du pic électronique est
donc cohérente avec les observations, mais avec cette version du modèle, nous ne parvenons toujours
pas à reproduire la concentration électronique maximale observée par Voyager 2.

FIGURE III.19 − Distributions des fractions molaires de N(4S) (gauche) et des électrons (droite)
après 250 tirages aléatoires des constantes de réaction. Les observations Voyager 2 sont données par
les points en rouge pour N(4S) (données de Krasnopolsky et al. 1993) et en triangles marrons et
cercles bleus pour les électrons (données de Tyler et al. 1989).
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Enfin, on peut étudier comment varie le rapport entre le taux d’ionisation par photoionisation et
par électro-ionisation. Pour chacun des 250 tirages, on calcule donc la somme des taux de réaction
intégrés des réactions de photoionisation, puis la somme des taux intégrés des réactions d’électro-
ionisation avant de faire le rapport de ces deux sommes. L’histogramme obtenu à partir des valeurs de
ces rapports est donné sur la Figure III.20. On observe que pour tous les tirages effectués ce rapport
est inférieur à 1. L’électro-ionisation est donc la principale source d’ionisation de l’atmosphère de
Triton d’après notre modèle. La valeur médiane de 0,4 est identique à celle obtenue avec notre
modèle nominal, et est similaire au ratio donné dans Krasnopolsky & Cruikshank (1995), qui est de 0,5.

FIGURE III.20 − Histogramme du rapport entre la somme des taux intégrés des réactions de
photoionisation et la somme des taux intégrés des réactions d’électro-ionisation. Ce rapport est
calculé pour chacun des 250 tirages Monte Carlo.

Tous ces résultats confirment que dans l’atmosphère froide de Triton, les incertitudes sur les
constantes de réaction sont importantes, et cela aboutit à des incertitudes conséquentes sur les
profils d’abondance atmosphériques des différents composés. Pour améliorer nos résultats, il faut
que nous réduisions les incertitudes sur les constantes de réaction. Pour ce faire, il faudrait effectuer
des nouvelles mesures de ces réactions à basse température et intégrer ces nouvelles valeurs dans le
modèle. Bien évidemment, si ce travail était effectué pour toutes les réactions du réseau chimique
que nous utilisons, cela demanderait une quantité de travail conséquente. Nous allons donc chercher
à identifier quelles réactions ont le plus d’impact sur les incertitudes en sortie du modèle, afin de
proposer aux chimistes un jeu réduit de réactions à (re)mesurer.

4.3 Identification des réactions clés pour les incertitudes

Nous appelerons les réactions qui ont le plus d’impact sur l’incertitude des résultats "réactions clés
pour les incertitudes". Ces réactions ne doivent pas être confondues avec les "réactions chimiques
clés", bien qu’une réaction puisse faire partie de ces deux catégories.

Pour les identifier, nous effectuons des analyses de sensibilité globales. Ce type d’analyse a
pour but d’étudier les corrélations entre un groupe de facteurs d’entrée et les résultats d’un modèle.
Dans notre cas, nous sommes intéressés par les liens entre les constantes de réaction et les fractions
molaires des différents composés. L’utilisation d’une analyse "globale" nous permet de faire varier
tous les facteurs d’entrée simultanément, comme nous le faisons déjà pour le Monte Carlo, et de voir
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comment ces variations impactent les résultats et leurs incertitudes. Cette méthode permet ainsi
de conserver la non-linéarité du modèle. Pour tous les tirages de la procédure Monte Carlo, nous
allons donc chercher s’il existe des corrélations (ou anti-corrélations) entre la variation d’une certaine
constante de réaction et la variation de la fraction molaire d’un composé. Le résultat de l’étude de
sensibilité est donc un coefficient, appelé RCC pour "Rank Correlation Coefficient", dont la valeur
varie entre -1 et 1. Plus la valeur absolue du RCC est proche de 1, plus la réaction considérée a un im-
pact sur l’incertitude sur la fraction molaire du composé (Hébrard et al., 2009; Dobrijevic et al., 2010).

Nous pouvons effectuer ces études pour un composé en particulier, ou pour tous les composés
atmosphériques simultanément à un niveau d’altitude donné. Afin d’obtenir des résultats significatifs,
nous choississons d’effectuer les études suivantes :

(1) Études pour chaque composé principal de l’atmosphère, à l’altitude où l’incertitude sur sa
fraction molaire est maximale.

(2) Études pour tous les composés atmosphériques à différents niveaux d’altitude caractéris-
tiques (surface, basse atmosphère, basse ionosphère, pic ionosphérique, milieu de l’atmosphère,
haute ionosphère, exobase).

(3) Études pour les principaux composés atmosphériques aux niveaux d’altitude choisis pour
l’étape précédente, afin d’éliminer les biais qui proviennent des composés avec de très faibles
abondances.

À la suite de ces études, on calcule un "score" pour chaque réaction, en fonction des valeurs des
RCC obtenues pour chacune d’entre elles : pour faire simple, à chaque étude, la réaction "gagne un
point" si son RCC est supérieur à 0,2, et un point supplémentaire s’il est supérieur à 0,5. À chaque
étape (1, 2 et 3), on divise ensuite le score partiel par le produit du nombre de composés et du nombre
de niveaux d’altitude considérés (ce qui donne une division par 18, 220×7, 18×7 pour les études 1, 2 et
3, respectivement). Le score final est alors la somme des scores des différentes étapes. S’il est supérieur
à 3

10 , ce qui revient en moyenne à obtenir la réaction pour 10% des composés à chaque étape, alors
on considère que la réaction est une réaction clé pour les incertitudes. Pour cette version du modèle,
les réactions clés pour les incertitudes identifiées avec cette méthode sont présentées dans la Table III.6.

Dans cette table, on constate que la plupart des réactions ont des coefficients Fr(300 K) élevés,
parfois couplés à des gr élevés, si ces derniers sont connus. Il semble donc logique de les voir apparaitre
dans cette table. Cela indique que de nouvelles mesures sont nécessaires pour mieux encadrer la
valeur de ces constantes de réaction.

Pour confirmer que ces réactions ont bien un impact significatif sur les incertitudes sur les fractions
molaires des principaux composés, on peut diminuer la valeur des coefficients Fr(300 K) et gr de ces
réactions, avant de ré-effectuer une procédure Monte Carlo avec 250 tirages aléatoires des constantes
de réaction. Pour ce test, on fixe Fr(300 K) ou F à 1,1 et gr à 0. Les distributions des fractions
molaires de N(2D) et O(3P) obtenues après 250 tirages Monte Carlo en modifiant ces facteurs pour
toutes les réactions de la Table III.6 sont présentées sur la Figure III.21. On donne également les
facteurs d’incertitudes sur les fractions molaires des principaux composés, aux niveaux où l’incertitude
sur ces valeurs est maximale, dans la Table III.7. On observe sur la figure que la réduction des
valeurs de Fr et gr permet effectivement de réduire les incertitudes sur les profils de fraction molaire
des deux composés présentés. C’est en fait le cas pour tous les composés principaux, comme montré
dans la table, où les facteurs F (ȳi) sont plus faibles que ceux obtenus avec les 250 tirages Monte
Carlo originaux.
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Réaction Constante de réaction (Fbr-)Fr(300K)
ou F gr

N(2D) + CO −→ N(4S) + CO 1,9.10−12 1,6 300,0

H + N(4S) + M −→ NH + M k0 = 5,0.10−32 ×
(
T (z)
300

)−1
3,16 100,0

k∞ = 1,0.10−10 2,0 100,0

C + N2 + M −→ CNN + M k0 = 3,1.10−33 ×
(
T (z)
300

)−1,5
1,8 10,0

k∞ = 1,0.10−11 10,0 0,0

N(4S) + N(4S) + M −→ N2 + M k0 = 7,2.10−33 2,5 100,0
k∞ = 3,0.10−11 2,0 100,0

N+
2 + e− −→ N(4S) + N(2D) 0,54×2,2.10−7×

(
Te(z)
300

)−0,39
0,08-2,0 0,0

N+ + C −→ N(4S) + C+ 4,0.10−12 10,0 0,0

N+
2 + e− −→ N(2S) + N(2D) 0,46×2,2.10−7×

(
Te(z)
300

)−0,39
0,08-2,0 0,0

N+
2 + C −→ N2 + C+ 1,0.10−10 3,0 0,0

C+ + e− −→ C 4,4.10−12 ×
(
Te(z)
300

)−0,61
1,6 0,0

N2 + e− −→ N+
2 + 2e− Électro-ionisation 1,2 -

O(3P) + CNN −→ N2 + CO 1,0.10−10 3,0 7,0

C + H2 + M −→ 3CH2 + M k0 = 7,0.10−32 ×
(
T (z)
300

)−1,5
2,0 100,0

k∞ = 2,06.10−11× exp
(

−57
T (z)

)
3,0 100,0

C+ + H2 + M −→ CH+
2 + M k0 = 4,5.10−28 ×

(
T (z)
300

)−1,5
2,0 100,0

k∞ =1,0.10−9 3,0 100,0

kR =2,0.10−16×
(
T (z)
300

)−1,3
1,6 0,0

CH4 + hν −→ 1CH2 + H2 Photodissociation 1,2 -
N(2D) + C −→ N(4S) + C 4,0.10−12× exp

(
−259
T (z)

)
3,0 200,0

N+
2 + N(4S) −→ N2 + N+ 1,0.10−11 3,0 0,0

TABLE III.6 − Réactions clés pour les incertitudes identifiées suite à nos analyses de sensibilité
globales. L’altitude correspond à la variable z, T (z) est la température des composés neutres et Te(z)
la température des électrons. Le facteur d’incertitude de la réaction à 300 K est noté Fr(300 K), et gr
est le facteur qui permet de l’extrapoler à la température du niveau z considéré pour calculer F, le
facteur d’incertitude global de la réaction. Pour les réactions ion-neutre, il peut y avoir deux valeurs
dans cette colonne : la première est le facteur d’incertitude sur le rapport de branchement Fbr et la
seconde Fr(300 K). Si la valeur donnée dans la colonne des facteurs d’incertitude est en gras, cela
signifie que c’est la valeur de F qui est donnée.
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FIGURE III.21 − Comparaison des profils des fractions molaires de O(3P) et N(2D), obtenus après 250
itérations Monte Carlo effectués avec les facteurs d’incertitudes originaux (courbes gris foncé) et des facteurs
réduits sur les réactions clés pour les incertitudes (réactions de la table III.6) (courbes oranges).

Composé
F (ȳi)

Fr-F et g
réduits

F (ȳi)
Fr-F et g
originaux

N2 1,01 1,02
CH4 3,92 9,04
N(4S) 7,15 26,61
N(2D) 1,31 40,98

H2 1,11 1,18
H 2,29 8,23

CO 1,11 1,14
C 1,98 6,07

O(3P) 10,59 40,43
C2H2 3,88 8,59
C2H4 1,99 4,51
C2H6 2,99 4,64
HCN 3,61 4,71
C+ 1,80 3,83
N+ 1,33 1,57
N+

2 1,31 1,92
H+ 2,83 4,25
e− 1,53 1,76

TABLE III.7 − Comparaison des facteurs d’incertitudes sur les fractions molaires F (ȳi) des
principaux composés de l’atmosphère de Triton obtenus avec 250 tirages Monte Carlo avec réduction
des valeurs des facteurs Fr-F (fixés à 1,1) et g (fixés à 0) des réactions clés pour les incertitudes
(colonne centrale) et sans cette réduction (colonne de droite).
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4.4 Récapitulatif

Dans cette partie, nous avons introduit les équations résolues par le modèle et expliqué comment
elles étaient résolues. Nous avons ensuite explicité les variables d’entrée ainsi que les hypothèses que
nous avons utilisées pour adapter le code de l’atmosphère de Titan à celle de Triton. Nous avons
présenté les principaux résultats obtenus avec cette première version du modèle, en commençant par
les résultats nominaux. Avec ces résultats, nous avons pu déterminer les principaux composés de
l’atmosphère de Triton et les principaux phénomènes et réactions chimiques qui ont un impact sur la
composition atmosphérique. Mais du fait des faibles températures dans l’atmosphère de Triton, les
incertitudes sur les constantes de réaction sont significatives. Nous avons présenté comment nous les
prenons en compte en utilisant une méthode Monte Carlo, où nous considérons les constantes de
réaction comme des variables aléatoires. Cela nous permet d’obtenir des distributions de fraction
molaire pour chaque composé atmosphérique, desquelles on peut déduire, par le biais d’études globales
de sensibilité, les réactions qui ont le plus d’impact sur les incertitudes du modèle. Ces réactions, que
nous appelons réactions clés pour les incertitudes, doivent être étudiées en priorité par les chimistes
afin que nous puissions améliorer notre modèle.

Cela dit, même avec les incertitudes, un problème demeure : la concentration électronique obtenue
avec notre modèle est trop importante en comparaison des observations de Voyager 2. Comme la
principale source d’ionisation dans l’atmosphère de Triton est l’électro-ionisation, nous allons tenter
d’améliorer cette partie du modèle afin de voir si cela nous permet d’obtenir une concentration
électronique plus en accord avec les observations.
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1. Revue : La magnétosphère de Neptune et son interaction avec Triton

Dans ce chapitre, nous allons présenter comment nous avons couplé le modèle photochimique
de l’atmosphère de Triton avec un modèle de transport électronique, TRANSPlanets. Ce couplage
est nécessaire pour améliorer la modélisation de l’interaction entre l’atmosphère de Triton et la
magnétosphère de Neptune. Le principal processus qui résulte de cette interaction est la précipitation
d’électrons énergétiques de la magnétosphère dans l’atmosphère. Pour cela, nous commencerons
par présenter une revue des principaux articles qui décrivent la magnétosphère de Neptune et son
interaction avec Triton. Nous présenterons ensuite le modèle de transport électronique et comment
nous avons modélisé le système Neptune-Triton pour calculer certains paramètres importants pour
l’exécution du code. Nous décrirons ensuite les différentes variables d’entrée et comment nous
couplons les deux modèles, avant de présenter les résultats obtenus.

1 Revue : La magnétosphère de Neptune et son interaction avec
Triton

Lors du survol de Neptune par Voyager 2, le champ magnétique de la planète ainsi que sa magné-
tosphère ont été étudiés. La configuration du champ magnétique de Neptune est très différente de ce
qui avait été observé sur Terre ou sur les planètes géantes Jupiter et Saturne. Ce champ magnétique
un peu particulier couplé à l’orbite très inclinée et rétrograde de Triton rendent l’interaction entre la
magnétosphère de la planète et l’atmosphère du satellite fortement variable en fonction du temps.
Dans les paragraphes suivants, nous allons passer en revue les principaux articles qui traitent du
champ magnétique de Neptune et de son interaction avec Triton. Ces sujets sont complexes et les
résultats présentés dans les articles que nous allons évoquer dépassent en partie du cadre de cette
thèse. Nous nous concentrerons donc sur les points essentiels qui permettront une compréhension
globale des notions abordées, ainsi que sur ceux qui nous seront utiles dans notre travail.

1.1 Structure d’une magnétosphère

Avant de présenter les résultats des différents articles, définissons plusieurs termes utilisés dans
la description des magnétosphères planétaires. Les différentes zones de ces magnétosphères sont
présentées sur la Figure IV.1. Les définitions pour ces différentes zones proviennent des pages
Wikipédia anglaise et française sur les magnétosphères 1 et de l’article de Mauk et al. (1995) du livre
"Neptune and Triton" de Cruikshank et al. (1995) :

• Onde de choc : couche externe de la magnétosphère, qui est la frontière entre cette dernière
et le milieu ambiant/interplanétaire. C’est à partir de cette limite que les particules du vent
solaire sont ralenties. Pour Neptune, cette onde de choc se situait à 38,8RN lors du passage de
Voyager 2 en 1989.

• Magnétogaine : région de la magnétosphère comprise entre l’onde de choc et la magnétopause.
La direction et la force du champ magnétique dans cette zone varient de façon erratique.

• Magnétopause : zone où la pression des particules de vent solaire est égale à la pression produite
par le champ magnétique du corps. C’est la zone de convergence des particules du vent solaire
de la magnétogaine et du plasma de la magnétosphère interne. Elle est donc la limite externe
d’influence directe du champ magnétique du corps considéré. Pour Neptune en 1989, cette
limite se situait à 26,4RN.

1https://en.wikipedia.org/wiki/Magnetosphere et https://fr.wikipedia.org/wiki/Magnetosphere,
consultées le 23/06/2023.
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• Magnétoqueue : zone qui s’étend dans le même sens de propagation que le vent solaire. Cette
zone s’étend bien au delà du corps qui produit le champ magnétique, à l’arrière de ce corps par
rapport au Soleil.

• Cornets polaires : "entonnoirs" créés par les lignes de champ magnétique et qui convergent
vers les pôles. Les particules chargées peuvent passer par ces cornets et atteindre l’atmosphère
du corps, ce qui peut provoquer des aurores.

• Ceintures de radiations : tore de particules qui entoure l’équateur magnétique du corps consid-
éré. Les ceintures de radiations de la Terre sont appelées "ceintures de Van Allen".

FIGURE IV.1 − Représentation schématique des différentes zones de la magnétosphère de la Terre.
Les différents termes sont également employés de manière générale pour les magnétosphères des
autres corps planétaires. On note que les lignes de champ magnétique (en rouge) correspondent à un
champ dipolaire : il n’y a que deux pôles magnétiques (nord et sud) qui sont reliés par les lignes
fermées. Tous les champs magnétiques planétaires ne sont cependant pas dipolaires (comme ceux de
Neptune et Uranus par exemple). Cette figure provient de la page Wikipédia sur les magnétosphères.
Crédits : William Crochot, Domaine public, via Wikimedia Commons. Original bitmap from NASA.
Rendu SVG par Aaron Kaase. Cette image SVG a été créée par Medium69.

1.2 Ness et al. (1989)

Cet article, tout comme ceux de Tyler et al. (1989) et Broadfoot et al. (1989), a été publié juste
après les survols de Neptune et Triton par Voyager 2. Il présente les premiers résultats sur le champ
magnétique de Neptune. Dans ce paragraphe et les suivants, nous ferons souvent référence à l’instant
où Voyager 2 est passé au plus près de Neptune, appelé "Closest Approach" (CA) en anglais. Nous
utiliserons le terme "approche maximale" ou "AM" pour faire référence à cet instant particulier du
survol. Pour Neptune, l’AM a eu lieu le 25 août 1989 à 3h55 (UTC) (Tyler et al., 1989). La sonde se
trouvait alors à 1,18RN de la planète, si l’on prend le rayon de Neptune RN égal à 24 765 km.
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Lors du survol, Voyager 2 a détecté un champ magnétique intrinsèque. La sonde a traversé la
magnétosphère et la magnétoqueue de Neptune pendant 38 h. Comme le champ magnétique de
Neptune est complexe, les auteurs proposent de le modéliser approximativement par un Dipôle
Incliné Excentré (DIE) (pour Offset Tilted Dipole (OTD) en anglais). La géométrie d’un tel modèle
est présentée sur le schéma de gauche de la Figure IV.2. D’après les données de Voyager 2, cette
approximation n’est valide que pour des distances comprises entre 4 et 15RN de la planète, comme
montré sur le graphique de droite de la Figure IV.2. Ce genre de configuration avait également été
observée pour Uranus (Ness et al., 1986), dont le champ peut être approximé par un DIE incliné de
60◦ par rapport à l’axe de rotation de la planète, et dont le centre est décalé de 0,33RU du centre
de celle-ci (avec RU = 25 600 km). Pour Neptune, le centre d’un tel dipôle est excentré de 0,55RN
par rapport au centre de la planète. En prenant un repère direct (x, y, z) où l’axe x passe par le
méridien zéro de Neptune (tel que défini par le groupe de travail qui a traité les données sur le champ
magnétique), et l’axe z est l’axe de rotation de Neptune, les coordonnées du centre du dipôle sont
(0,17; 0,46; -0,24)RN. L’inclinaison de l’axe du dipôle magnétique déterminée par ce modèle est de
46,8◦ par rapport à l’axe de rotation de la planète, en direction de la longitude 79,5◦O. Le pôle nord
magnétique se situe dans l’hémisphère nord de Neptune. Les lignes de champ "sortent" donc de cet
hémisphère et "rentrent" dans l’hémisphère sud. Ce dipôle est également caractérisé par un moment
magnétique de 0,133 G.R3

N, qui est plus faible que ceux observés pour Uranus (0,23 G.R3
U) et Saturne

(0,21 G.R3
S, avec RS = 60 330 km, Ness et al. 1982). Le champ magnétique mesuré lors de l’AM était

de 9,950µT.

Axe du dipôle magnétique

Axe de rotation de Neptune

Lignes de champ 
magnétique

Équateur 
magnétique

Équateur de 
Neptune

FIGURE IV.2 − Gauche : schéma du champ magnétique de Neptune approximé par un Dipôle
Incliné Excentré (DIE) (les distances et angles ne sont pas conformes à celles du modèle de Ness
et al. 1989). Droite : champ magnétique B mesuré par Voyager 2 lors du survol de Neptune comparé
au champ calculé avec le modèle de Dipôle Incliné Excentré (DIE) de Ness et al. (1989). La distance
entre Voyager 2 et le centre de Neptune est également donnée. L’approche maximale a eu lieu le 25
août 1989 à 3h55. Le 0 de l’axe des heures correspond à minuit le 25 août 1989. Ces figures sont
inspirées des Figures 3 et 4 de Ness et al. (1989)

Cette géométrie particulière du dipôle magnétique de Neptune couplée à l’orbite très inclinée de
Triton font que la position de ce dernier dans la magnétosphère de la planète varie significativement
au cours d’une orbite. Cela peut être constaté en traçant la variation de la L-shell de Triton au cours
du temps, comme montré sur le graphique de gauche de la Figure IV.3 (pour revoir la définition de
la L-shell, voir partie 5.3 du Chapitre III). Le graphique de droite de cette même figure montre la
variation de la L-shell de Voyager 2 proche de l’AM. La L-shell de Triton est donc parfois supérieure
à 30RN, ce qui signifie qu’il se trouve en dehors de la magnétosphère interne de Neptune, dont la
limite extérieure se situe à 15RN.
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La configuration particulière du champ magnétique de Neptune suggère une génération par effet
dynamo. Le fait que le champ magnétique d’Uranus ait une configuration similaire suggère que le
processus de génération est le même pour les deux planètes et dépend de leur composition interne.

FIGURE IV.3 − Valeur de la L-shell (ligne continue bleu foncé), de la distance au centre du dipôle magnétique
de Neptune (ligne noire pointillée) et de la latitude magnétique (ligne rouge en traits-points) pour Triton (gauche)
et Voyager 2 (droite). Le 0 de l’axe des heures correspond à minuit le 25 août 1989.

1.3 Connerney et al. (1991)

Cet article présente un modèle en harmoniques sphériques pour décrire le champ magnétique de
Neptune. Ce modèle est bien plus complexe que nécessaire pour notre travail, mais il aborde dans
son développement des points qui nous seront utiles.

Un des points importants abordés dans cet article est la spécification du référentiel utilisé par le
groupe qui traité les données Voyager 2 sur le champ magnétique de Neptune. Les auteurs précisent
qu’ils définissent la longitude zéro de façon à ce que la longitude ouest de Voyager 2 à 3h56 SCET le 25
août 1989 soit 167,7◦. Ils précisent également que la période de rotation de Neptune est de 16,11 heures.

Leur modèle d’ordre et de degré 8, nommé I8E1, permet de reproduire les mesures de champ
magnétique effectuées par Voyager 2 pour une période de 8 heures autour de l’AM, ce qui correspond
à une distance entre la sonde et le centre de Neptune inférieure à 12RN. Ils adoptent au final
un modèle noté "O8", une version réduite du modèle I8E1, qui comprend des termes dipolaires,
quadrupolaires et octupolaires. Mais pour les positions plus éloignées de Neptune, ils proposent
également une approximation de leur modèle sous la forme d’un DIE, que nous noterons DIE-O8

dans la suite du manuscrit. Ce modèle est caractérisé par un moment dipolaire de 0,142 G.R3
N et par

une inclinaison de 46,9◦ par rapport à l’axe de rotation de Neptune, vers la longitude 252◦O. Les
coordonnées du centre du dipôle sont (0,05; 0,48; 0,00)RN (dans même repère que celui présenté
dans Ness et al. 1989). À noter que le moment quadrupolaire du champ magnétique de Neptune est
comparable à son moment dipolaire, ce qui est très différent de ce qui a été observé pour les autres
planètes (où le premier est plus faible), à l’exception d’Uranus.
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1.4 Acuña et al. (1993)

Cet article fait suite à celui de Connerney et al. (1991) et utilise les résultats de ce dernier pour
calculer les L-shell de Voyager 2 au cours du survol, mais aussi des différents satellites et anneaux
neptuniens. Les L-shell des différents corps qui orbitent autour de Neptune varient fortement au
cours du temps, du fait de la géométrie particulière du champ magnétique de la planète ainsi que de
sa rotation rapide.

Ils observent que les L-shell de Triton et de Voyager, lorsque qu’elles étaient égales, étaient très
proches de la valeur minimale de la L-shell de Triton. Or, il se trouve qu’à cette distance, un "cutoff"
a été observée dans la distribution des particules énergétiques détectées avec l’instrument CRS de
Voyager 2. Au moment du survol, Triton semblait donc délimiter la zone de capture de particules
dans la magnétosphère de Neptune. Une autre explication à ces observations pourrait être l’existence
d’un tore de matière qui proviendrait de Triton et réduirait le flux observé.

1.5 Ness et al. (1995)

Ce chapitre du livre "Neptune and Triton" de Cruikshank et al. (1995) présente les résultats issus
des différents modèles du champ magnétique de Neptune depuis le survol de Voyager 2. Il reprend
les résultats de Ness et al. (1989) et Connerney et al. (1991), que nous ne représenterons pas dans ce
paragraphe.

Dans cet article, les auteurs présentent un modèle de DIE amélioré par rapport à celui de Ness
et al. (1989) (que nous appellerons "DIE-1" dans le reste du manuscrit), que nous noterons "DIE-2"
par la suite. Les caractéristiques de ce DIE sont légèrement différentes, comme décrit dans la Table
IV.1, qui inclut également les paramètres du modèle "DIE-O8" de Connerney et al. (1991).

Modèle Moment dipolaire
(T.R3

N)
xc

(RN)
yc

(RN)
zc

(RN)

Angle
d’inclinaison

(°)

Direction
d’inclinaison

(°O)

DIE-1 1.33 10−5 0.17 0.46 -0.24 46.8 79.5
DIE-2 1.30 10−5 0.19 0.48 -0.19 45.2 76.5

DIE-O8 1.42 10−5 0.05 0.48 0.00 46.9 72.0

TABLE IV.1 − Comparaison des paramètres des différents modèles de Dipôle Incliné Excentré
(DIE) utilisés pour approximer le champ magnétique de Neptune. Le modèle "DIE-1" vient de Ness
et al. (1989), le modèle DIE-2 de Ness et al. (1995) et le modèle "DIE-O8" de Connerney et al. (1991).
Les coordonnées (xc, yc, zc) sont celles du centre du dipôle. L’angle d’inclinaison donne l’angle entre
l’axe du dipôle magnétique et l’axe de rotation de Neptune. La direction d’inclinaison indique vers
quelle longitude l’axe du dipôle est incliné. Le système de longitude utilisé est celui décrit dans
Connerney et al. (1991).

Lors de sa révolution autour de Neptune, Triton est situé principalement dans la magnétosphère et
dans la magnétogaine de la planète. Une signature de l’interaction entre le satellite et la magnétosphère
a donc été recherchée dans les données de Voyager 2, car ce genre de signature existe pour Io et Titan,
mais aucun évènement n’a été observé dans les données. Cela ne signifie pas pour autant qu’il n’existe
aucune interaction entre la lune et la magnétosphère, car il est possible que cette non-détection
résulte de la géométrie défavorable de la traversée du système neptunien par Voyager 2, ainsi que de
la forte inclinaison du champ magnétique.

95



Chapitre IV. Couplage du modèle de photochimie avec un modèle de transport
électronique

1.6 Mauk et al. (1995)

Cet article, également issu de "Neptune and Triton" de Cruikshank et al. (1995), présente les résultats
issus des observations Voyager 2 sur la distribution des particules énergétiques dans la magnétosphère
de Neptune. Les observations utilisées sont celles des instruments LECP et CRS, qui portent donc
sur les particules d’énergie supérieure à 20 keV.

Un des points importants pour notre travail abordé dans cet article porte sur la position de la
ceinture de radiation de Neptune. Celle-ci est reliée à l’orientation du dipôle magnétique, qui varie au
cours du temps en suivant le mouvement de l’axe du dipôle autour de l’axe de rotation de la planète.
La position de cette ceinture oscille donc de ±47◦ autour du plan équatorial de la planète, et induit
une complexité supplémentaire pour l’étude des particules énergétiques dans la magnétosphère.

En plus de cela, les mesures des populations de particules effectuées à proximité de Triton, bien
que complexes et encore mal comprises, semblent indiquer que la principale ceinture de radiations est
délimitée par la L-shell minimale de Triton (la limite interne est la L-shell minimale de Proteus, un
satellite plus proche de Neptune). Au niveau de cette L-shell, une nette démarcation est en effet
observée dans le taux de comptage des ions d’énergie comprise entre 22 et 61 keV, ce qui correspond
aux deux bandes de basse énergie de l’instrument LECP. Ces observations sont contradictoires
avec celles effectuées lors du survol d’Uranus, où les signatures des satellites sont observées à haute
énergie. Une démarcation est aussi observée pour les électrons, et est une nouvelle fois différente
des observations effectuées autour d’Uranus. Ces démarcations sont toutefois difficiles à expliquer,
bien que la différence nette observée par rapport au système uranien semble clairement indiquer que
Triton influence la magnétosphère de Neptune. L’explication privilégiée à l’époque de la publication
de l’article était la création d’un tore de composés neutres créé par échappement depuis l’atmosphère
de Triton. Ce tore impacterait la magnétosphère en provoquant des réactions d’échange de charge
avec les particules énergétiques de la magnétosphère. Ce tore pourrait également être la source
principale de plasma et de particules énergétiques dans la magnétosphère de Neptune.

1.7 Sittler & Hartle (1996)

Nous précisons que cet article est très dense et technique, et nous n’aborderons ici qu’une infime
partie de son contenu.

Cette étude porte sur la précipitation électronique dans l’atmosphère de Triton. Elle a pour
but de déterminer quels électrons peuvent précipiter. L’une des conclusions principales de l’article
est que la dérive centrifuge ("centrifugal drift") délivre les électrons jusqu’à l’ionopause, et que
si ce phénomène est inhibé, la précipitation l’est aussi. Les électrons d’énergie inférieure à 5 keV
ne précipitent pas, du fait du "E⃗ × B⃗ drift" autour de l’ionopause, tandis que plus l’énergie des
électrons est élevée, plus ceux-ci ont une chance de précipiter. Ils précisent cependant avoir surestimé
intentionnellement les effets de la dérive centrifuge pour modéliser le cas idéal pour la précipita-
tion. Leur calculs sur l’équilibre de pression montrent que l’ionopause de Triton est épaisse d’au
moins 200 km, ce qui contribuerait à empêcher la précipitation d’électrons d’énergie inférieure à 50 keV.

Les auteurs commencent par mettre en avant que bien que les électrons magnétosphériques
soient considérés comme importants dans la majorité des articles sur l’atmosphère de Triton, il
reste à comprendre la transition entre le flux énergétique de 0,42 erg.cm−2.s−1 d’électrons avec une
énergie supérieure à 20 keV mesuré dans la magnétosphère (Krimigis et al., 1989) et le flux de
1,6.10−3 erg.cm−2.s−1 déduit des observations thermosphériques (Broadfoot et al., 1989). Un autre
problème est le besoin de décaler le profil d’ionisation de Strobel et al. (1990a) de 100 km vers le
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haut de l’atmosphère pour reproduire les observations avec le modèle de Summers & Strobel (1991).
Cette modification revient à considérer que l’ionisation par les électrons d’énergie supérieure à 50 keV
est originellement trop importante.

Dans leurs calculs, les auteurs considèrent que le champ magnétique ambiant loin de Triton est
de 8 nT. Comme sur Vénus, ils considèrent cependant que ce champ peut atteindre 16 nT, du fait
d’une accumulation à la limite externe de l’ionopause. Ils considèrent que l’ionopause est la limite
au-dessus de laquelle les ions nouvellement produits sont balayés par le plasma en corotation de
Neptune, tandis que ceux créés en dessous entrent en collision avec l’atmosphère et n’intègrent donc
pas le plasma magnétosphérique. L’ionopause est donc définie comme le niveau d’altitude où le
libre parcours moyen "ion-neutre" est égal à la longueur d’échelle du flux horizontal de plasma. Les
auteurs considèrent que cette longueur d’échelle est égale au rayon de l’ionopause :

1

σn
≈ RIP

avec n la concentration des composés neutres,
σ la section efficace ion-neutre, prise égale à 10−15 cm2

et RIP le rayon de l’ionopause.

En utilisant le profil de concentration calculé par Krasnopolsky et al. (1993), les auteurs déterminent
que l’altitude minimale de l’ionopause est ≈ 1 000 km. Ils précisent que cette altitude n’a pas pu être
déduite des observations RSS de Voyager 2, car celles-ci sont trop bruitées aux altitudes d’intérêt.

Les auteurs utilisent également l’équilibre de pression du plasma au niveau de l’ionopause pour
déterminer les températures ioniques et électroniques : en considérant qu’elles sont égales et que la con-
centration électronique est 3 000 cm−3 (valeur égale à celle estimée à 800 km d’après les observations de
Voyager 2) au niveau de l’ionopause, ils trouvent Te = 1 230K si B = 16 nT et Te = 308K si B = 8 nT.
Cependant, ils notent que 308K est une limite inférieure à ces températures, car ils négligent le
terme de tension dans leurs calculs, et que sa prise en compte conduirait à une température plus élevée.

Ils présentent ensuite leur modèle pour représenter l’interaction entre Triton et la magnétosphère
de Neptune, puis calculent les trajectoires des électrons magnétosphériques qui interagissent avec
Triton. Leurs résultats montrent que le flux d’électrons d’énergie inférieure à 2 keV qui précipite
dans l’atmosphère est au moins 30 fois moins important que le flux incident à ces énergies. Pour les
électrons d’énergie supérieure à 20 keV, la réduction est seulement d’un facteur 10.

Les auteurs supposent que le champ magnétique devient nul en dessous de l’ionopause. En
se basant sur l’équilibre de pression, ils calculent que l’épaisseur de l’ionopause est supposément
supérieure à 200 km. Leurs calculs montrent que la majorité des électrons avec des énergies inférieures
à 5 keV n’accèdent pas à l’ionosphère de Triton, et 30% des électrons incidents avec des énergies
supérieures à 20 keV parviennent à pénétrer dans l’ionopause.

Les résultats de cet article montrent que la précipitation d’électrons de haute énergie est favorisée.
Les calculs indiquent que moins de 3% des électrons d’énergie inférieure à 5 keV peuvent précipiter,
contre moins de 15% des électrons avec une énergie entre 5 et 50 keV et 50% des électrons d’énergie
supérieure à 50 keV. Ces valeurs sont obtenues en estimant que l’ionopause fait 200 km d’épaisseur.
Cela implique donc une forte réduction du flux initial. Avec ces hypothèses, l’énergie apportée par
les électrons dans l’atmosphère de Triton est de 1,6.107 W, en utilisant un facteur d’échelle orbital
morb de 0,25, comme dans Strobel et al. (1990a). Les auteurs concluent qu’avec ces travaux, il
est impossible de trancher entre la photoionisation et l’électro-ionisation comme source principale
d’ionisation dans l’atmosphère de Triton.
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Ces résultats sont en contradiction avec l’hypothèse faite par Summers & Strobel (1991), selon
laquelle la précipitation d’électrons d’énergie supérieure à 50 keV est inhibée, et qui leur a permis
de justifier le déplacement du profil d’ionisation de Strobel et al. (1990a) de 100 km vers le haut de
l’atmosphère.

L’impact de la précipitation électronique sur l’atmosphère de Triton est donc un problème encore
irrésolu à ce jour, et la transition entre le flux électronique mesuré dans la magnétosphère de Neptune
et le flux énergétique nécessaire pour expliquer les observations thermiques de l’atmosphère de
Triton est incomprise. Cela est problématique pour notre modèle, car nous avons identifié cette
précipitation comme la principale source d’ionisation dans cette atmosphère. Mais ce résultat repose
sur l’utilisation d’un profil d’ionisation calculé par Strobel et al. (1990a), déplacé et multiplié par un
facteur d’échelle orbital calculé par Krasnopolsky et al. (1993). Afin d’améliorer la modélisation de
l’ionisation atmosphérique par ces électrons, nous allons coupler un modèle de transport électronique
à notre modèle de photochimie. Le modèle utilisé est TRANSPlanets, que nous présentons dans la
partie suivante.

2 Le modèle de transport électronique TRANSPlanets

Dans cette partie nous allons décrire le modèle de transport électronique que nous avons couplé à
notre modèle de photochimie : TRANSPlanets. Nous allons commencer par évoquer l’historique
de ce modèle, qui fait partie de la famille TRANS*, avant de présenter les équations utilisées pour
calculer le transport d’électrons énergétiques dans une atmosphère planétaire et les hypothèses faites
dans nos calculs.

2.1 Historique du code TRANS et transformation en TRANSPlanets

TRANS est un modèle de transport électronique à une dimension développé initialement par J.
Lilensten lors de sa thèse (Lilensten, 1989), en collaboration avec D. Lummerzheim (Lummerzheim,
1987), pour décrire l’impact des électrons précipités et des photoélectrons sur l’ionosphère terrestre.
Par la suite, nous parlerons de "flux d’électrons suprathermiques" pour faire référence au flux
d’électrons composé d’électrons magnétosphériques et de photoélectrons. Le terme "suprathermique"
est utilisé pour qualifier ces électrons énergétiques, par opposition aux électrons "thermiques" de
faible énergie présents dans l’atmosphère. Pour calculer le transport des électrons suprathermiques
dans l’atmosphère, ce modèle résout l’équation de Boltzmann dissipative, qui décrit le transport de
particules dans un plasma. Les principales sorties du modèle sont les taux d’excitation et d’ionisation
des composés atmosphériques, le taux de production électronique et le taux de chauffage. Cette
partie du modèle correspond à sa "partie cinétique". Elle a ensuite été couplée à une "partie fluide",
qui résout les moments des fonctions de distribution des électrons et des ions thermiques. Cette
deuxième partie permet de calculer les concentrations, vitesses, températures et flux de chaleur de
ces espèces. Une dernière partie a été ajoutée, qui permet la prise en compte de la dynamique hor-
izontale de l’ionosphère. Cette version du modèle est nommée TRANSCAR (Lilensten & Blelly, 2002).

TRANSCAR a ensuite été amélioré par C. Simon Wedlund, qui a ajouté la prise en compte des
ions doublement chargés ainsi que la précipitation de protons. Cette nouvelle version est baptisée
TRANS4 (Simon, 2006; Simon et al., 2007). Ces modèles ont été utilisés pour calculer le transport
des électrons suprathermiques dans diverses atmosphères planétaires, comme celles de Vénus (Gronoff
et al., 2007, 2008), Mars (Witasse et al., 2002, 2003; Simon et al., 2009; Nicholson et al., 2009),
Jupiter (Menager, 2011) ou Titan (Lilensten et al., 2005a,b; Gronoff et al., 2009a,b).
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À cette époque, il existait une version du modèle par corps étudié. G. Gronoff a alors entrepris
de développer une version générique du modèle en C++, tout en ajoutant plusieurs fonctionnalités
(nouvelles géométries des lignes de champ magnétique, couplage avec GEANT4 pour calculs à très
haute énergie, ...). Ce code est nommé Aeroplanets (Simon Wedlund et al., 2011; Gronoff et al.,
2011, 2012b,a) et a, par exemple, été utilisé pour calculer l’énergie de création de paire dans les
atmosphères de plusieurs corps du Système solaire (Simon Wedlund et al., 2011) et pour calculer
l’ionisation par les électrons magnétosphériques dans le modèle photochimique de l’atmosphère de
Titan de Dobrijevic et al. (2016).

Dans notre cas, nous avons besoin du taux de production électronique (i.e. du taux d’électro-
ionisation) qui résulte de la précipitation électronique. Pour obtenir ce profil, l’utilisation de la
partie cinétique de TRANS seule (sans la partie fluide) est suffisante. Nous avons donc commencé
une collaboration avec M. Barthélémy de l’Institut de Planétologie et d’Astrophysique de Grenoble
(IPAG) qui a accepté de nous donner accès à la version TRANS-Jupiter, utilisée pour les travaux de
thèse d’H. Menager (Menager, 2011). Cette version était codée spécifiquement pour l’atmosphère de
Jupiter et utilisait des programmes et modules écrits en Fortran 77. Elle ne permettait cependant
pas de calculer les taux de chauffage et les taux d’ionisation par les protons et les rayons cosmiques.
Avec un collègue doctorant, B. Benmahi2, qui avait besoin de ce code pour étudier les zones aurorales
de Jupiter (Benmahi, 2022), nous avons entrepris de traduire ce code en Fortran 90 et l’avons
rendu générique en implémentant autant que possible l’allocation dynamique des différents tableaux
d’intérêt. Suite à ces modifications, nous avons baptisé ce nouveau modèle "TRANSPlanets". Ce
modèle est utilisable pour tous les corps qui possèdent une atmosphère et a été validé par comparaison
de ses résultats avec ceux des modèles TRANS-Jupiter, TRANS-Titan et TRANS-Uranus. Dans la
partie suivante, nous allons décrire les équations importantes utilisées dans ce modèle pour calculer
le transport électronique dans les atmosphères planétaires.

2.2 Équations importantes

Ici, nous présentons les équations majeures utilisées dans TRANSPlanets. Toutefois, cette présenta-
tion sera moins complète que celles effectuées dans les thèses de J. Lilensten (Lilensten, 1989) ou
de C. Simon Wedlund (Simon, 2006) qui ont travaillé au développement de certaines versions de
TRANS*. Nous invitons donc le lecteur à se rapporter à ces thèses pour plus de détails sur la partie
théorique du modèle.

TRANSPlanets résout l’équation de Boltzmann dissipative, qui décrit la variation de la fonction
de distribution électronique dans l’espace des phases (Stamnes & Rees, 1983; Karamcheti & Sentman,
1968) :

∂f

∂t
+ v⃗ · ∂f

∂r⃗
+

∂

∂v⃗

(
fX⃗

me

)
= S (IV.1)

où f(r⃗, v⃗, t) est la fonction de distribution des électrons,
r⃗, v⃗ et t sont respectivement le vecteur position, le vecteur vitesse et le temps,

X⃗ la force de friction entre les électrons suprathermiques et les électrons thermiques,
me la masse électronique,

et S(r⃗, v⃗, t) le terme source qui décrit la production électronique.

2Bilal a soutenu sa thèse le 13 septembre 2022. Son travail portait sur l’étude de la dynamique et de la composition
des atmosphères des planètes géantes, en préparation de la mission JUICE. Son manuscrit de thèse peut être trouvé en
suivant ce lien : https://theses.hal.science/tel-03847662
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La force de friction résulte de l’interaction coulombienne entre les électrons thermiques déjà
présents dans l’atmosphère et le flux d’électrons suprathermiques. Cette force est calculée en
utilisant l’approximation de pertes continues ("continuous slowing down approximation", CSDA).
Dans TRANSPlanets, on reprend l’expression utilisée dans Menager (2011) (on précise que le code
n’effectue le calcul que si les électrons suprathermiques ont une énergie inférieure à 150 eV) :

X⃗ = −neL(E)
v⃗

v
(IV.2)

avec L(E) la fonction de friction proposée par Swartz et al. (1971) :

L(E) =
3.37× 10−12

E0.94n0.03
e

(
E − Eth

E − 0.53Eth

)2.36

[eV.cm2] (IV.3)

où E est l’énergie des électrons suprathermiques en [eV],
Eth celle des électrons thermiques en [eV]

et ne la concentration des électrons thermiques en [cm−3].

Pour le calcul du transport d’électrons dans les atmosphères planétaires, il est préféable de travailler
à partir du flux électronique Φ, exprimé en cm−2.s−1.eV−1.sr−1, qui est généralement la grandeur
mesurée lors des observations. Le passage de la fonction de distribution au flux suprathermique est
effectué grâce au changement de variable suivant, d’après Stamnes & Rees (1983) :

Φ(r⃗, E, u⃗, t) =
v2

me
f(r⃗, v⃗, t) (IV.4)

où E est l’énergie cinétique des électrons en [eV]
et u⃗ leur direction de propagation donnée par v⃗

v .

Ce changement nous permet de réécrire l’équation de Boltzmann (IV.1) en fonction de Φ :

1

v

∂Φ

∂t
+

v⃗

v
· ∂Φ
∂r⃗

− ne
∂ [L(E)Φ]

∂E
=

1

v
Ŝ (IV.5)

où l’on a pris :

Ŝ(r⃗, E, u⃗, t) =
v2

me
S(r⃗, v⃗, t) (IV.6)

Dans notre cas, on travaille à une dimension dans un modèle plans-parallèles. Nos calculs sont donc
effectués par rapport à des plans répartis à différentes altitudes z. Si l’on projette l’équation (IV.5)
sur l’axe z et si l’on fait l’hypothèse que l’on est à l’état stationnaire, on obtient :

µ
∂Φ(τ, µ,E)

∂τ(z, E)
= −Φ(τ, µ,E)+

ne(z)∑
k nk(z)σ

tot
k (E)

∂ [L(E)Φ(τ, µ,E)]

∂E
+D(z, µ,E)+P (z, µ,E) (IV.7)

où µ est le cosinus de l’angle entre la direction de propagation des électrons et la ligne de
champ magnétique,

τ la profondeur de collision,
nk la concentration du composé neutre k en [cm−3],

σtot
k la section efficace totale d’interaction du composé neutre k avec les électrons en [cm2]

et D et P sont des termes de production en [cm−2.s−1.eV−1.sr−1] (voir page suivante).
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TRANSPlanets est un code multifaisceaux, c’est-à-dire que l’on calcule le transport des électrons sur
une grille d’angles qui vient se coupler à la grille en altitude qui représente les plans-parallèles de
l’atmosphère. La considération de plusieurs angles est un avantage car elle permet de connaître le
flux dans différentes directions, au contraire d’autres codes qui se contentent de calculer un flux vers
le haut et un flux vers le bas de l’atmosphère. On peut donc choisir le nombre de valeurs que peut
prendre µ lors de l’exécution du programme.

La profondeur de collision τ permet de quantifier l’accumulation des collisions dans la direction
de propagation des électrons. Elle est analogue à une épaisseur optique en transfert radiatif et se
calcule comme :

τ(z, E) =

∫ zmax

z
dτ avec dτ =

∑
k

nk(z)σ
tot
k (E)dz (IV.8)

la sommation sur k porte sur les composés neutres de l’atmosphère.

Les termes P et D sont en fait une décomposition du terme source. Le premier est le terme qui
correspond aux électrons primaires. Il est donc la somme des flux spectraux des photoélectrons Pphot,
dû à l’ionisation par le flux solaire EUV, et des électrons magnétosphériques Pmagn. TRANSPlanets
possède un module pour calculer la photoionisation, afin d’obtenir le flux de photoélectrons en
fonction de l’énergie. Le calcul est similaire à celui effectué dans le code de photochimie (voir
Chapitre III, Partie 2.5), à la différence près que TRANSPlanets calcule l’énergie des photoélectrons
produits. Ce point est important pour calculer correctement leur propagation dans l’atmosphère. Le
calcul de Pphot est le suivant :

Pphot(z, µ,E) =
1

4π
∑

k nk(z)σ
tot
k (E)

∑
l

nl(z)σ
phot
l (E + Eseuil

l )F̃ (z, E + Eseuil
l ) (IV.9)

où l est l’indice pour la somme sur les composés neutres de l’atmosphère,
F̃ le flux actinique, exprimé en [cm−2.s−1.eV−1]

et σphot
l la section efficace de photoionisation en [cm2].

L’énergie des photoélectrons E est prise égale à la différence entre l’énergie du photon incident et
l’énergie de seuil d’ionisation du composé Eseuil

l . On suppose également que les photoélectrons sont
produits de manière isotrope, d’où la division par 4π dans l’équation précédente. On note toutefois
que ce calcul est originellement effectué pour seulement 39 longueurs d’onde entre 3 et 105 nm. Le
flux solaire EUV est interpolé linéairement à partir des spectres de Torr & Torr (1985) et Tobiska
(1991), mesurés à 1 UA pour deux indices d’activité solaire F10.7, à savoir 68 pour le flux à basse
activité et 243 pour une haute activité (Menager et al., 2010).

Le terme D exprime la production électronique qui résulte de la dégradation des électrons
primaires lors de collisions avec les composés neutres atmosphériques. On appellera par la suite ces
électrons "électrons secondaires". On calcule D de la manière suivante :

D(z, µ,E) =
1∑

k nk(z)σ
tot
k (E)

∑
l

dl(z, µ,E) (IV.10)

avec dl le terme de diffusion pour chaque espèce l en [cm−3.s−1.eV−1.sr−1], dont l’expression est :

dl(z, µ,E) = nl(z)×
∫ Emax

E′=E

∫ 1

µ′=−1
σtot
l (E′)Φ(τ, µ′, E′)Rl(E

′, µ′ −→ E,µ)× 2πdµ′dE′ (IV.11)

101



Chapitre IV. Couplage du modèle de photochimie avec un modèle de transport
électronique

La matrice de redistribution Rl donne la probabilité de dégradation d’un électron dans un état
(µ′, E′) vers un état (µ,E) lors d’une collision avec l’espèce neutre l :

Rl(E
′, µ′ −→ E,µ) =

∑
p σ

p
l (E

′, µ′ −→ E,µ)

σtot
l (E′)

(IV.12)

p indique un certain processus de collision.
Une fois toutes ces variables exprimées, l’équation (IV.7) est résolue en utilisant la méthode des

ordonnées discrètes grâce à l’algorithme DISORT (Stamnes et al., 1988). Cette méthode permet de
résoudre l’équation de Boltzmann en l’assimilant à une équation de transfert radiatif. Cette méthode
de résolution a l’avantage d’être rapide et optimisée.

2.3 Hypothèses utilisées dans TRANSPlanets et limitations

Lors de l’utilisation du code, on fait l’hypothèse que l’on est à l’état stationnaire. Cette hypothèse
est vérifiée si l’absorption du flux suprathermique est significativement plus rapide que les variations
des sources de ces particules. Nous verrons dans la partie 3 que la durée typique d’un épisode de
précipitation est de l’ordre de deux heures. Les fréquences de collision dans l’atmosphère de Triton
sont au maximum de l’ordre de quelques secondes, ce qui est effectivement bien inférieur à la durée
de la précipitation.

On considère également que les électrons précipitent le long des lignes de champ magnétique,
en assimilant leur mouvement à celui de leur centre de giration. Les lignes de champ magnétique
sont prises verticales, i.e., normale aux plans atmosphériques. De plus, on fait l’hypothèse qu’elles
sont rectilignes, car seule cette géométrie est utilisable pour le moment dans TRANSPlanets. Cette
géométrie est utilisée dans les modèles de la famille TRANS* car elle est représentative des conditions
pour la Terre aux moyennes et hautes latitudes (Simon, 2006), pour laquelle le modèle a été développé
en premier lieu. L’inclinaison de la ligne de champ ne peut pas être trop importante (maximum 30◦

d’inclinaison environ), sans quoi l’énergie apportée par le flux suprathermique n’est pas conservée
dans le code. Cette limitation vient du fait que les électrons déposent préférentiellement leur énergie
le long de la ligne de champ. Si celle-ci est trop inclinée, la conservation de l’énergie lors des calculs
de redistribution angulaire est rendue compliquée par les fonctions de phase et les cônes de perte
("loss cones") (C. Simon Wedlund, communication privée).

La conservation de l’énergie est calculée à la fin de l’exécution du code comme la différence relative
entre l’énergie initiale des électrons suprathermiques Einit et les énergies réfléchie Erefl, absorbée
Eabs et de chauffage Echauf :

x =
Erefl + Eabs + Echauf − Einit

Einit
(IV.13)

Les pertes d’énergie viennent de la dégradation du flux d’électrons suprathermiques sur une grille
en énergie discrète (voir thèse de C. Simon 2006, pages 42-46 pour plus de détails). On considère
que l’énergie est conservée si |x| < 5%. La valeur de x dépend beaucoup des échantillonnages et des
types des grilles en altitude et en énergie utilisés dans le code. Il faut donc optimiser la taille de ces
grilles afin de minimiser x, le plus souvent par essais-erreurs.

La force électrique créée par le champ électrique ambiant et la force de pesanteur sont également
négligées. L’énergie cinétique des produits d’électro-dissociation est considérée nulle, bien que cela ne
soit pas représentatif de la réalité. On considère de plus que les électrons ne sont déviés que lors des
collisions élastiques. Pour les collisions inélastiques, les électrons primaires ne sont pas déviés et les
électrons secondaires ont une distribution isotrope. Cette hypothèse n’a pas d’impact significatif sur
les résultats, comme montré dans Lummerzheim & Lilensten (1994).
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3 Modélisation du système Neptune-Triton

3.1 Présentation du code utilisé

Comme nous l’avons vu dans le chapitre II, partie 5, les précédents modèles photochimiques de
l’atmosphère de Triton qui prennent en compte la précipitation électronique utilisaient le profil
d’électro-ionisation calculé par Strobel et al. (1990a). Ce profil était ensuite décalé en altitude
et multiplié par un facteur d’échelle orbital morb pour prendre en compte l’intermittence de la
précipitation sur une orbite. Nous avons fait de même dans la première version de notre modèle, où
ce profil d’ionisation était déplacé de 100 km vers le haut de l’atmosphère et multiplié par morb =

1
6 .

Krasnopolsky et al. (1993) a également montré que ce facteur avait un impact considérable sur le
profil électronique et sur la température thermosphérique. En plus de cela, nous avons vu dans la
partie 5.3 du chapitre II que le calcul de l’énergie déposée par les électrons magnétosphériques dans
l’atmosphère de Triton dépendait de la valeur du champ magnétique au niveau de Triton.

Afin de considérer la précipitation électronique de la façon la plus réaliste possible dans TRANS-
Planets, et pour limiter les modifications a posteriori des résultats du modèle, il semble donc
important de modéliser le système Neptune-Triton. Cela nous permettra de calculer proprement
morb et la valeur du champ magnétique sur Triton au cours du temps, car ces paramètres dépendent
de l’environnement magnétique très variable de Triton (on le rappelle que ces variations résultent de
la complexité du champ magnétique de Neptune, couplée à l’orbite très inclinée du satellite). Ces
données pourront ensuite être utilisées comme paramètres d’entrée dans TRANSPlanets.

Pour cela, nous avons développé un code Python capable de calculer différents paramètres
physiques d’intérêt de Triton (position, latitude magnétique, L-shell, champ magnétique subi) à
partir des éphémérides du Système Horizons et des différents modèles de DIE. Nous effectuons
également ces calculs pour Voyager 2 au moment du survol de Neptune, afin de vérifier que notre
programme donne des résultats cohérents avec ceux présentés dans Ness et al. (1989) et Acuña et al.
(1993). Nous listons ci-dessous les étapes suivies par le code pour calculer les différents paramètres
évoqués.

• Lecture des éphémérides : ceux-ci sont téléchargés depuis le Système Horizons pour différents
intervalles de temps à l’époque du survol. L’origine du système de coordonnées est choisie au centre
de Neptune. On télécharge donc les fichiers de position pour Triton et Voyager 2.

• Calcul des positions des pôles à partir des différents modèles de DIE : nous avons implémenté
les trois modèles de DIE présentés dans la Table IV.1, afin de pouvoir comparer les résultats de
notre programme à ceux de Ness et al. (1989) et Acuña et al. (1993), et ensuite pouvoir étudier les
différences entre ces modèles. Ce calcul permet par exemple de vérifier que l’on retrouve les mêmes
pôles magnétiques que ceux donnés dans Connerney et al. (1991). On suppose par la suite que le
dipôle tourne avec la planète.

• Changement de base pour les positions des pôles et du centre du dipôle magnétique : dans les
fichiers que nous récupérons du Système Horizons , l’axe z correspond à l’axe de rotation de Neptune
et le plan x− y est le plan équatorial de la planète. L’axe x passe par le noeud ascendant de Neptune
(sur le plan de référence (ICRF) à la date choisie). Ce repère est différent de celui utilisé dans les
articles sur le champ magnétique de Neptune et décrit dans Connerney et al. (1991) (voir partie 1.3).
Il faut donc "corriger" les positions du centre du dipôle et des pôles magnétiques pour qu’elles soient
exprimées dans le même repère que celui des éphémérides de Triton et Voyager 2. Cette correction
implique une rotation de la base de Connerney et al. (1991) autour de l’axe z (pour le détail du
calcul, se référer à l’annexe C).
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• Calcul des différentes grandeurs d’intérêt : une fois la position du centre du dipôle et son
orientation connue dans le bon repère, on peut calculer la distance entre Triton et le centre du dipôle,
la colatitude magnétique de Triton (et donc sa latitude magnétique), sa L-shell et la valeur du champ
magnétique sur Triton. On rappelle que la L-shell est calculée comme :

L =
r

cos2(Φ)

avec r la distance entre Triton et le centre du dipôle en [RN] et Φ la latitude magnétique de Triton.
La norme du champ magnétique est calculée comme :

||B⃗|| = MN

r3
×
√

1 + 3 sin(Φ)2 (IV.14)

avec MN le moment magnétique de Neptune en [T.R3
N], dont la valeur change en fonction du modèle

de DIE utilisé (voir Table IV.1). Ces calculs peuvent aussi être effectués pour Voyager 2.

3.2 Résultats : distance, L-shell et champ magnétique

On donne sur la Figure IV.4 la distance entre Triton et le centre du dipôle magnétique, sa L-shell
et la valeur du champ magnétique ressenti par la satellite pour une révolution autour de Neptune
et pour les trois modèles de DIE donnés dans la Table IV.1. On observe sur le graphique du haut
que malgré l’orbite circulaire de Triton autour de Neptune, l’inclinaison du dipôle, son décalage par
rapport au centre de la planète et la rotation rapide de celle-ci par rapport à la période de révolution
de Triton impliquent que la distance entre le satellite et le centre du dipôle varie au cours du temps.
On note cependant que cette distance reste comprise entre 4 et 15RN, l’intervalle de distance où les
données Voyager 2 pouvaient être reproduites avec un modèle de DIE dans Ness et al. (1989). Cette
observation reste valable au-delà de la révolution montrée sur la figure. Nous pouvons donc nous
contenter des modèles de DIE pour étudier l’environnement magnétique de Triton.

Comme cela avait été montré dans les précédents articles sur le champ magnétique de Neptune,
on observe sur le graphique du centre de la Figure IV.4 que la L-shell de Triton varie fortement au
cours d’une révolution autour de Neptune. La valeur minimale de L pour tous les modèles de dipôle
est 14,0RN. Les valeurs maximales pour les modèles DIE-1, DIE-2 et DIE-O8 sont respectivement
128,8, 109,1 et 128,5. Ces fortes variations découlent de celle de la latitude magnétique de Triton,
qui oscille entre -70◦ et +70◦.

Cette variation de la latitude magnétique impacte également le champ magnétique de Triton (voir
l’équation (IV.14)), comme montré sur le graphique du bas de la Figure IV.4. La valeur minimale
du champ pour les modèles DIE-1, DIE-2 et DIE-O8 est respectivement 4,3, 4,1 et 4,5 nT, et les
valeurs maximales 9,6, 9,3 et 10,1 nT. D’après nos calculs, le champ magnétique au niveau de Triton
au moment où Voyager 2 passait au plus près du satellite (9h10 UTC le 25 août 1989 d’après les
positions tirées des éphémérides Horizons) était de 4,7, 4,6 ou 5,0 nT respectivement pour les trois
modèles de DIE. Ces valeurs sont cohérentes avec le champ mesuré par Voyager 2 à ce même instant,
que l’on peut déduire de la Figure 3 de Ness et al. (1989) comme étant 4,9 nT. Une valeur similaire
peut être déterminée à partir de la formule (IV.14) et des paramètres de L et r donnés sur la Figure
7 de Mauk et al. (1995). On note cependant que cette valeur est différente des 8 nT utilisés par
Strobel et al. (1990a) et repris ensuite par Sittler & Hartle (1996).
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FIGURE IV.4 − Comparaison de certains paramètres qui permettent de caractériser l’environnement
magnétique de Triton, en fonction du modèle de Dipôle Incliné Excentré (DIE) utilisé. Haut : distance
entre Triton et le centre du dipôle magnétique ; Milieu : L-shell de Triton ; Bas : norme du champ
magnétique à la position de Triton. Toutes ces valeurs sont tracées pour une orbite de Triton autour
de Neptune. Le temps t = 0 est pris le 21 août 1989 à 4h00. Les caractéristiques des modèles de DIE
utilisés ici sont donnés dans la Table IV.1.
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Sur les tracés de la Figure IV.4, on observe qu’une révolution autour de Neptune ne suffit pas à
montrer une période complète de variation des paramètres présentés. Pour trouver cette période, on
calcule l’autocorrélation du champ magnétique (nous avons aussi effectué ce calcul avec la L-shell et
obtenons les mêmes résultats). Nous avons effectué ce calcul en utilisant les éphémérides sur une
année complète, entre le 21 août 1989 et le 21 août de l’année suivante. Il vient que la période de
variation du champ magnétique au niveau de Triton est de 35,25 jours (autocorrélation > 0,999), ce
qui correspond à environ six révolutions de Triton autour de Neptune. On utilisera dorénavant des
éphémérides de cette durée dans nos études.

3.3 Résultats : précipitation électronique

Intéressons-nous maintenant plus précisément à la précipitation électronique dans l’atmosphère de
Triton. Strobel et al. (1990a) ont considéré que celle-ci n’intervient que lorsque la L-shell de Triton
est inférieure à 15,5RN. Cette précipitation est donc intermittente, du fait des variations temporelles
de la L-shell de Triton. Pour prendre en compte cette intermittence, ils utilisent un facteur d’échelle
orbital morb de 0,25, afin de moyenner la précipitation sur l’orbite de Triton. Krasnopolsky &
Cruikshank (1995) et Strobel & Summers (1995) avancent que Triton passe par l’équateur magnétique
de Neptune toutes les 7 heures.

Pour modéliser la précipitation électronique dans l’atmosphère de Triton, comme Strobel et al.
(1990a), nous avons besoin de calculer une précipitation "moyenne", car notre modèle calcule la
composition atmosphérique en intégrant sur un temps très long par rapport au temps de révolution
de Triton autour de Neptune. Dans l’idéal, il serait pratique de pouvoir utiliser une relation entre
la L-shell de Triton et le flux électronique rencontré à cet endroit de la magnétosphère. Cela nous
permettrait, à chaque point de l’orbite, de connaître le flux qui peut précipiter dans l’atmosphère
de Triton, et ainsi calculer proprement la précipitation moyenne. Mais ce type de relation n’existe
pas, car Voyager 2 a seulement traversé une fois le système neptunien, ce qui rend difficile la général-
isation des observations le long de sa trajectoire à l’ensemble de la magnétosphère (d’autant que
certaines mesures ne sont encore pas bien comprises, et que la configuration de la magnétosphère de
Neptune n’est pas encore bien définie). En l’absence d’une telle relation, nous avons donc décidé
de garder le critère de Strobel et al. (1990a), à savoir que nous considèrerons que le flux initial
d’électrons qui vient de la magnétosphère est égal à celui mesuré lorsque Triton était proche de
sa L-shell minimale lorsque L(Triton)<15,5RN, et que ce même flux est nul pour L(Triton)>15,5RN.

Avec cette hypothèse, le calcul de la précipitation moyenne revient à calculer le rapport du temps
où la L-shell de Triton est effectivement inférieure à 15,5RN et du temps total considéré. Ainsi, on
trouve que morb = 0,27, 0,28 et 0,27 avec les modèles DIE-1, DIE-2 et DIE-O8, respectivement. Ces
valeurs sont donc proches du facteur 0,25 donné dans Strobel et al. (1990a), mais supérieures au
facteur 0,162 utilisé par Krasnopolsky & Cruikshank (1995) et du facteur 1

6 que nous avons pris au
chapitre précédent.

On peut également calculer la durée de la précipitation, i.e. le temps entre le moment où la
L-shell de Triton devient inférieure à 15,5RN et le moment où elle redevient supérieure à cette valeur,
ainsi que l’intervalle entre deux épisodes de précipitation. Pour les trois modèles de DIE (dans le
même ordre que précédemment), on trouve que la durée de la précipitation est de 1,9, 2,0 et 1,9
heures (valeurs moyennes et médianes identiques à cette précision). La valeur médiane de l’intervalle
entre deux précipitations est de 5,5, 5,4 et 5,5 heures. Ces valeurs sont donc relativement proches de
l’intervalle de temps entre deux passages successifs de Triton par l’équateur magnétique de Neptune
donné dans Strobel & Summers (1995) et Krasnopolsky & Cruikshank (1995) et qui est d’environ
sept heures. Les histogrammes des intervalles entre deux précipitations et de la durée de celles-ci
pour le modèle DIE-O8 sont données sur la Figure IV.5.
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FIGURE IV.5 − Histogrammes sur les épisodes de précipitation électronique sur Triton. Gauche : intervalle
entre deux évènements successifs, i.e. temps écoulé entre la dernière position où L(Triton)<15,5RN et la suivante
; Droite : durée de l’évènement, i.e. intervalle de temps où L(Triton)<15,5RN pour chaque point consécutif de
l’orbite. Ces histogrammes ont été calculés avec le modèle de dipôle DIE-O8 de Connerney et al. (1991) entre le
21 août 1989 au 25 septembre 1989.

Sur le graphique de gauche de la Figure IV.5, on peut observer que la distribution de l’intervalle
de temps entre deux passages proches de l’équateur magnétique n’est pas piquée autour de la valeur
moyenne (ou médiane). Le mode de la distribution est d’ailleurs 7,23 heures, ce qui correspond à
la durée entre deux passages par l’équateur magnétique donnée dans Strobel & Summers (1995) et
Krasnopolsky & Cruikshank (1995). On note que l’on obtient des distributions similaires pour les
modèles DIE-1 et DIE-2. Cette distribution assez large et sans forme particulière illustre la variabilité
de l’environnement magnétique de Triton. La durée des épisodes de précipitation est en revanche
piquée autour de la valeur de 1,9 heures donnée précédemment.

FIGURE IV.6 − Histogrammes de la valeur du champ magnétique au niveau de Triton si celui-ci se trouve
dans la zone de précipitation électronique, c’est-a-dire si L(Triton)<15,5RN. Ces histogrammes utilisent des
résultats calculés avec les modèles de dipôle DIE-O8 (gauche) et DIE-2 (droite). L’intervalle de temps utilisé va
du 21 août 1989 au 25 septembre 1989.
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Enfin, on peut tracer la distribution du champ magnétique au niveau de Triton lorsque celui-ci se
trouve dans la zone de précipitation. Les histogrammes pour les modèles de dipôle DIE-O8 et DIE-2
sont présentés sur la Figure IV.6. On observe que la distribution est différente en fonction du modèle
choisi. Pour le cas DIE-O8, on a un seul mode, qui donne une valeur moyenne de (5,07±0,35) nT.
Avec le modèle DIE-2, nous avons deux modes, et la médiane donne une valeur plus faible de 4,66 nT
(la distribution pour le modèle DIE-1 est similaire à celle du modèle DIE-2). Dans tous les cas, la
valeur de champ magnétique lorsque Triton est proche de l’équateur magnétique de Neptune est de
l’ordre de 5 nT, plus faible que celle utilisée par Strobel et al. (1990a) et Sittler & Hartle (1996).
Cette différence est importante car si les électrons déposent leur énergie par curvature drift, d’après
Strobel et al. (1990a), la puissance déposée est :

Pdep(E) = F 0
E(E)× π ×Ri × δ(E) [W] (IV.15)

avec :
δ =

cmev//π

eB
(IV.16)

où F 0
E est le flux énergétique des électrons en [J.cm−2.s−1],
c est la vitesse de la lumière en [cm.s−1],

me la masse électronique égale à 9,1093837015.10−28 [g]
v// la vitesse des électrons parallèle à la ligne de champ magnétique en [cm.s−1],
e la charge électronique égale à 1,602176634.10−19×2,997924580.109 [statC]

et B la valeur du champ magnétique en [G].
(tous les paramètres sont en unités cgs à l’exception du flux afin d’obtenir la puissance en watts).

La puissance déposée par les électrons est donc théoriquement inversement proportionnelle à la
valeur du champ magnétique. Avec la valeur du champ magnétique que nous venons de déterminer,
nous obtiendrions donc une énergie déposée plus importante que celle calculée par Strobel et al.
(1990a) et Sittler & Hartle (1996), à flux et hypothèses identiques (une comparaison numérique est
faite dans la partie 5).

Maintenant que nous avons toutes les données nécessaires, nous allons pouvoir adapter les variables
d’entrée de TRANSPlanets au cas de Triton afin de calculer le profil d’électro-ionisation dans cette
atmosphère. La Table IV.2 compile les principales données que nous avons déterminées en modélisant
le système Neptune-Triton.

Modèle de
dipôle

B moyen
[nT]

B médian
[nT]

σ(B)
[nT]

Durée
précipitation

[heures]

Intervalle entre
précipitations

[heures]

Facteur d’échelle
orbital morb

L max
[RN]

DIE-1 4,8 4,8 0,33 1,9 5,5 0,27 128,8
DIE-2 4,7 4,7 0,36 2,0 5,4 0,28 109,1

DIE-O8 5,1 5,0 0,35 1,9 5,5 0,27 128,5

TABLE IV.2 − Synthèse des résultats obtenus avec notre modélisation du système Neptune-Triton en
utilisant les différents modèles de DIE. Les modèles de DIE proviennent de Ness et al. (1989) (DIE-1),
Ness et al. (1995) (DIE-2) et Connerney et al. (1991) (DIE-O8). Les résultats qui portent sur le champ
magnétique B sont calculés pour L(Triton)<15,5RN.

108



4. Couplage du modèle de photochimie et de TRANSPlanets

4 Couplage du modèle de photochimie et de TRANSPlanets

Nous avons vu dans le chapitre précédent que l’utilisation d’un modèle de transport électronique doit
nous permettre de mieux modéliser l’interaction entre la magnétosphère de Neptune et l’atmosphère
de Triton. Pour cela, nous devons coupler notre modèle de photochimie avec TRANSPlanets. Ce
couplage est fait en prenant certaines sorties du modèle photochimique comme variables d’entrée
dans TRANSPlanets, puis en utilisant certaines sorties de ce dernier pour calculer les constantes de
réaction d’électro-ionisation et d’électro-dissociation, comme montré sur la Figure IV.7.

Modèle photochimique 
sans électro-ionisation 
et électro-dissociation

TRANSPlanets

Taux d’électro-
dissociation et électro-

ionisation

Modèle 
photochimique avec 
électro-ionisation et 
électro-dissociation

Profils de concentrationSections efficaces

Flux de précipitation

Environnement 
magnétique de Triton 

(𝑅! , 𝐵 , 𝑚"#$)
Résultats 

stationnaires

Profils de température
Flux solaire

Épaisseurs optiques

FIGURE IV.7 − Présentation schématique du couplage entre le modèle photochimique de
l’atmosphère de Triton et le modèle de transport électronique TRANSPlanets.

L’un des avantages de l’utilisation TRANSPlanets est que, là où auparavant nous utilisions un
taux de production électronique global et des rapports de branchement indépendants de l’altitude et
de l’énergie pour calculer les constantes de réaction des réactions d’électro-ionisation et d’électro-
dissociation, nous pouvons directement utiliser les taux de production des différents produits pour
chaque réaction considérée et en fonction de l’altitude. Ces taux dépendent implicitement de
l’énergie des électrons magnétosphériques, car ils sont calculés à partir des sections efficaces d’électro-
dissociation et d’électro-ionisation, qui dépendent de l’énergie. Nous n’avons donc plus besoin
des rapports de branchement et pouvons considérer plus de réactions, puisqu’il suffit de fournir à
TRANSPlanets un profil de concentration de chaque composé neutre qui réagit avec les électrons
suprathermiques et les sections efficaces électrons-neutre pour que le modèle calcule l’ionisation et
la dissociation de ce composé par les électrons. Dans la version précédente du modèle, nous étions
limités à l’interaction N2-e−, puisque les seuls profils de production calculés par Strobel et al. (1990a)
étaient ceux de N+

2 et N+ (bien qu’il eut été possible, comme l’ont fait Krasnopolsky & Cruikshank
(1995), de paramétrer l’interaction des électrons avec d’autres composés à partir de celle de N2).
Ainsi, dans la nouvelle version du modèle couplée avec TRANSPlanets, nous considérons toutes les
réactions présentées dans la Table IV.3. Les composés ont été sélectionnés de façon à prendre en
compte les 3 composés majoritaires avec une fraction molaire supérieure à 10−4 à chaque niveau
d’altitude de l’atmosphère.
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N2 + e− −→ N+
2 + 2e−

N2 + e− −→ N+ + N(2D) + 2e−

N2 + e− −→ N(4S) + N(2D) + e−

N(4S) + e− −→ N+ + 2e−

N(2D) + e− −→ N+ + 2e−

C + e− −→ C+ + 2e−

CO + e− −→ CO+ + 2e−

CO + e− −→ C + O(3P) + e−

TABLE IV.3 − Réactions d’électro-ionisation et d’électro-dissociation considérées dans le code de
photochimie lorsqu’il est couplé avec TRANSPlanets.

Afin de calculer la composition de l’atmosphère de Triton en utilisant les deux modèles couplés,
comme présenté sur la Figure IV.7, on commence par utiliser le modèle photochimique sans considérer
la précipitation électronique. Cela nous donne une première atmosphère, dont on extrait les profils
de concentration des composés qui interagissent avec les électrons. Ces profils sont utilisés en entrée
de TRANSPlanets.

Pour rester cohérent entre les deux modèles, nous devons veiller à ce que la photoionisation soit cal-
culée de la même façon dans chacun d’eux. Nous devons donc faire en sorte que le taux de production
des photoélectrons soit identique dans les deux modèles. Or, dans la version initiale de TRANSPlanets,
le flux solaire utilisé s’arrêtait à 105 nm et avait une résolution et un échantillonnage plus grossiers que
ceux du flux solaire utilisé dans le modèle de photochimie (qui est défini jusqu’à 730 nm). Les sections
efficaces initiales utilisées dans le modèle de transport électronique avaient de ce fait une résolution
bien plus grossière que celles du modèle de photochimie, car elles étaient définies aux mêmes longueurs
d’onde que le flux solaire. Nous avons donc décidé de remplacer le flux solaire et les sections efficaces
de photolyse utilisés dans TRANSPlanets par celui et celles du modèle de photochimie. Afin d’être
cohérents entre les deux modèles, nous ajoutons également la prise en compte du flux interplanétaire
dans TRANSPlanets. Enfin, pour que le calcul soit parfaitement identique, nous transférons les
épaisseurs optiques calculées dans le modèle de photochimie dans TRANSPlanets. En effet, dans le
premier modèle, ces épaisseurs optiques sont calculées pour chaque réaction en fonction des longueurs
d’onde pour lesquelles la section efficace de réaction est définie (voir chapitre III, partie 2.5) et en
considérant l’absorption de tous les composés considérés dans le modèle (donc 220 composés) ainsi que
la diffusion de Rayleigh. Dans TRANSPlanets, ces épaisseurs optiques sont calculées uniquement en
fonction des profils de concentration injectés dans le code (donc seulement N2, CO, C, N(4S) et N(2D))
et sans la diffusion de Rayleigh. Ces différences induisent des écarts significatifs dans le calcul des
taux de photolyse, d’où la nécessité d’utiliser des épaisseurs optiques identiques dans les deux modèles.

Nous utilisons d’autres paramètres et variables qui proviennent du modèle photochimique dans
TRANSPlanets, comme les profils de température neutre et électronique, ainsi que la grille d’altitude
et l’angle solaire zénithal. D’autres variables d’entrée sont spécifiques à TRANSPlanets, comme nous
le verrons dans la partie suivante.
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5 Autres variables d’entrée de TRANSPlanets

En plus des variables d’entrée qui pouvent être fournies par le modèle photochimique, TRANSPlanets
nécessite d’autres variables d’entrée qui lui sont propres afin de calculer le transport des électrons
suprathermiques dans l’atmosphère de Triton. Les différentes variables nécessaires à l’exécution du
code de transport sont présentées sur la Figure IV.8. Nous décrivons ces différentes variables dans la
suite de cette partie.

Variables d’entrée venant du modèle photochimique
- Profils de concentration des composés neutres

- Profil de concentration électronique
- Caractéristiques physiques de Triton

- Profils de température neutre et électronique

Variables pour la précipitation
- Sections efficaces élastiques

- Sections efficaces d’électro-dissociation
- Sections efficaces d’électro-ionisation

- Flux de précipitation
- Angle d’incidence de la ligne de champ

- Force du champ magnétique
- Facteur d’échelle orbital

Variables pour la photolyse
- Sections efficaces de photodissociation
- Sections efficaces de photoionisation

- Angle solaire zénithal
- Flux solaire

Photolyse

Flux d’électrons 
suprathermiques

Modèle cinétique

Profil de production électronique
Profil de production des neutres

Profil de production des ions

Photoélectrons

Production primaire

Production secondaire

EM

FIGURE IV.8 − Représentation schématique du fonctionnement du modèle de transport électron-
ique TRANSPlanets et les variables d’entrée nécessaires à l’exécution du code. EM signifie "Électrons
Magnétosphériques".

5.1 Flux initial de précipitation

Dans les modèles précédents de l’atmosphère de Triton (Summers & Strobel, 1991; Strobel & Summers,
1995; Krasnopolsky & Cruikshank, 1995), le profil d’électro-ionisation utilisé pour calculer le taux
d’électro-ionisation venait de Strobel et al. (1990a). Ce profil était a priori calculé à partir du flux
électronique mesuré dans la magnétosphère de Neptune par Voyager 2 (voir Chapitre II, Partie 5.3).
Or, comme pointé par Sittler & Hartle (1996), la puissance portée par ce flux est bien plus importante
que celle nécessaire pour obtenir une température thermosphérique autour de 100K. La puissance
contenue dans le flux mesuré dans la magnétosphère Pflux se calcule comme :

Pflux = 4πR2
i ×

∫ Emax

Emin

Fprec(E)EdE × 1, 602176634.10−19 [W] (IV.17)

où Ri est le rayon de l’ionopause de Triton [cm],
Emin est l’énergie des électrons les moins énergétiques en [eV],
Emax l’énergie des électrons les plus énergétiques en [eV],
Fprec le flux spectral électronique mesuré dans la magnétosphère en [e−.cm−2.s−1.eV−1]
et E l’énergie des électrons en [eV].
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Le facteur 1,602176634.10−19 est utilisé pour convertir les eV en joules. Si l’on veut un flux de
puissance en erg.cm−2.s−1 comme donné dans Sittler & Hartle (1996), il suffit de remplacer le facteur
4πR2

i par un facteur 107. Dans ce même article, Ri est calculé comme :

Ri ≈
1

σi−nnneutral
(IV.18)

où σi−n est la section efficace d’interaction ion-neutre et nneutral la concentration des composés
neutres. Dans leur article, ce calcul donne Ri ≈ 2 350 km. Avec l’atmosphère calculée avec notre
modèle, nous trouvons Ri ≈ 2 300 km. En utilisant le flux de précipitation de Strobel et al. (1990a)
(voir Figure IV.9), et en prenant Ri = 2 300 km, Emin = 200 eV et Emax = 100 keV, on trouve Pflux

= 3,4.1010 W. Le flux de puissance est lui de 5,08.10−1 erg.cm−2.s−1. Ce flux est effectivement 300
fois plus fort que le flux de puissance de 1,6.10−3 erg.cm−2.s−1 calculé par Broadfoot et al. (1989)
pour expliquer la température thermosphérique. Il semble donc évident que l’énergie portée par les
électrons magnétosphériques n’est pas entièrement déposée dans l’atmosphère de Triton. Cependant,
aucune explication à cette différence ne fait consensus à ce jour (inhibition des électrons de haute
énergie, mode de dépôt d’énergie spécifique, efficacité du dépôt d’énergie différente de ce qui est
observé sur Terre).

Strobel et al. (1990a) supposent que les électrons déposent leur énergie par curvature drift. Dans
ce cas, ils utilisent les formules (IV.15) et (IV.16) pour calculer la puissance déposée et trouvent Pdep

≈ 109 W. En prenant B = 8 nT, comme dans les articles de Strobel et al. (1990a) et Sittler & Hartle
(1996), et les bornes d’énergie utilisées précédemment, on trouve Pdep = 8.108 W. Pour retrouver la
puissance 1.109 W de Strobel et al. (1990a), il faut prendre Emax = 200 keV.

Dans TRANSPlanets, on ne peut pas utiliser directement le flux de précipitation comme dans
Strobel et al. (1990a), sinon toute la puissance portée par les électrons est déposée dans l’atmosphère
(et donc les 5,08.10−1 erg.cm−2.s−1 au lieu des 1,6.10−3 erg.cm−2.s−1 nécessaires). Or, nous venons
de voir que la puissance déposée par curvature drift est moins importante que la puissance totale des
électrons magnétosphériques. On décide donc de renormaliser le flux d’entrée afin que la puissance
portée par le flux initial, qui sera utilisé dans les calculs de TRANSPlanets, soit égale à la puissance
qui peut être déposée par curvature drift, que l’on note PCD. Pour effectuer cette renormalisation,
on suit les étapes suivantes :

• On calcule PCD(E) pour chaque énergie de flux spectral électronique incident en utilisant la
formule (IV.15).

• On multiplie le flux incident Fprec(E) par le rapport entre PCD(E) et la puissance totale des
électrons de cette énergie Ptot(E).

• On multiplie également par le facteur d’échelle orbitale morb, pour obtenir la précipitation
moyennée sur l’orbite. Dans un premier temps, on prend morb = 0, 25 pour rester cohérent
avec les calculs de Strobel et al. (1990a).

L’expression finale du flux renormalisé Frenorm est ainsi :

Frenorm(E) = Fprec(E)× PCD(E)

Ptot(E)
×morb (IV.19)

Ce flux est comparé au flux initial Fprec(E) sur la Figure IV.9. On y observe que suite à la
renormalisation, le flux initial est réduit d’un facteur 1000 aux basses énergies et d’un facteur 100
aux hautes énergies.
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FIGURE IV.9 − Comparaison des flux de précipitation initial Fprec (courbe bleue en pointillés) et
renormalisé Frenorm (courbe verte continue). Cette renormalisation est faite afin que les électrons
magnétosphériques apportent la bonne puissance dans l’atmosphère de Triton. Le flux renormalisé se
calcule comme Frenorm = Fprec(E) × PCD(E)

Ptot(E) ×morb. La puissance PCD(E) est celle qui peut être
déposée par curvature drift, Ptot(E) la puissance totale théorique portée par le flux électronique initial
Fprec(E) et morb le facteur d’échelle orbital. Ici, morb = 0, 25. Le flux Fprec(E) vient de l’article de
Strobel et al. (1990a).

Cependant, d’après les travaux de Sittler & Hartle (1996), il est peu probable que les électrons
de basse énergie précipitent dans l’atmosphère de Triton. À partir de leur modèle, ils estiment que
moins de 3% des électrons de moins de 5 keV précipitent, contre moins de 15% des électrons d’énergie
comprise entre 15 et 50 keV et 50% des électrons d’énergie supérieure. Nous pouvons donc modifier
le flux de precipitation initial Fprec(E) en utilisant ces probabilités.

Comme celles données dans l’article sont assez "vagues", nous avons choisi de calculer les
probabilités de précipitation pour chaque énergie à partir d’un polynôme de degré 2, ajusté en
supposant que la probabilité de précipitation à 5 keV est de 3%, celle à 50 keV de 15% et celle à
Emax de 50%. Avant d’effectuer la renormalisation du flux, on multiplie donc le flux Fprec(E) à
chaque énergie par la probabilité de précipitation associée. Le flux obtenu est le flux F reduit

prec (E)
présenté sur la Figure IV.10. La puissance disponible dans ce flux est alors de 3,8.109 W, en prenant
Emin = 200 eV, Ri = 2 300 km et Emax = 100 keV. Il nous reste ensuite à renormaliser F reduit

prec (E) en
suivant les étapes présentées précédemment, afin que la puissance apportée dans l’atmosphère de
Triton soit égale à celle qui peut être déposée par curvature drift. On note le flux obtenu suite à la
renormalisation F reduit

renorm(E). Il est comparé aux flux Fprec(E) et F reduit
prec (E) sur la Figure IV.10. La

rapport entre Fprec(E) et F reduit
renorm(E) est de ≈4.104 à 200 eV de ≈ 102 à 100 keV. On trouve que la

puissance portée par ce flux est de 1,1.108 W×morb.
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FIGURE IV.10 − Comparaison des différents flux de précipitation. Le flux initial Fprec(E) (bleu
en pointillés) est le flux de précipitation de Strobel et al. (1990a). Le flux réduit F reduit

prec (E) (rouge en
traits-points) est calculé pour chaque énergie comme le produit de Fprec(E) avec une probabilité de
précipitation, d’après les calculs de Sittler & Hartle (1996). Le flux renormalisé F reduit

renorm(E) (orange
en continu) est calculé à partir de F reduit

prec (E), de sorte que les électrons magnétosphériques apportent
la bonne puissance dans l’atmosphère de Triton. On a alors F reduit

renorm(E) = F reduit
prec (E)× PCD(E)

Ptot(E) ×morb,
avec PCD(E) la puissance qui peut être déposée par curvature drift, Ptot(E) la puissance totale
théorique portée par le flux électronique F reduit

prec (E) et morb le facteur d’échelle orbital. Ici, morb = 0, 27
(voir texte).

5.2 Sections efficaces électroniques

Comme indiqué sur la Figure IV.8, afin de calculer la propagation du flux d’électrons suprathermiques
dans l’atmosphère de Triton, TRANSPlanets utilise des sections efficaces d’interaction électron-neutre,
que nous pouvons diviser en deux catégories : les sections efficaces élastiques et inélastiques. Ces
dernières correspondent aux sections efficaces d’électro-ionisation, d’électro-dissociation et d’excitation.
Afin d’avoir ces sections efficaces pour tous les composés que nous considérons (N2, N(4S), N(2D), C
et CO) nous nous basons sur plusieurs sources :

• La principale est la base de données AtMoCiad (pour Atomic and Molecular Cross section
for Ionization and Aurora Database) (Gronoff et al., 2021). Cette base de données compile
des sections d’interaction électron-neutre (entre autres) pour les composés les plus courants
dans les atmosphères planétaires du Système solaire. Nous y prenons donc les sections efficaces
élastiques et inélastiques pour N2. Ces sections efficaces sont définies jusqu’à 100 keV.

• Les sections efficaces de CO sont prises dans Itikawa (2015). Pour C, on utilise la section efficace
élastique de la base de données du NIST, tandis que les sections inélastiques d’ionisation sont
prises dans Jonauskas (2018) et les sections inélastiques de dissociation et d’excitation dans
Suno & Kato (2006). L’article de Jonauskas (2022) est utilisé pour obtenir les sections efficaces
d’électro-ionisation de N(4S) et N(2D). Les autres sections efficaces inélastiques de ces deux
composés sont prises dans Kato (1994). Leurs sections élastiques sont définies en couplant les
données de Wang et al. (2014) (pour les énergies inférieures à 50 eV) à celles du NIST.

Toutes ces sections efficaces ne sont pas définies sur le même intervalle d’énergie ni aux mêmes
énergies. TRANSPlanets interpole (et extrapole linéairement dans l’espace log-log si besoin) donc
ces sections efficaces sur la grille d’énergie définie en amont de l’exécution du code.
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5.3 Champ magnétique, morb, Ri, grille d’énergie

Pour tous ces paramètres, nous allons nous appuyer sur les calculs effectués dans la partie 3. Nous
choisissons donc de prendre B = 5nT et morb = 0,27. Cela dit, nous ferons également un test en
utilisant B = 8 nT et morb = 0,25 afin de comparer nos résultats avec ceux de Strobel et al. (1990a)
et de notre modèle précédent. Concernant le rayon de l’ionopause, nous considèrerons Ri = 2 300 km.

Pour la grille d’énergie, nous prendrons Emin = 1 eV et Emax = 100 keV, du fait des sections
efficaces électroniques décrites précédemment. Cela nous permet de prendre en compte l’excitation
des composés par les électrons de basse énergie et d’utiliser les sections efficaces de N2 sur l’intervalle
complet où elles sont définies dans la base de données AtMoCiad.

Parmi les différents types de grilles utilisables dans TRANSPlanets (pas constant, exponentiel, loi
de puissance et logarithmique), nous avons choisi de définir les énergies sur une grille logarithmique.
Avec ce type de grille, les énergies sont calculées à l’aide de la récurrence suivante :

E(i) = exp

[
E(i− 1) +

ln(Emax)− ln(Emin)

NE

]
(IV.20)

où NE est le nombre de points de la grille. Ce nombre est déterminé de façon à optimiser la
conservation de l’énergie, afin d’avoir une différence relative entre l’énergie finale et l’énergie initiale
dans TRANSPlanets inférieure à 5%. Dans notre cas, après plusieurs essais, nous avons convergé
vers NE = 600.

6 Profils d’électro-ionisation

Une fois toutes les variables d’entrée de TRANSPlanets définies, nous pouvons calculer les taux de
réaction des réactions d’électro-ionisation et d’électro-dissociation. Nous allons procéder à deux tests
principaux :

• Pour le premier, nous utiliserons le flux d’entrée de Strobel et al. (1990a) renormalisé (courbe
verte de la Figure IV.9), c’est-à-dire que l’entièreté des électrons du flux de précipitation initial
précipite et dépose de l’énergie dans l’atmosphère de Triton. Afin d’être cohérents avec l’article
en question, nous considèrerons que B = 8 nT et que le facteur d’échelle orbital est morb = 0, 25.
Nous ferons par la suite référence à ce test en utilisant la notation "S1990".

• Pour le second, nous utiliserons le flux de précipitation modifié d’après les travaux de Sittler
& Hartle (1996) et renormalisé (courbe orange de la Figure IV.10), où les électrons de haute
énergie ont une probabilité plus importante de précipiter. Pour B et morb, nous prendrons
les valeurs déterminées lors de notre modélisation du système Neptune-Triton, c’est-à-dire
B = 5 nT et morb = 0, 27. Nous ferons référence à ce modèle avec la notation "S&H96" dans la
suite de cette partie.

Pour commencer, comparons les profils des taux de production électronique globaux, i.e. la somme
des taux de production de toutes les réactions d’électro-ionisation (puisque l’on ne considère que des
ions simplement chargés). Ces profils sont tracés sur la Figure IV.11. On observe sur cette figure
qu’à la différence du profil de Strobel et al. (1990a) et de celui utilisé dans le chapitre précédent, les
profils obtenus avec TRANSPlanets passent par deux maxima. Cette différence vient du fait qu’avec
le modèle de transport électronique, l’ionisation secondaire par collision entre les photoélectrons et
les composés atmosphériques est calculée, en plus de l’ionisation par les électrons magnétosphériques.
L’ionisation secondaire par les photoélectrons est responsable du pic de production électronique
autour de 400 km, qui est le même pour les deux modèles testés ici.
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FIGURE IV.11 − Comparaison des taux de production électroniques obtenus en utilisant TRANS-
Planets avec les variables d’entrée "S1990" (voir texte, ligne bleue en pointillés) et celui obtenu
avec les variables d’entrée "S&H96" (voir texte, ligne orange continue), avec le profil calculé par
Strobel et al. (1990a) (ligne noire en points) et celui utilisé dans notre précédente version du modèle
photochimique (ligne rouge en traits-points).

Le pic de production électronique à plus basse altitude est dû à l’ionisation par les électrons
magnétosphériques. Pour le modèle S1990, ce pic se situe à 97 km, et le taux de production électron-
ique à cette altitude est de 5,20 e−.cm−3.s−1. Avec le modèle S&H96, le pic se trouve à 71 km et a
une amplitude de 1,82 e−.cm−3.s−1. En comparaison, le taux de production électronique maximal
avec le profil que nous avons utilisé dans notre modèle du chapitre précédent est de 3,10 e−.cm−3.s−1

à 347 km (dans ce cas, on rappelle que nous prenions morb =
1
6). Strobel et al. (1990a) trouvaient un

maximum de 18,62 e−.cm−3.s−1 à 247 km, sans facteur d’échelle orbital. Ce pic se ramène donc à
4,65 e−.cm−3.s−1 avec morb =

1
4 .

Avec le modèle S1990, on trouve donc un pic d’électro-ionisation supérieur à celui calculé par
Strobel et al. (1990a) si l’on applique le même facteur d’échelle orbital, mais aussi à celui utilisé dans
la version précédente de notre modèle. En revanche, le modèle S&H96 produit un pic plus faible.
Dans les deux cas, le pic d’électro-ionisation est situé plus bas dans l’atmosphère. Cette différence
s’explique par l’utilisation d’une ligne de champ verticale dans TRANSPlanets (i.e. normale aux plans
atmosphériques), là où Strobel et al. (1990a) considéraient une ligne quasiment horizontale (9◦ par
rapport aux plans). L’épaisseur d’atmosphère traversée par les électrons magnétosphériques est donc
moindre dans notre cas, ce qui explique que le maximum d’ionisation soit situé à plus basse altitude.
On présente sur la Figure IV.12 la profondeur de collision de l’atmosphère (on rappelle que cette
grandeur est analogue à une épaisseur optique pour les photons) en fonction de l’énergie des électrons
incidents. Sur cette figure, le pic entre 2 et 3 eV est dû à un pic dans la section efficace élastique de
N2. Ce tracé confirme que généralement, plus l’énergie des électrons incidents est importante et plus
ils vont pénétrer profondément dans l’atmosphère.

Sur la Figure IV.13, on trace les taux de réaction des réactions d’électro-ionisation et électro-
dissociation en fonction de l’altitude, tels qu’obtenus avec les entrées S&H96 dans TRANSPlanets.
On observe que pour N2 et CO, les taux de réaction sont maximaux à 71 km, altitude à laquelle nous
avions identifié le maximum d’électro-ionisation. En revanche, pour N(4S), N(2D) et C, le maximum
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FIGURE IV.12 − Profondeur de collision des électrons en fonction de l’altitude et de leur énergie.
Cette figure est tracée en utilisant les sections efficaces de TRANSPlanets et une ligne de champ
perpendiculaire aux plans atmosphériques.

des taux de réaction est atteint à 414, 450 et 426 km d’altitude, respectivement. Cette différence est
à associer à la fraction molaire de ces composés, qui est très faible dans la basse atmosphère et est
plus importante aux altitudes où l’ionisation par les photoélectrons est maximale. On note également
qu’au-dessus de 700 km, N+ est majoritairement produit par électro-ionisation de N(4S), et non pas
par celle de N2. Cela semble logique, comme le seuil d’ionisation de N(4S) est inférieur à celui de
l’ionisation dissociative de N2, et qu’à cette altitude l’ionisation est surtout due aux photoélectrons
et électrons magnétosphériques de faible énergie.

FIGURE IV.13 − Taux de réaction des réactions d’électro-ionisation et d’électro-dissociation calculés avec
TRANSPlanets en utilisant les entrées du modèle S&H96 (voir texte). Gauche : taux des réactions avec N2,
N(4S) et N(2D) ; Droite : taux des réactions avec C et CO.
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Nous avons ensuite utilisé tour à tour les profils de taux de réaction des modèles S1990 et
S&H96 dans le modèle de photochimie. On présente sur la Figure IV.14 les profils de concentration
électronique obtenus lors de ces deux tests. On observe qu’avec les variables d’entrée "S1990", le pic
de concentration électronique obtenu est situé à 127 km. Cela ne correspond pas aux observations de
Voyager 2 rapportées dans Tyler et al. (1989), qui indiquent qu’aux deux points d’occultation le pic
ionosphérique se situait à 340 et 350 km. De plus, dans cette zone atmosphérique, les observations
montrent que la concentration électronique est bien plus faible, car celle-ci diminue fortement en
dessous de 200 km, ce qui est donc contraire à nos résultats.

Avec les variables d’entrée "S&H96", nous trouvons également un pic de concentration électronique
à basse altitude, autour de 71 km, mais ce pic est un pic secondaire. Le maximum global de
concentration électronique se situe à 367 km et la concentration électronique y atteint 4,4.104 cm−3.
Cette valeur est cohérente avec les observations qui donnent un pic électronique de (3,5±1).104 cm−3

(Tyler et al., 1989). Pour la suite de nos travaux, nous utiliserons donc les variables d’entrée "S&H96"
dans TRANSPlanets. Les résultats nominaux du modèle photochimique en utilisant les sorties de
TRANSPlanets obtenues avec ce jeu de variables d’entrée sont discutés dans la partie 7.

FIGURE IV.14 − Comparaison des profils de concentration calculés en utilisant les résultats de
TRANSPlanets. Ce modèle était configuré de deux façons différentes. Pour la première configuration
(résultats donnés par la courbe bleue en pointillés), le flux de précipitation est similaire à celui de
Strobel et al. (1990a) et nous avons pris les mêmes valeurs de B et morb que dans cet article. Pour la
seconde (résultats donnés par la courbe orange continue), nous avons considéré une précipitation plus
faible telle que suggérée dans Sittler & Hartle (1996) et avons utilisé B et morb tels que déterminés
dans la partie 3 de ce chapitre.

Mais avant d’aborder les résultats du modèle, regardons quel est l’impact de l’utilisation de
TRANSPlanets sur les taux de réaction d’électro-ionisation et d’électro-dissociation intégrés en
altitude. Ces taux sont présentés dans la Table IV.4. On y observe que les taux de réaction intégrés
des réactions avec N2 diminuent significativement par rapport à ceux obtenus avec l’ancienne version
du modèle. Le taux global d’électro-ionisation diminue de 66% entre l’ancienne version et celle
couplée à TRANSPlanets, malgré l’ajout de nouvelles réactions d’électro-ionisation et la prise en
compte de l’ionisation par les photoélectrons. Cette baisse importante explique pourquoi le pic de
concentration électronique obtenu est significativement plus faible que dans la version précédente du
modèle.
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Réaction d’électro-ionisation
ou électro-dissociation

Taux de réaction
intégrés [cm−2.s−1]
Modèle chapitre III

(sans TRANSPlanets)

Taux de réaction
intégrés [cm−2.s−1]
Modèle chapitre IV

(avec TRANSPlanets)

Différence
relative

∆

N2 + e− −→ N+
2 + 2e− 6.59×107 2.42×107 -63.28%

N2 + e− −→ N+ + N(2D) + 2e− 1.65×107 3.9×106 -76.36%
N2 + e− −→ N(4S) + N(2D) + e− 4.94×107 2.12×107 -57.08%

N(4S) + e− −→ N+ + 2e− - 1.08×105 -
N(2D) + e− −→ N+ + 2e− - 2×103 -

C + e− −→ C+ + 2e− - 9×103 -
CO + e− −→ CO+ + 2e− - 2.0×104 -

CO + e− −→ C + O(3P) + e− - 6×103 -

Somme 1.318×108 4.94×107 -62.52%

Somme pour électro-ionisation 8.24×107 2.82×107 -65.78%

TABLE IV.4 − Comparaison des taux de réaction intégrés en altitude des réactions d’électro-
dissociation et d’électro-ionisation obtenus avec le modèle photochimique de l’atmosphère de Triton
couplé à TRANSPlanets pour calculer les taux de ces réactions (chapitre IV), et avec le modèle qui
utilise le profil d’ionisation modifié de Strobel et al. (1990a) (chapitre III).

7 Résultats nominaux3

Maintenant que nous avons présenté le couplage entre le code de photochimie et TRANSPlanets ainsi
que toutes les variables d’entrée nécessaires, nous pouvons utiliser ces deux codes pour modéliser
l’atmosphère de Triton. Dans cette partie, nous allons présenter les profils de fraction molaire des
principaux composés atmosphériques, classés en plusieurs familles de composés, et décrire en détails
les processus chimiques importants qui ont une influence sur leur abondance.

7.1 Chimie des neutres

Les profils de fraction molaire des principaux composés neutres de l’atmosphère de Triton sont
donnés sur la Figure IV.15. La première chose que nous pouvons remarquer est que, contrairement
à la version précédente du modèle, les fractions molaires nominales de N à 400 et 200 km sont
conhérentes avec les mesures de Voyager 2. On rappelle que les mesures donnaient des concentrations
de (1±0,25).108 cm−3 et (5±2,5).108 cm−3 à ces deux altitudes, respectivement, d’après Krasnopolsky
et al. (1993). Avec notre nouvelle version du modèle, on obtient nN(400 km) = 8,4.107 cm−3 et
nN(196-204 km) = (7,6-6,9).108 cm−3. On note que par rapport à la version du modèle sans TRANS-
Planets (cf. figure III.9 du chapitre III) les principaux composés restent les mêmes.

Dans les paragraphes suivants, nous allons décrire les réactions principales responsables de la
production et de la perte des composés de la Figure IV.15. On donne en Annexe E des tables avec
toutes les réactions qui contribuent pour plus de 1% de la production ou de la perte totale intégrée
de chaque composé majoritaire.

3Vous êtes sur le point d’aborder la partie la plus complexe de la thèse. N’hésitez donc pas à prendre une
boisson chaude et, si vous avez besoin, voici un lien vers une playlist à écouter pendant votre lecture : https:
//www.youtube.com/watch?v=8GYL6c_GTE0
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FIGURE IV.15 − Profils de fraction molaire des principaux composés neutres de l’atmosphère de
Triton, obtenus avec le modèle couplé avec TRANSPlanets. Le profil de N est la somme de ceux de
N(4S) et N(2D), et celui de O est celui de O(3P), car la fraction molaire de O(1D) est négligeable.
Les barres horizontales noires correspondent aux mesures de Voyager 2 pour N2 à 575 km et N à 400
et 200 km (Krasnopolsky et al., 1993).

N2 :

Les réactions chimiques qui contribuent pour plus de 1% de la production ou de la perte intégrée
en altitude de N2 sont présentées sur la Figure IV.16. On y néglige donc volontairement certaines
réactions, comme par exemple la réaction de photoionisation N2 + hν −→ N+ + N(2D) + e−, qui
contribue pour seulement 0,75% de la perte totale de N2. Nous présenterons une figure similaire pour
chaque composé évoqué dans cette partie du manuscrit.

N2 est principalement détruit (48% de la perte totale) par réaction avec CH, un des produits de
la photolyse de CH4. Cette réaction forme HCNN. Le taux de cette réaction est maximal à 10 km,
dans la zone du maximum de photodissociation du méthane. À plus haute altitude, N2 réagit avec
C pour former CNN (12,5% de la perte total de N2). Le maximum de cette réaction est atteint à
127 km. Dans cette zone, N2 est également ionisé et dissocié par les électrons magnétosphériques.
Le pic de ces réactions est à 71 km, ce qui est cohérent avec le profil d’ionisation évoqué dans
la partie 6. Les composés produits par ces réactions sont les ions N+

2 (9%), N+ (1,5%) et l’azote
atomique (7,5%). Le pic de photoionisation se situe à 390 km, et contribue pour 11% de la perte totale.

N2 est ensuite régénéré dans la basse atmosphère à partir de HCNN, qui réagit avec H et CH3.
Les produits de ces réactions sont respectivement 1CH2 + N2 et C2H2 + H2 + N2. Ces deux réactions
contribuent pour 49% de la production de N2 et atteignent leur taux maximal à 10 km d’altitude.
Les réactions du cycle CNN comptent elles pour 24% de la production de N2 et atteignent leur taux
maximal à 127 km, l’altitude du pic de production de CNN. Entre ces deux zones, N2 est également
généré par des réactions à trois corps entre N(4S) et NH (6% de la production totale de N2) ou
entre deux atomes d’azote (5,5%). Ces réactions sont les principales sources de N2 entre 100 et
≈50 km. Au-dessus de 200 km, N2 est principalement produit par la recombinaison dissociative de
N2H+ (4,5%), ion créé par réaction entre H2 et N+

2 . N2H+ réagit également avec C et CH4 pour
former CH+ + N2 et CH+

5 + N2, respectivement.
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FIGURE IV.16 − Réactions principales de production et de perte de N2, telles qu’identifiées avec
la version du modèle photochimique couplé avec TRANSPlanets. Si le nom du réactif est en rose, la
réaction est une réaction à trois corps.

Si l’on fait la différence entre les taux de réaction intégrés des réactions qui produisent et détruisent
HCNN, on trouve que la production de ce composé dépasse ses pertes de 3,5.106 cm−2.s−1. Ces
réactions contribuent donc globalement à la perte de N2, mais ce taux est faible en comparaison de
ceux des autres réactions de perte de N2. Le bilan des réactions qui impliquent HCNN est :

2 N2 + 2CH + 2 M −→ 2 HCNN + 2M
HCNN + H −→ N2 + 1CH2

HCNN + CH3 −→ N2 + C2H2 + H2

Bilan : 2 CH + H + CH3 −→ 1CH2 + C2H2 + H2

Elles convertissent donc des produits de photolyse de CH4 "légers" en produits plus lourds. Ce cycle
est différent de celui présenté dans Krasnopolsky & Cruikshank (1995), car dans leur modèle la
réaction HCNN + H produit HCN + NH et non 1CH2 + N2.

Les réactions du cycle CNN (voir partie 5.9 du chapitre II) favorisent la production de N2,
car la différence entre les taux de réaction intégrés des réactions de production et de perte est de
3,02.107 cm−2.s−1. Ce cycle transforme donc efficacement N(4S) en N2.

Au final, on observe que les réactions qui ont un effet significatif sur l’abondance de N2 sont les
mêmes que celles abordées dans Strobel & Summers (1995) et Krasnopolsky & Cruikshank (1995).

CH4 :

CH4 est photodissocié dans la basse atmosphère. Ces réactions atteignent leur taux maximal
à 10 km et contribuent pour 76% de la perte totale du méthane. Elles produisent divers radicaux
(1CH2, 3CH2, CH et CH3) ainsi que de l’hydrogène atomique et moléculaire. CH4 réagit ensuite
avec CH, ce qui forme de l’éthylène C2H4. Cette réaction contribue pour 23% de la perte totale du
méthane. Au-dessus de 50 km, CH4 est principalement détruit par la réaction

CH4 + N2H+ −→ CH+
5 + N2

qui atteint son maximum à 61 km.
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FIGURE IV.17 − Réactions principales de production et de perte de CH4, telles qu’identifiées
avec la version du modèle photochimique couplé avec TRANSPlanets.

À ces mêmes altitudes, l’ion CH+
5 réagit avec CO, ce qui régénère CH4 et produit des ions HCO+.

Ces deux réactions se compensent de façon quasi parfaite et ne contribuent donc globalement pas à
la perte ou à la production du méthane. CH4 peut également être régénéré par réaction à trois corps
entre H et CH3. Cependant, si l’on calcule la différence entre le taux de production total intégré en
altitude de CH4 et le taux de perte, on trouve ∆ = 3, 91.108 cm−2.s−1. Les pertes de CH4 sont donc
bien supérieures à sa production, ce qui explique que sa fraction molaire diminue fortement avec
l’altitude à partir de la surface.

CO :

On peut voir sur la Figure IV.15 que la fraction molaire de CO est quasiment constante entre la
surface et 400 km, puis diminue aux altitudes supérieures. Cette observation est cohérente avec la
destruction de ce composé par réaction ion-neutre dans l’ionosphère. CO réagit en effet avec CH+

5 ,
N+ et N+

2 , ce qui produit respectivement HCO+ + CH4, N(4S) + CO+ et N2 + CO+. Ces réactions
contribuent respectivement pour 28, 33 et 11,5% de la perte totale de CO. Leur taux de réaction
est maximal dans la basse atmosphère (61, 71 et 71 km), ce qui est cohérent avec la production des
ions N+

2 et N+ par électro-ionisation de N2, qui est maximale à 71 km. Ces réactions conduisent
également à la production de CH+

5 par le biais de N2H+, comme vu dans le paragraphe précédent.
Bien que les taux de ces réactions soient maximaux à basse altitude, leur impact sur la fraction
molaire de CO est visible au-dessus de 400 km, car c’est dans cette zone que le taux de perte de CO
dépasse son taux de production, et ce majoritairement à cause de la réaction N+ + CO −→ N(4S) +
CO+. La photoionisation de CO, qui produit CO+, est le puits majoritaire de CO autour de 127 km,
mais ne contribue qu’à 6% de la perte totale de ce composé. La photodissociation compte pour 3,5%
de la perte totale de ce composé et est maximale à 181 km.
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FIGURE IV.18 − Réactions principales de production et de perte de CO, telles qu’identifiées avec
la version du modèle photochimique couplé avec TRANSPlanets.

Dans la zone de photolyse de CH4, CO sert de catalyseur pour convertir CH et H en 1CH2, par
le biais des réactions :

CH + CO + M −→ HCCO + M
HCCO + H −→ 1CH2 + CO

CO est principalement régénéré par recombinaison dissociative de HCO+, qui forme CO + H (30%).
Il est également recyclé par le biais de réactions semblables à celles du cycle CNN qui transforme
N(4S) en N2, mais impliquent ici O(3P). Les réactions de ce cycle utilisent donc le carbone des
molécules de CNN et CN et l’associent aux atomes d’oxygène pour former CO :

CNN + O(3P) −→ N2 + CO
CN + O(3P) −→ N(4S) + CO

Ces réactions contribuent pour 19% de la production totale de CO et sont maximales à 127 km.

CO est également produit par des réactions ion-neutre, telles que :

HCO+ + C −→ CH+ + CO
HOC+ + N2 −→ N2H+ + CO

Ces deux réactions contribuent conjointement à 22,5% de la production de CO.
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électronique

N(4S) et N(2D) :

N(2D) est produit par photodissociation (29% de la production totale), photoinisation (2,2%),
électro-dissociation (21,5%) et électro-ionisation (4%) de N2. Il est également formé par recombinaison
dissociative de N+

2 (43,5%). Toutes ces réactions font que le taux de production de N(2D) passe
par deux maxima. Le premier se situe autour de 400 km et est dû à la recombinaison dissociative
de N+

2 , et le second se trouve autour de 71 km. Ce pic est dû aux réactions d’électro-dissociation,
d’électro-ionisation et à la réaction de photodissociation N2 + hν −→ N(4S) + N(2D). La seconde
voie de photodissociation de N2 qui produit N(2D) + N(2D) est complètement négligeable dans la
basse atmosphère. N(2D) est ensuite majoritairement converti en N(4S) par collision avec CO (92,5%
de la perte totale). Cette conversion s’effectue aussi par des collisions avec C et O(3P), mais elles
contribuent pour seulement 3 et 4% de la perte totale, respectivement. Cette conversion par collision
avec CO est maximale à 345 km.
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FIGURE IV.19 − Réactions principales de production et de perte de N(4S) et N(2D), telles
qu’identifiées avec la version du modèle photochimique couplé avec TRANSPlanets. Pour N(4S),
nous n’avons fait apparaître que les réactions qui contribuent pour plus de 2% de la production
ou perte intégrée en altitude de ce composé, afin de garder un schéma lisible. Pour voir toutes les
réactions qui participent pour plus de 1% de la production/perte de N(4S), se référer aux Tables E.7
et E.8 de l’annexe E.

Ces trois réactions contribuent respectivement pour 56, 2 et 2,5% de la production de N(4S). Ce
composé est également produit par photodissociation de N2 (11%), recombinaison dissociative de
N+

2 (9%) et électro-dissociation de N2 (12,5%). N(4S) réagit ensuite avec beaucoup de composés
différents, en grande majorité en dessous de 130 km d’altitude. Il réagit par exemple avec CNN et CN
pour régénérer N2 (maximum à 127 km, 39,5% de la perte totale), mais aussi avec d’autres atomes de
N(4S) par réaction à trois corps, ce qui régénère également N2 (18% de la perte totale). En dessous
de 50 km, N(4S) réagit avec plusieurs produits de photolyse de CH4, comme 3CH2, CH3, H et CH, ce
qui contribue à 21,5% de la perte totale de N(4S). Ces réactions produisent des nitriles, comme HCN,
H2CN, NH ou HNC. On note d’ailleurs une conversion de N(4S) en N2 par :

H + N(4S) + M −→ NH + M
NH + N(4S) −→ N2 + H
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Ces deux réactions contribuent au total à 20% de la perte de N(4S). Dans l’ionosphère, N(4S) réagit
principalement avec N+

2 par une réaction d’échange de charge, dont les produits sont N+ + N2. Cette
réaction est maximale à 367 km.

Le flux d’échappement de N au niveau de l’exobase est de 1,3.106 cm−2.s−1. Ce flux est donc
approximativement 25 fois moins important que celui calculé par Krasnopolsky & Cruikshank (1995)
qui est de 3,4.107 cm−2.s−1. La différence entre ces résultats vient en grande partie de l’altitude choisie
pour l’exobase : dans notre modèle, nous la faisons correspondre au dernier niveau de notre grille
d’altitude, i.e. 1 026 km, là où Krasnopolsky & Cruikshank (1995) considèrent que l’échappement a
lieu à 800 km. La concentration y est de ce fait plus élevée et le flux est plus important.

H et H2 :

H est majoritairement produit par la photolyse de CH4 (45% de la production totale), qui est
maximale à 10 km. Mais il est également produit par des réactions qui impliquent d’autres produits
de photolyse du méthane, comme :

CH + CH4 −→ C2H4 + H (21,5%)
3CH2 + CH3 −→ C2H4 + H (7,5%)

Certaines réactions entre l’azote atomique et les produits de photolyse du méthane sont également
source d’hydrogène atomique, bien que la production liée à ces réactions soit moindre que celle des
réactions évoquées prédémment :

N(4S) + 3CH2 −→ HCN + H
N(4S) + CH3 −→ H2CN + H

Ces deux réactions contribuent pour 3% de la production totale et atteignent leur taux maximal en
dessous de 50 km. À ces altitudes, H réagit majoritairement avec 3CH2 pour former CH et H2 (53%
de la perte totale). Il réagit également avec HCNN, ce qui produit 1CH2 + N2 (31,5%), et apparait
comme catalyseur pour les réactions N(4S) + H + M −→ NH + M et N(4S) + NH −→ N2 + H, qui
transforment N(4S) en N2. Autour de 51 km, H est converti en H2 par le cycle suivant :

H + C3 + M −→ (cC3H, lC3H) + M
H + (cC3H, lC3H) −→ H2 + C3

bilan H + H −→ H2

L’ensemble des réactions de ce cycle contribue pour 6% de la perte totale de H.

Au-dessus de 50 km, H est aussi produit par recombinaison dissociative de N2H+ (3%) et HCO+

(1,5%), et par des réactions ion-neutre qui impliquent H2 :

H2 + N+
2 −→ H + N2H+ (5%)

H2 + CH+ −→ H + CH+
2 (1,5%)

H2 + CH+
2 −→ H + CH+

3 (1,5%)

La première des trois réactions est le puits principal de H2, puisqu’elle contribue pour 50,5% des
pertes totales de ce composé. Les deux réactions suivantes contribuent respectivement pour 15,5 et
13,5% de ces pertes.
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FIGURE IV.20 − Réactions principales de production et de perte de H et H2, telles qu’identifiées
avec la version du modèle photochimique couplé avec TRANSPlanets.

Toutes les réactions principales qui détruisent H2 sont des réactions ion-neutre. En plus de celles
déjà évoquées, les autres réactions importantes pour la perte de ce composé sont :

CO+ + H2 −→ H + HCO+ (8% de la perte totale de H2)
CO+ + H2 −→ H + HOC+ (7,5%)
N+ + H2 −→ NH+ + H (2%)

Les réactions avec N+, N+
2 et CO+ atteignent leur taux maximal à 71 km, l’altitude du pic d’électro-

ionisation. Les réactions avec CH+ et CH+
2 sont maximales à 121 km.

H2 est produit principalement en dessous de 50 km. En plus des réactions du cycle qui conver-
tissent H en H2 par le biais de C3, dont le taux maximal est atteint à 51 km et qui contribue pour
2,5% de la production totale d’hydrogène moléculaire, H2 est produit par photolyse de CH4 (39%)
et par des réactions entre produits issus par cette photolyse. La réaction H + 3CH2 −→ CH + H2

produit 47% du H2 total, et la réaction 3CH2 + 3CH2 −→ C2H2 + H2 5,5%. La réaction entre CH3

et HCNN produisant C2H2, N2 et H2 contribue pour 3% de la production totale de H2. Toutes ces
réactions sont maximales à 10 km.

Krasnopolsky & Cruikshank (1995) trouvent que les flux d’échappement de H2 et H sont respec-
tivement 1,96.108 cm−2.s−1 et 1,04.108 cm−2.s−1. Avec notre modèle, le flux d’échappement de H à
l’exobase est 1,01.106 cm−2.s−1 et le flux de H2 est 6,16.106 cm−2.s−1. La différence vient encore une
fois principalement de la différence d’altitude entre notre exobase et la leur.

Dans leur modèle, H est converti en H2 par réaction à trois corps en dessous de 100 km, et
cette réaction contribue pour 27,5% de la production de H2. Dans notre modèle, cette réaction
est complètement négligeable, car elle ne contribue que pour 0,02% de la production de H2. De la
même manière, la réaction H + NH −→ N + H2 qui produit 18,5% du H2 dans leur modèle est
complètement négligeable dans le notre.

126



7. Résultats nominaux

C :

Ce composé est impliqué dans le cycle CNN qui régénère N2 à partir de N(4S). La principale
réaction de perte de C est C + N2 + M −→ CNN + M (80,5% de la perte totale de C), et sa
principale source est N(4S) + CN −→ N2 + C (77% de la production totale de C), qui sont les
réactions de départ et de fin de ce cycle. Le taux de production de C lié à ce cycle est légèrement
inférieur au taux de perte, ce qui implique qu’un peu de C est perdu dans le processus. De plus,
une partie des atomes de carbone est consommée dans les réactions entre CNN, CN et O(3P), qui
régénèrent CO.

Mis à part les réactions de ce cycle, C est principalement produit par des réactions de recombi-
naison dissociatives de plusieurs ions : CO+ (9,5% de la production totale), CH+

3 (4,5%) et HCO+

(1,5%) et enfin CH+
2 et CH+ (1% chacune). Les recombinaisons dissociatives de CO+, CH+

3 et
HCO+ atteignent leur taux maximal à 367, 121 et 61 km respectivement. C est donc produit sur un
large intervalle d’altitudes. La recombinaison radiative de C+ contribue pour seulement 1% de la
production totale de C. La réaction entre N+ et CO qui produit C et NO+ contribue pour 2% de la
production de ce composé, et la photodissociation de CO pour 1,5%.

C réagit ensuite principalement avec N2H+ et HCO+ pour former CH+ + N2 et CH+ + CO,
respectivement. Ces réactions contribuent pour 12,5 et 3% de la perte totale de C. Le taux de perte
associé à ces réactions est maximal à 121 km.
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Cycle CNN

CN
N(4S)

N(4S)

N+, ℎ𝜈
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+, 

CH3+, CO+

e-

C

FIGURE IV.21 − Réactions principales de production et de perte de C, telles qu’identifiées avec
la version du modèle photochimique couplé avec TRANSPlanets.

Si l’on fait abstraction des réactions du cycle CNN, la principale source de C est donc la
recombinaison dissociative de CO+. Cet ion est produit en totalité à partir de CO, soit par
photoionisation, soit par réaction d’échange de charge entre CO et (N+

2 , N+). La concentration de C
dépend donc directement de l’abondance atmosphérique de CO. À la différence de Krasnopolsky &
Cruikshank (1995), nous trouvons que la réaction CH + H −→ C + H2 est complètement négligeable
pour la production de C. Le flux d’échappement de C au niveau de l’exobase est de 2,85.105 cm−2.s−1.
Ce flux est largement inférieur au quart du carbone produit, contrairement à ce que trouvent
Krasnopolsky & Cruikshank (1995), car notre exobase est située à plus haute altitude.
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O(3P) :

Ce composé est principalement produit par recombinaison dissociative de CO+ (44%), qui est
maximale à 367 km. Les recombinaisons dissociatives de HCO+ et NO+ contribuent respectivement
pour 3 et 9% de la production de O(3P). À plus basse altitude, O(3P) est produit par

N(4S) + NO −→ O(3P) + N2 (37%, maximum à 41 km)

et par photodissociation de CO (7,5%, maximum à 181 km). Comme pour C, le taux de production
de O(3P) dépend de l’abondance de CO.

O(3P) est ensuite reconverti en CO en réagissant avec CNN et CN. Ces réactions contribuent
pour 18 et 21% de la perte totale de O(3P). Elles atteignent leur taux maximal à 127 km. Autour
de 45 km, l’oxygène atomique réagit avec plusieurs produits de photolyse de CH4, comme H (qui
produit OH par réaction à trois corps, 12% de la perte totale), 3CH2 (qui donne CO + 2H et CO +
H2, 8 et 3% de la perte totale, respectivement) et CH3 (qui forme H2CO + H et CO + H2 + H, 6,5
et 3,5%, respectivement).

O(3P) réagit également avec plusieurs nitriles comme NH, H2CN et HCNN. Les produits de ces
réactions sont respectivement NO + H (18% de la perte totale), (OH + HCN, HCNO + H) (6,5%)
et H + CO + N2 (1,5%). Le flux d’échappement de O(3P) est de seulement 5,4.103 cm−2.s−1.
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FIGURE IV.22 − Réactions principales de production et de perte de O(3P), telles qu’identifiées
avec la version du modèle photochimique couplé avec TRANSPlanets.
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7.2 Chimie des hydrocarbures

Les profils de fraction molaire des principaux hydrocarbures de l’atmosphère de Triton et de HCN
sont donnés sur la Figure IV.23. Les principaux hydrocarbures (C2Hx) et HCN condensent dans
l’atmosphère froide de Triton. Étudions quelles sont les réactions principales de production et de
perte de ces composés.

FIGURE IV.23 − Gauche : profils de fraction molaire des principaux hydrocarbures de l’atmosphère de Triton
et d’HCN, obtenus avec le modèle photochimique couplé avec TRANSPlanets. Droite : comparaison des profils
de fraction molaire de ces composés (traits pleins) avec les profils du ratio de leur vapeur de pression saturante
Pv à la pression totale, qui donne leur fraction molaire maximale à saturation.

C2H2 :

C2H2 est principalement produit par la réaction 3CH2 + 3CH2 −→ C2H2 + H2 (62% de la
production totale) et par celle entre CH3 et HCNN qui forme C2H2 + H2 + N2 (33,5%). Il est
également produit en partie par photodissociation de C2H4 (3%). Cela confirme bien que ce composé
est produit suite à la photolyse de CH4. La photolyse de C2H4 est maximale à 41 km, tandis que
les autres réactions atteignent leur taux maximal à 10 km, altitude du maximum des réations de
photolyse de CH4.

C2H2 est ensuite principalement détruit autour de 51 km, altitude à laquelle son abondance est
maximale, car ce composé condense aux altitudes plus basses. Il réagit majoritairement avec HCO+

(61,5% de la perte totale), ce qui produit C2H+
3 + CO et avec C pour donner C3 + H2 (11%) et

cC3H + H (18%).

C2H4 :

Le principal hydrocarbure de l’atmosphère de Triton est produit par deux réactions principales :
CH + CH4 −→ C2H4 + H (72,5% de la production totale) et 3CH2 + CH3 −→ C2H4 + H (26%),
dont les taux de réaction sont maximaux à 6 et 10 km respectivement.

Il est ensuite détruit autour de 45 km par photolyse (18,5%), par réaction ion-neutre avec HCO+

dont les produits sont C2H+
5 + CO (15%), et par réaction à trois corps avec H, qui produit C2H5

(50,5%). Il apparaît également dans d’autres réactions ion-neutre qui forment des ions lourds à partir
de C2H+

5 : il réagit avec cet ion pour former C3H+
5 (5% de la perte totale), puis avec C3H+

5 pour
produire C5H+

7 + H2. Ses réactions avec C et CN permettent aussi la formation d’hydrocarbures
plus lourds, à savoir respectivement C3H3 et C2H3CN. C2H4 condense en dessous de 41 km.
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FIGURE IV.24 − Réactions principales de production et de perte de C2H2 (gauche) et de C2H4

(droite), telles qu’identifiées avec la version du modèle photochimique couplé avec TRANSPlanets.
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FIGURE IV.25 − Réactions principales de production et de perte de C2H6 (gauche) et HCN
(droite), telles qu’identifiées avec la version du modèle photochimique couplé avec TRANSPlanets.
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C2H6 :

Ce composé est produit quasi-intégralement par la réaction à trois corps :
CH3 + CH3 + M −→ C2H6 + M (99,98%)

Il est majoritairement détruit par photolyse (84% de la perte totale), dont le maximum est atteint à
41 km. Il réagit aussi avec des ions, comme C2H+

3 , HCO+ et C2H+
5 (produit par la réaction entre C2H6

et HCO+) pour former des ions plus lourds comme C3H+
5 , C4H+

7 et nC4H+
9 . Toutes ces réactions

contribuent pour 14% de la perte totale de C2H6. Ce composé condense également en dessous de
41 km.

HCN :

Du fait de sa faible pression de vapeur saturante, HCN condense à partir d’une altitude bien plus
élevée que les C2Hx, puisqu’il condense en dessous de 283 km. Il est majoritairement produit par
trois réactions dont le taux est maximal à 31 km :

H + H2CN −→ HCN + H2 (26% de la production totale)
N(4S) + 3CH2 −→ HCN + H (40%)
N(4S) + HCNN −→ HCN + N2 (25%)

Deux autres réactions entre H2CN et (N(4S), O(3P)) donnent respectivement HCN + (NH, OH) et
contribuent pour 3 et 2% de la production d’HCN.

Ce composé réagit ensuite majoritairement avec H+ dans l’ionosphère pour former HNC+ (87%
de la perte totale, maximum à 283 km). Il réagit aussi avec N(2D), ce qui produit CH + N2 (12% de
la perte totale, maximum à 323 km).

7.3 Chimie des ions

Dans cette partie, nous allons nous focaliser sur la chimie des ions. Les profils de fraction molaire des
principaux ions de l’atmosphère de Triton sont présentés sur la Figure IV.26. Malgré les changements
opérés dans le calcul de l’électro-ionisation, on retrouve les mêmes ions majoritaires dans l’ionosphère
de Triton : par ordre d’abondances décroissantes en haut de l’atmosphère, ces ions sont : C+, N+,
H+ et N+

2 .

FIGURE IV.26 − Profils de fraction molaire des principaux ions de l’atmosphère de Triton obtenus
avec le modèle photochimique couplé avec TRANSPlanets.
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Avant de décrire les principaux processus chimiques qui impactent la production et la perte de ces
ions, nous pouvons étudier comment ont évolué les taux de photoionisation et d’électro-ionisation. La
somme des taux intégrés en altitude de toutes les réactions de photoionisation est 3,41.107 cm−2.s−1,
dont 98,64% viennent de la photoionisation de N2 et CO. Ce pourcentage monte à 99,98% si l’on
considère les photoionisations de N2, CO et N(4S). En comparaison, la somme des taux intégrés
en altitude des réactions d’électro-ionisation est de 2,83.107 cm−2.s−1. Contrairement au modèle
présenté dans le chapitre III, la principale source d’ionisation est donc, pour le modèle nominal, la
photoionisation. Le ratio entre le taux intégré de photoionisation et celui d’électro-ionisation est de
6
5 , contre 2

5 au chapitre précédent.

Ce changement de source principale d’ionisation est à associer à la diminution du taux d’électro-
ionisation que nous avons observée suite à l’utilisation de TRANSPlanets (voir Table IV.4). Nous
verrons dans la partie 8 qu’avec 250 tirages Monte Carlo, nous trouvons que la photoionisation n’est
pas la principale source d’ionisation de l’atmosphère de Triton dans 16% des cas.

Le pic de concentration électronique obtenu avec cette version du modèle se situe à 367 km,
et la concentration électronique y est de 4,4.104 cm−3. Cette valeur est donc cohérente avec les
observations de Voyager 2 présentées dans Tyler et al. (1989), qui donnaient (3,5±1).104 cm−3, au
contraire de ce que nous avions obtenu avec le modèle sans TRANSPlanets, comme montré sur la
Figure IV.27.

FIGURE IV.27 − Comparaison des profils de concentration électronique obtenus avec deux versions
de notre modèle, où l’électro-ionisation est modélisée différemment. La première version (courbe verte,
traits-points, modèle présenté dans le chapitre III) utilise un profil d’électro-ionisation dérivé de celui
de Strobel et al. (1990a), et la seconde (courbe rouge, ligne continue, modèle présenté dans ce chapitre)
utilise les profils d’électro-ionisation calculés par le modèle de transport électronique TRANSPlanets.
Ces résultats sont comparés aux observations de Voyager 2 aux deux points d’occultation radio
présentées dans Tyler et al. (1989).
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Utiliser un code de transport électronique nous permet donc de reproduire de manière plus
convaincante les observations de la concentration électronique effectuées par Voyager 2. Cependant,
nous devons garder en tête que nous avons fait plusieurs hypothèses qui ont un impact significatif
sur les résultats :

• La ligne de champ magnétique est supposée verticale : cette hypothèse est utilisée pour
modéliser des conditions moyennes, comme cela avait été fait pour Titan dans Dobrijevic et al.
(2016). Cela dit, il est généralement supposé (comme dans Strobel et al. 1990a et Sittler &
Hartle 1996) que les lignes de champ magnétique s’enroulent autour de l’ionosphère de Triton.
De ce fait, Strobel et al. (1990a) ont considéré que la précipitation avait lieu le long d’une ligne
de champ inclinée de 9◦ par rapport aux plans atmosphériques. Considérer une telle inclinaison
de la ligne de champ est pour l’instant impossible avec TRANSPlanets, et fera l’objet de
futurs développements. Utiliser une ligne de champ plus inclinée par rapport à la normale des
plans atmosphériques devrait a priori faire remonter en altitude le pic d’électro-ionisation, car
l’épaisseur d’atmosphère traversée par les électrons sera plus importante. Nous avons déjà vu
dans les paragraphes précédents que ces réactions avaient un impact important sur la chimie
atmosphérique : un déplacement de ce pic de 71 km vers les altitudes plus élevées aura donc un
impact sur la composition atmosphérique globale.

• Le flux de précipitation a été calculé à partir d’un flux mesuré dans la magnétosphère de
Neptune assez loin de Triton. Nous avons ensuite modifié ce flux en utilisant des probabilités de
précipitation qui proviennent du modèle de Sittler & Hartle (1996), ainsi qu’une renormalisation,
d’après les calculs de Strobel et al. (1990a), afin de déposer la bonne quantité d’énergie dans
l’atmosphère (si l’énergie est bien déposée par curvature drift). Nos résultats sont donc
dépendants de ces mesures et modèles, et nous n’avons aucune garantie que cela soit cohérent
avec la précipitation réelle sur Triton. Mais à l’heure actuelle, nous ne pouvons pas faire
mieux. Seule une mission vers Neptune permettrait une étude des flux électroniques à différents
instants et positions de Triton dans la magnétosphère de la planète.

• Nous avons limité nos calculs à 100 keV, bien que des électrons plus énergétiques aient été
observés dans la magnétosphère de Neptune, et que les électrons de haute énergie soient
plus susceptibles de précipiter dans l’atmosphère de Triton. Nous avons fait ce choix car
TRANSPlanets résout l’équation de Boltzmann non-relativiste, et également car les sections
efficaces d’électro-ionisation/dissociation de N2 que nous utilisons ne sont définies que jusqu’à
100 keV. À ce jour, la prise en compte des électrons relativistes dans les codes de transport
électronique n’est pas encore effectuée de la même façon par toute la communauté. Plusieurs
solutions existent, comme l’implémentation de l’équation de Boltzmann relativiste ou l’utilisation
de sections efficaces "relativistes", mais il n’existe pas de consensus sur la meilleure méthode à
utiliser.

De plus, même si le profil électronique nominal est cohérent avec les observations de Voyager 2, il
n’est pas exclu que notre modélisation ne permette pas de reproduire la température thermosphérique
observée, car nous faisons l’hypothèse que la ligne de champ est verticale. Par conséquent, les électrons
déposent leur énergie à basse altitude. Pour cela, l’utilisation d’une ligne de champ plus inclinée
semble une meilleure option, afin que l’énergie des électrons soit déposée à plus haute altitude. Mais
pour le vérifier, il faudrait utiliser un modèle thermique, qui permettrait de calculer la température
atmosphérique en fonction des réactions chimiques et de la précipitation électronique. Nous avons
commencé le développement d’un module dans TRANSPlanets pour effectuer ces calculs. Nous
effectuerons donc cette vérification une fois le module opérationnel.

Discutons maintenant des réactions principales qui impactent la production et la perte des
principaux ions de l’atmosphère de Triton.
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C+ :

Cet ion est principalement produit par échange de charge entre C et N+
2 (81% de la production

totale), CO+ (13%) et N+ (3,5%). Ces réactions ont lieu dans l’ionosphère, où elles atteignent leur
taux maximal à 378, 303 et 426 km respectivement. L’électro-ionisation de C contribue pour 2% de
la production de C+ et est maximale à 426 km.

Ces résultats confirment que la réaction N+
2 + C −→ N2 + C+ est primordiale pour la production

de C+. Dans notre modèle, on considère que la constante de cette réaction est 1.10−10 cm3.s−1, qui
est la valeur donnée dans la base de données KIDA. Cette valeur est plus élevée que celle choisie
par Krasnopolsky & Cruikshank (1995) pour leur modèle de base, qui est de 4.10−11 cm3.s−1. On
rappelle qu’ils avaient basé leur choix sur la valeur utilisée par Strobel & Summers (1995), qui était
de 10−11 cm3.s−1. Cette constante avait été choisie de façon à être similaire à celle de la réaction
d’échange de charge entre N+

2 et H. Krasnopolsky & Cruikshank (1995) ont ensuite ajusté cette
valeur pour obtenir un profil de concentration électronique cohérent avec les observations. En effet,
comme C+ est le principal ion, faire varier sa concentration par le biais de la constante de réaction
impacte directement la concentration électronique.

Dans la partie 8, lors des itérations Monte Carlo, nous faisons varier la valeur de cette constante
de réactions en utilisant un facteur d’incertitude Fr(300K) = 3. Suite aux études de sensibilité
effectuées sur les 250 tirages, on trouve en effet que la concentration de C+ varie proportionnellement
à la valeur de la constante de cette réaction, puisque l’on obtient un RCC moyen de 0,58 (on rappelle
que le RCC est un coefficient de corrélation entre le facteur d’entrée dont la valeur varie, qui est ici la
constante de réaction, et la concentration de l’espèce considérée, ici C+). Pour les électrons, les RCC
sont supérieurs à 0,5 entre 220 et 758 km. Cette réaction impacte donc également la concentration
électronique de manière significative dans cette zone atmosphérique.

Le principal puits de C+ est la recombinaison radiative (93,5% de la perte totale), qui est maximale
à 367 km. C+ réagit également avec NH et H2 pour former respectivement HCN+ et CH+

2 (2,5
et 3,5%). Contrairement à Krasnopolsky & Cruikshank (1995), les réactions entre C+ et CH4 ne
sont pas importantes pour la perte de l’ion, car l’abondance de CH4 est très faible et diminue plus
rapidement que celle de Krasnopolsky & Cruikshank (1995) (d’après la Figure 2 de cet article). Ainsi,
les réactions C+ + CH4 −→ (C2H+

2 + H2 ; C2H+
3 + H) contribuent pour seulement 0,09 et 0,24%

de la perte totale de C+, bien que nous utilisions des constantes de réaction similaires à celles de
Krasnopolsky & Cruikshank (1995).

On rappelle également que contrairement à Krasnopolsky & Cruikshank (1995), on ne prend
pas en compte l’échappement des ions au niveau de l’exobase. Dans leur modèle, cet échappement
est responsable de la majorité des pertes de C+. Cela leur permet d’ailleurs d’obtenir un profil de
concentration électronique entre 400 et 700 km cohérent avec les observations de Voyager 2 présentées
dans Tyler et al. (1989). De ce fait, on peut penser que sans cet échappement, leur abondance de C+

aurait été significativement plus élevée, et donc aurait été plus proche de ce que nous avons obtenu
dans le chapitre III.

Le temps de vie de C+ à l’altitude où son taux de recombinaison radiative est maximal (i.e.
367 km) est de 3,0.106 s, soit ≈833 heures. Sa durée de vie est donc bien supérieure à l’intervalle
entre deux évènements de précipitation électronique (que l’on rappelle être d’envrion 5h30 d’après
nos calculs de la partie 3.3).
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FIGURE IV.28 − Réactions principales de production et de perte de C+ (gauche) et N+ (droite),
telles qu’identifiées avec la version du modèle photochimique couplé avec TRANSPlanets.

N+ :

N+ est produit par photoionisation et électro-ionisation de N2 (25,5 et 46,5% de la production
totale, respectivement), mais également par échange de charge entre N+

2 et N(4S) (21,5%). La
photoionisation de N(4S) contribue à 5,5% de la production de N+ et l’électro-ionisation à 1,5%.
La production a principalement lieu dans l’ionosphère, où toutes les réactions, excepté la réaction
d’électro-ionisation de N2, atteignent leur maximum entre 356 et 438 km. La réaction d’électro-
ionisation de N2 est maximale à 71 km.

N+ réagit ensuite avec H2 pour former NH+ + H (9,5% de la perte totale), mais surtout avec CO,
principalement par échange de charge (80%). L’autre réaction, qui forme C et NO+, contribue pour
10% de la perte de N+. Toutes ces réactions sont maximales à 71 km. L’abondance atmosphérique de
N+ est donc dépendante de celle de CO, car ce sont les réactions qui impliquent CO qui contribuent
le plus à la perte de cet ion dans la grande majorité de l’atmosphère (en dessous de ≈900 km, voir
Annexe E).

Contrairement à Krasnopolsky & Cruikshank (1995), l’abondance de N+ dans la haute ionosphère
n’est pas comparable à celle de C+. Ils justifient ce point par les faibles concentrations de H2 et CO
à ces altitudes, qui sont les composés qui réagissent principalement avec N+ dans leur modèle. Les
concentrations de CO et H2 obtenues avec notre modèle sont supérieures à celles présentées sur la
Figure 2 de Krasnopolsky & Cruikshank (1995), et ce pour toute l’atmosphère (même si nous ne
pouvons comparer que jusqu’à 800 km). Il est donc normal que notre concentration de N+ soit plus
faible dans la haute ionosphère.

Le temps de vie de cet ion à 71 km, l’altitude où il réagit le plus fortement avec CO et H2, est de
3,2.10−2 secondes, ce qui explique pourquoi sa concentration est faible dans cette zone atmosphérique.
Plus haut dans l’atmosphère, son temps de vie est plus important. Il devient supérieur à l’intervalle
de temps entre deux évènements de précipitation électronique à partir de 676 km, et est au maximum
de 5,6.105 secondes, i.e. ≈155 heures à 1 026 km.
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N+
2 :

N+
2 est produit intégralement par photoionisation et électro-ionisation de N2. Ces réactions

contribuent respectivement pour 55,5 et 44,5% de la production totale de cet ion. La première atteint
son taux maximal à 390 km et la seconde à 71 km, ce qui est cohérent avec nos observations de la
partie 6. Ce composé recombine ensuite rapidement pour former de l’azote atomique (54% de la
perte totale). Ces réactions sont les principaux puits de N+

2 au-dessus de ≈380 km. En dessous de
cette altitude, N+

2 est majoritairement détruit en réagissant avec H2 (37% de la perte totale). Les
réactions d’échange de charge avec N(4S) et CO comptent elles pour 3,5 et 4,5% de la perte totale de
N+, respectivement.

Le temps de vie de cet ion est bien inférieur à ceux de N+ et C+, puisqu’il est au maximum de
1 381 secondes à 1 026 km, soit 23 minutes. Cela confirme que cet ion ne peut pas maintenir une
ionosphère sur Triton, au contraire des ions atomiques.
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FIGURE IV.29 − Réactions principales de production et de perte de N+
2 (gauche) et H+ (droite),

telles qu’identifiées avec la version du modèle photochimique couplé avec TRANSPlanets.

H+ :

Enfin, H+ est produit par photoionisation de H (4,5% de la production totale) ainsi que par
échange de charge entre CO+ et H (95,5%). L’abondance de cet ion dépend donc également de celle
de CO et de la précipitation électronique, car CO+ est produit par photoionisation de CO et par
échange de charge entre N+, N+

2 et CO. La production est maximale autour de 130 km. H+ réagit
ensuite avec beaucoup de composés différents par échange de charge, comme HCN et HNC pour
former HNC+ + H (22 et 18,5% de la perte totale), C3 (26,5%), HC3N (10,5%), C (3%) et CH4 (2%).
La recombinaison radiative contribue pour 7,5% de la perte totale de H+.

Le temps de vie de H+ est similaire à celui de C+. Il est supérieur à l’intervalle entre les épisodes
de précipitation électronique au-dessus de 150 km. Ce temps de vie est maximal au niveau de
l’exobase, où il est de 5.107 s.
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Ions dans la basse atmosphère

En dessous de la zone la plus dense de l’ionosphère, délimitée par l’altitude où les concentrations
de C+ et H+ diminuent fortement, on observe que des ions plus lourds sont les plus abondants. Les
profils de fraction molaire de ces ions en dessous de 200 km sont présentés sur la Figure IV.30. On
observe sur cette figure la présence de plusieurs ions que nous avons évoqués dans les paragraphes
sur la chimie des principaux composés atmosphériques.

FIGURE IV.30 − Profils de fraction molaire des principaux ions de l’atmosphère de Triton en
dessous de 200 km.

N2H+ est produit à 84% par réaction entre N+
2 et H2, ainsi qu’à 3,5% par les réactions :

N+ + H2 −→ NH+ + H
NH+ + N2 −→ N2H+ + N(4S)

La réaction HOC+ + N2 −→ N2H+ + CO contribue pour 12,5% de la production de N2H+. Il est
principalement détruit par recombinaison dissociative, qui produit N2 et H (50,5%) et NH + N(4S)
(2,5%). Il réagit aussi avec C et CH4, ce qui donne respectivement CH+ + N2 (22%) et CH+

5 + N2

(24,5%).

CH+
3 est produit à 99,8% par la réaction CH+

2 + H2 −→ CH+
3 + H. Il recombine ensuite avec les

électrons pour produire divers radicaux (CH, 3CH2), de l’hydrogène (H et H2) et du carbone. Ces
réactions de recombinaison dissociative contribuent pour 97,5% de la perte totale de CH+

3 .

HCO+ est produit par deux réactions principales :

CH+
5 + CO −→ HCO+ + CH4 (64,5% de la production totale)

CO+ + H2 −→ HCO+ + H (35,5%)

Ce composé est ensuite détruit par recombinaison dissociative (73,87% de la perte totale), qui produit
majoritairement CO + H. Il réagit également avec C (15%), C2H2 (2,5%) et C2H4 (9%). Les produits
de la première réaction sont CH+ + CO.
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On constate donc que CH+
3 , HCO+ et N2H+ sont liés : le premier est majoritairement produit

à partir de CH+
2 , lui-même produit majoritairement par CH+. Cet ion est formé par HCO+ + C

(20,5%) et N2H+ + C (79,5%). HCO+ est de son côté produit majoritairement à partir de CH+
5 , qui

provient de la réaction entre N2H+ et CH4. Ces réactions sont présentées sur la Figure IV.31. On
trouve donc que N2H+ est à l’origine de la formation de tous ces ions, ce qui implique que la chimie
qui découle de l’ionisation de N2 est également importante pour les ions en dessous de 200 km.

N2
+

CH+C

COH2

N2 N2H+HOC+

NH+ N2

HCO+

CH3
+CH2

+H2 H2

CH5
+

C

FIGURE IV.31 − Réactions principales chimiques reliant les ions N2H+, HCO+ et CH+
3 .

NH2CO+ est produit par C2H+
5 + (HNCO, HCNO) −→ NH2CO+ + C2H4. Il recombine ensuite

avec les électrons pour former H + HNCO (50%) et NH2 + CO (50%). Ce composé sert donc en
partie de catalyseur pour la recombinaison dissociative indirecte de C2H+

5 .

Les autres ions que nous avons identifiés sont de type CxH+
y . Ils sont produits par des réactions

successives entre des ions CxH+
y et (CH4, C2Hz), qui conduisent à la formation d’ions plus lourds.

C5H+
7 est l’ion le plus lourd dont nous parlerons dans cette partie. Il est produit par :

C3H+
5 + C2H4 −→ C5H+

7 + H2

Il réagit avec CH3CCH pour former C8H+
11, mais recombine principalement avec les électrons, ce

qui produit divers hydrocarbures plus légers (C2Hz, CH2CCH2, CH3CCH, C3H3, CH2CHCH2,
CH3CCH2).

C3H+
7 est produit par :

C2H+
5 + CH4 −→ C3H+

7 + H2 (78% de la production totale)
C2H+

5 + C2H6 −→ C3H+
7 + CH4 (21,5%)

Il est détruit à 25% par recombinaison dissociative, ce qui forme divers hydrocarbures. Cependant, il
réagit principalement avec H (74% de la perte totale), ce qui produit C3H+

6 + H2. Cette réaction est
responsable de 99,95% de la production de C3H+

6 . Cet ion recombine ensuite avec les électrons, et
cette recombinaison forme divers hydrocarbures.
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7.4 Chimie des radicaux

Dans les paragraphes sur les réactions importantes pour la production et la perte des principaux
composés de l’atmosphère de Triton, nous avons observé que des radicaux intervenaient régulièrement
et parfois dans des réactions critiques. Par exemple, CNN et CN interviennent dans le cycle qui
transforme N(4S) en N2. Dans cette partie, nous allons décrire les processus de formation et de perte
des principaux radicaux de l’atmosphère de Triton. Leurs profils de fraction molaire sont présentés
sur la Figure IV.32. On y remarque que les radicaux CH3 et 3CH2, issus de la photolyse de CH4,
sont abondants en dessous de ≈50 km (la fraction molaire de 3CH2 passe également par un maximum
local à 275 km). Entre cette altitude et 300 km, C3 est le radical le plus abondant, avant que CN ne
prenne le dessus pour les altitudes supérieures.

FIGURE IV.32 − Profils de fraction molaire des principaux radicaux de l’atmosphère de Triton
obtenus avec le modèle photochimique couplé avec TRANSPlanets.

3CH2 est produit directement par photolyse de CH4, qui produit 3CH2 + 2H et contribue pour
7,5% de la production totale de 3CH2. Cependant, ce radical est principalement produit par conversion
de 1CH2 en 3CH2 par collision avec N2 (90%). 1CH2 est également produit par photolyse de CH4

(par la voie qui donne 1CH2 + H2, 53% de la production totale de 1CH2), mais également par :

H + HCNN −→ 1CH2 + N2 (46%)

HCNN dépend lui aussi de la photolyse du méthane, puisqu’il est produit par la réaction à trois
corps entre CH et N2. Ceci explique pourquoi ce composé atteint son maximum de fraction molaire
à 18 km. Le maximum local de la fraction molaire de 3CH2 à 275 km est dû à la recombinaison
dissociative de CH+

3 , qui donne 3CH2 + H. 3CH2 réagit majoritairement avec H pour former CH +
H2 (64,5%), avec lui-même pour former C2H2 + H2 (15,5%) et avec CH3 pour donner C2H4 + H
(11,5%).

La réaction H + 3CH2 contribue pour 85,5% de la production totale de CH, tandis qu’il est
produit à 13% par photolyse directe du méthane. La réaction à trois corps avec N2, qui forme HCNN,
cause 58% de sa perte totale. Il réagit également avec CH4, ce qui produit C2H4 + H et contribue
pour 39,5% de ses pertes. L’abondance de CH augmente dans l’ionosphère car il est produit par les
réactions de recombinaison dissociative de CH+

2 et HCO+, qui donnent respectivement CH + H et
O(3P) + CH.
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CH3 est aussi produit directement par photolyse de CH4 (97% de la production totale), et à 1%
par H + C2H5 −→ CH3 + CH3. Il réagit avec 3CH2 pour former C2H4 (27% de la perte totale), mais
aussi avec HCNN pour donner C2H2 + H2 + N2 (10%). Le principal puits de CH3 est cependant la
réaction CH3 + CH3 −→ C2H6 (51%). Il réagit aussi avec N(4S), ce qui forme H2CN + H (6%), et
avec H, dans une réaction à trois corps qui régénère CH4 (4%).

C3 intervient en tant que catalyseur dans le cycle qui transforme H en H2 par le biais de cC3H
et lC3H. À part ces réactions, C3 est produit par C + C2H2 −→ C3 + H2. Il est détruit par
photodissociation, qui donne 3C2 + C, ou par réaction avec N(2D), qui forme CN + 1C2. Il réagit
aussi avec H+, ce qui donne C+

3 + H. La fraction molaire de C3 est maximale à 109 km.

CN et CNN font partie des cycles qui convertissent N(4S) en N2 et O(3P) en CO. CNN est produit
intégralement par la réaction à trois corps entre C et N2, et CN à 88,5% par :

CNN + N(4S) −→ CN + N2

Cette réaction contribue pour 91,5% de la perte de CNN. Ce composé réagit également avec O(3P)
pour former CO + N2 (5%) et H pour donner CH + N2 (3,5%). L’autre réaction importante pour la
production de CN est N(4S) + CH −→ CN + H (9% de la production totale). CN permet ensuite de
recycler N2 à partir de N(4S) par la réaction CN + N(4S) −→ N2 + C (94% de la perte totale), et
CO à partir de O(3P) par CN + O(3P) −→ CO + N(4S) (5,5%).

7.5 Réactions chimiques clés

Maintenant que nous avons détaillé les réactions importantes pour les principaux composés atmo-
sphériques, concentrons-nous sur les réactions chimiques clés. On rappelle que nous avons défini ces
réactions comme étant celles qui contribuent pour plus de 10% de la perte ou de la production totale
d’au moins 2 des composés principaux de l’atmosphère de Triton (N2, CH4, CO, N(4S), N(2D), H,
H2, C, O(3P), C2H2, C2H4, C2H6, HCN, C+, N+, N+

2 , H+ et les électrons). Les réactions chimiques
clés obtenues avec la version du modèle photochimique couplée avec TRANSPlanets sont présentées
dans la Table IV.5.

Si l’on compare cette table à celle qui présente les réactions chimiques clés du modèle qui n’utilise
pas TRANSPlanets (Table III.4 du chapitre III), on peut observer que la grande majorité des réactions
identifiées sont communes aux deux tables. Cela confirme que malgré les changements opérés dans la
modélisation de l’électro-ionisation et de l’électro-dissociation, la chimie atmosphérique reste similaire.
Bien évidemment, la différence la plus flagrante se trouve au niveau des réactions d’ionisation de
N2. On remarque que la contribution de la photoionisation à la production de N+

2 et e− augmente,
ce qui est cohérent avec l’augmention du rapport photoionisation/électro-ionisation discutée plus
tôt. La réaction d’électro-ionisation qui produit N+ + N(2D) + 2e− n’est plus une réaction clé car
elle contribue désormais pour moins de 10% de la production totale des électrons. La réaction de
photodissociation de N2 qui donne N(4S) + N(2D) apparaît comme une réaction clé, ce qui n’était
pas le cas dans le modèle sans TRANSPlanets car elle ne contribuait pas assez à la production d’azote
atomique.
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Au contraire, la réaction N+ + H2 −→ NH+ + H n’est plus une réaction clé, car sa contribution à
la perte de H2 est de seulement 2%, contre 13% dans l’ancien modèle. Cette baisse, due à une division
d’un facteur 10 du taux maximal de la réaction, vient de la baisse du taux d’électro-ionisation dans
l’ionosphère. La réaction O(3P) + CNN −→ N2 + CO n’est plus une réaction chimique clé non plus,
car elle ne contribue plus que pour 8,5% de la production de CO. En effet, là où les réactions O(3P) +
(CN, CNN) étaient les principales sources de CO dans le modèle sans TRANSPlanets, le déplacement
du pic d’électro-ionisation à des altitudes moins élevées permet aux réactions ion-neutre qui impliquent
HCO+, HOC+, C et N2, ainsi qu’à la recombinaison dissociative de HCO+ de contribuer de manière
significative à la production de CO. Ces changements rendent la contribution de CNN + O(3P) moins
importante.

Réaction Composé (production) Composé (perte)

CH4 + hν −→ CH3 + H H (27%) CH4 (29%)

CH4 + hν −→ 1CH2 + H2 H2 (33%) CH4 (34%)

H + 3CH2 −→ CH + H2 H2 (47%) H (53%)

CH4 + CH −→ C2H4 + H H (21%) ; C2H4 (73%) CH4 (23%)

H + HCNN −→ 1CH2 + N2 N2 (44%) H (32%)

N2 + hν −→ N+
2 + e− N+

2 (55%) ; e− (48%) N2 (11%)

N2 + hν −→ N(4S) + N(2D) + e− N(4S) (11%) ; N(2D) (20%)

N2 + e− −→ N+
2 + 2e− N+

2 (45%) ; e− (39%)

N2 + e− −→ N(4S) + N(2D) + e− N(4S) (12%) ; N(2D) (21%)

N+ + CO −→ N(4S) + CO+ N+ (80%) ; CO (33%)

N+
2 + H2 −→ N2H+ + H N+

2 (37%) ; H2 (51%)

N+
2 + e− −→ N(4S) + N(2D) N(2D) (16%) N+

2 (25%) ; e− (26%)

N+
2 + e− −→ N(2D) + N(2D) N(2D) (27%) N+

2 (25%) ; e− (22%)

N(4S) + CN −→ N2 + C N2 (12%) ; C (77%) N(4S) (20%)

N(4S) + CNN −→ N2 + CN N2 (12%) N(4S) (19%)

N2 + C + M −→ CNN + M N2 (12%) ; C (81%)

N(2D) + CO −→ N(4S) + CO N(4S) (56%) N(2D) (93%)

CO+ + e− −→ C + O(3P) O(3P) (44%) ; C (10%)

H+ + HCN −→ HNC+ + H H+ (22%) ; HCN (87%)

O(3P) + CN −→ CO + N(4S) CO (10%) O(3P) (21%)

TABLE IV.5 − Réactions chimiques clés déterminées à partir de la version nominale du modèle
photochimique de l’atmosphère de Triton couplée avec TRANSPlanets. Ces réactions contribuent
pour au moins 10% de la production ou perte chimique totale d’au moins deux des composés
majoritaires de l’atmosphère. Ces contributions sont données à côté du nom du composé concerné.
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8 Incertitudes

Comme dans le chapitre III, nous avons étudié la propagation des incertitudes sur les constantes de
réaction chimiques et leur impact sur les résultats du modèle (pour revoir la partie théorique liée aux
incertitudes, se référer à la partie 4 du chapitre III).

Nous avons effectué 250 tirages Monte Carlo, en faisant varier simultanément et de manière
aléatoire les constantes de réaction de toutes les réactions du réseau chimique. Suite à ces calculs, les
incertitudes sur les fractions molaires des principaux composés de l’atmosphère de Triton obtenues à
l’altitude où ces incertitudes sont maximales sont données dans la Table IV.6.

Modèle avec TRANSPlanets Modèle sans TRANSPlanets

Composé
Altitude

[km]
ȳi F (ȳi)

Altitude
[km]

ȳi F (ȳi)

N2 1026 7,8.10−1 1,01 1026 7,8.10−1 1,02
CH4 153 1,9.10−13 9,28 246 1,9.10−13 9,04
N(4S) 31 1,6.10−9 26,44 26 1,6.10−9 26,61
N(2D) 115 4,1.10−12 42,01 121 4,1.10−12 40,98

H2 943 1,5.10−3 1,14 884 1,5.10−3 1,18
H 31 5,2.10−9 9,17 26 5,2.10−9 8,23

CO 1026 1,0.10−4 1,07 1026 1,0.10−4 1,14
C 46 1,8.10−8 2,74 103 1,8.10−8 6,07

O(3P) 31 1,8.10−11 52,72 26 1,8.10−11 40,43
C2H2 127 8,0.10−11 3,14 61 8,0.10−11 8,59
C2H4 41 1,3.10−11 10,05 71 1,3.10−11 4,51
C2H6 86 4,8.10−12 6,98 91 4,8.10−12 4,64
HCN 438 4,1.10−10 5,39 1026 4,1.10−10 4,71
C+ 121 2,0.10−13 5,60 127 2,0.10−13 3,83
N+ 923 9,5.10−6 1,59 792 9,5.10−6 1,57
N+

2 1026 5.0.10−7 1,90 923 5.0.10−7 1,92
H+ 127 2,5.10−12 5,36 160 2,5.10−12 4,25
e− 146 1,8.10−14 2,00 46 1,8.10−14 1,76

TABLE IV.6 − Fractions molaires moyennes ȳi et facteurs d’incertitude associés F (ȳi) pour les
composés principaux de l’atmosphère de Triton, à l’altitude où l’incertitude sur leur fraction molaire
est maximale. Le facteur F (ȳ) donne l’intervalle

[
ȳ

F (ȳ) , ȳ × F (ȳ)
]

à 1σ. La partie gauche du tableau
présente les résultats obtenus avec la version du modèle photochimique couplée avec TRANSPlanets
et présentée dans ce chapitre. La partie de droite reprend les résultats du chapitre précédent, où le
taux d’électro-ionisation était dérivé des résultats de Strobel et al. (1990a).
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On observe que pour la plupart des composés, l’incertitude sur leur fraction molaire au niveau
d’altitude où cette incertitude est maximale reste similaire à ce que nous avions obtenu dans le chapitre
précédent. Ces incertitudes sont donc importantes pour une large part des composés majoritaires
de l’atmosphère de Triton. Sur la Figure IV.33, nous donnons les histogrammes des logarithmes
des fractions molaires de certains des principaux composés de l’atmosphère de Triton, aux niveaux
spécifiés dans la Table IV.6. Sur cette figure, on observe que l’on trouve toujours des bimodalités
épistémiques pour N(4S), O(3P) et H. Cela semble normal car nous avons uniquement modifié la
modélisation de l’électro-ionisation/dissociation et avons gardé les mêmes constantes de réaction et
facteurs d’incertitudes pour tout le reste du réseau chimique. Nous avons également vu dans les
parties précédentes que les modifications pour l’électro-ionisation/dissociation n’impactent pas les
processus chimiques dominants dans l’atmosphère de Triton.

Afin de confirmer la cohérence entre nos résultats nominaux et les observations de N2 et N,
on calcule leur fraction molaire moyenne et le facteur d’incertitude associé aux niveaux d’intérêt.
À 575 km, la concentration moyenne de N2 est 4,11.108 cm−3, avec un facteur d’incertitude à 1σ
de 1,01. Cette concentration correspond donc à la valeur observée de (4±0,4).108 cm−3 donnée
par Krasnopolsky et al. (1993). Pour N à 400 km, on obtient une concentration de 6,42.107 cm−3

avec un facteur d’incertitude de 1,31. À (196-204) km, on trouve (6,33-5,70).108 cm−3 avec des
facteurs d’incertitude respectifs de (1,37-1,36). Toutes ces valeurs sont donc cohérentes avec celles
données par Krasnopolsky et al. (1993) et dérivées des observations Voyager 2, que l’on rappelle être
(1,0±0,25).108 cm−3 à 400 km et (5±2,5).108 cm−3 à 200 km.

Avec les 250 tirages de la procédure Monte Carlo, on trouve que le pic de concentration électron-
ique est 4,24.104 cm−3 avec un facteur d’incertitude à 1σ de 1,53. Cette valeur est donc tout à fait
cohérente avec les observations de Voyager 2 présentées dans Tyler et al. (1989) et qui donnent une
concentration électronique maximale de (3,5±1).104 cm−3. Pour la version nominale de notre modèle,
le pic électronique se situait à 376 km. Avec les 250 tirages, l’altitude de ce pic est de (372±8) km.
Cette altitude est située entre deux niveaux de notre grille d’altitude, à savoir 367 et 378 km. À ces
niveaux, la concentration moyenne est (4,23-4,22).104 cm−3 et le facteur d’incertitude à 1σ (1,53-1,54)
respectivement, ce qui correspond toujours aux observations. Les profils de fraction molaire de N(4S)
obtenus avec les 250 tirages Monte Carlo et les profils de concentration des électrons sont comparés aux
mesures Voyager 2 présentées dans Krasnopolsky et al. (1993) et Tyler et al. (1989) sur la Figure IV.34.

Un autre résultat que nous pouvons étudier en prenant en compte les incertitudes est le rapport
du taux de photoionisation et du taux d’électro-ionisation. La distribution de ce rapport pour les
250 tirages est donnée sur la Figure IV.35. Sur cette figure, on voit que le rapport moyen des taux
intégrés en altitude de ces deux processus d’ionisation est de 1,27, et donc proche de la valeur obtenue
avec le modèle nominal (65). On observe également que dans la majorité des cas (et dans la totalité
des cas à 1σ), on trouve que la photoionisation est la principale source d’ionisation dans l’atmosphère
de Triton. L’électro-ionisation est la principale source d’ionisation dans un peu moins de 16% des cas.
Il faut cependant garder à l’esprit que ces résultats sont dépendants des hypothèses que nous avons
utilisées dans notre modélisation de l’environnement magnétique de Triton, ainisi que de celles sur le
flux de précipitation et de la façon dont ce flux dépose son énergie dans l’atmosphère (voir discussion
dans la partie 7.3). Ces résultats montrent donc que sous certaines conditions, nous trouvons avec
notre modèle que la photoionisation peut être la principale source d’ionisation dans l’atmosphère de
Triton, et permettre de reproduire un pic de concentration électronique tel qu’observé par Voyager
2. Mais ces calculs devront être améliorés lorsque de nouvelles observations sur l’environnement
magnétique de Triton seront disponibles afin de confirmer ou infirmer ces résultats.
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FIGURE IV.33 − Profils des fractions molaires de plusieurs des principaux composés de l’atmosphère de Triton,
obtenus après 250 itérations Monte Carlo. La ligne rouge en pointillés indique le niveau où l’incertitude sur la
fraction molaire du composé est la plus importante (on se limite aux altitudes où la fraction molaire minimale
du composé est supérieure à 10−15). À cette altitude, on trace les histogrammes des logarithmes des fractions
molaires.
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FIGURE IV.34 − Profils de fraction molaire de N(4S) (gauche) et de concentration des électrons (droite)
obtenus pour chacun des 250 tirages de la procédure Monte Carlo. Les observations de Voyager 2 sont données
par les points en rouge pour N(4S) (données de Krasnopolsky et al. 1993) et en triangles marrons et cercles bleus
pour les électrons (données de Tyler et al. 1989).

FIGURE IV.35 − Histogramme du rapport entre la somme des taux intégrés des réactions de
photoionisation et la somme des taux intégrés des réactions d’électro-ionisation. Ce rapport est
calculé pour chacun des 250 tirages Monte Carlo effectués en utilisant le modèle photochimique
couplé avec TRANSPlanets.

Enfin, nous pouvons utiliser les résultats obtenus avec la procédure Monte Carlo pour identifier
les réactions majoritairement responsables des incertitudes sur nos résultats. La méthodologie utilisée
ici est la même que celle présentée dans la partie 4.3 du chapitre III. Les réactions clés pour les
incertitudes pour cette nouvelle version du modèle sont présentées dans la Table IV.7.

Par rapport au chapitre précédent, nous identifions trois nouvelles réactions :

CH+
3 + H2 −→ CH+

5

CO+ + H −→ CO + H+

N2 + hν −→ N+
2 + e−
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En contrepartie, trois réactions n’apparaissent plus comme des réactions clés pour les incertitudes :

O(3P) + CNN −→ CO + N2

C+ + H2 −→ CH+
2

N(2D) + C −→ N(4S) + C

Le point commun entre les deux premières nouvelles réactions que nous venons de citer est
l’augmentation de leur taux de réaction intégré moyen sur les 250 tirages. On peut donc con-
clure que ces réactions sont désormais des réactions clé car elles ont plus d’impact sur la chimie
atmosphérique. Il en est de même pour la réaction de photoionisation de N2, qui était "éclipsée" par
les réactions d’électro-ionisation dans la version du modèle sans TRANSPlanets, et qui est désormais
plus importante. Au contraire, toutes les réactions qui étaient des réactions clés mais n’en sont plus
ont un taux de réaction moyen qui est plus faible avec le modèle actuel couplé à TRANSPlanets.

Réaction Constante de réaction (Fbr -)Fr(300K)
ou F gr

N(2D) + CO −→ N(4S) + CO 1,9.10−12 1,6 300

H + N(4S) + M −→ NH + M k0 = 5,0.10−32 ×
(
T (z)
300

)−1
3,16 100

k∞ = 1,0.10−10 2,0 100

N+
2 + C −→ N2 + C+ 1,0.10−10 3,0 0

N+
2 + e− −→ N(4S) + N(2D) 0,54×2,2.10−7×

(
Te(z)
300

)−0,39
0,08-2,0 0

N+
2 + e− −→ N(2S) + N(2D) 0,46×2,2.10−7×

(
Te(z)
300

)−0,39
0,08-2,0 0

N(4S) + N(4S) + M −→ N2 + M k0 = 7,2.10−33 2,5 100
k∞ = 3,0.10−11 2,0 100

CH4 + hν −→ 1CH2 + H2 Photodissociation 1,2 -

CH+
3 + H2 −→ CH+

5 3,78.10−16 ×
(
T (z)
300

)−2,3
× exp

(
−21,5
T (z)

)
1,6 20

C + N2 + M −→ CNN + M k0 = 3,1.10−33 ×
(
T (z)
300

)−1,5
1,8 10

k∞ = 1,0.10−11 10,0 0

N+
2 + N(4S) −→ N2 + N+ 1,0.10−11 3,0 0

N+ + C −→ N(4S) + C+ 4,0.10−12 10,0 0
N2 + hν −→ N+

2 + e− Photoionisation 1,2 -

C+ + e− −→ C 4,4.10−12 ×
(
Te(z)
300

)−0,61
1,6 0

N2 + e− −→ N+
2 + 2e− Électro-ionisation 1,2 -

CO+ + H −→ CO + H+ 4,0.10−10 1,4 0

TABLE IV.7 − Réactions clés pour les incertitudes identifiées d’après nos analyses de sensibilité
globales. L’altitude correspond à la variable z, T (z) est la température des composés neutres et Te(z)
la température des électrons. Le facteur d’incertitude de la réaction est noté Fr(300 K) à 300 K et gr
est le facteur qui permet de l’extrapoler à la température du niveau z considéré pour calculer F, le
facteur d’incertitude global de la réaction. Pour les réactions ion-neutre, il peut y avoir deux valeurs
dans cette colonne : la première est le facteur d’incertitude sur le rapport de branchement Fbr et la
seconde Fr(300 K). Si la valeur donnée dans la colonne des facteurs d’incertitude est en gras, cela
signifie que c’est la valeur de F qui est donnée.
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9 Améliorations possibles de TRANSPlanets – Perspectives

Comme nous l’avons évoqué à plusieurs reprises, les résultats présentés dans ce chapitre dépendent
d’un certain nombre d’hypothèses effectuées, en particulier concernant les variables d’entrée de
TRANSPlanets. Ceci est en grande partie dû au manque de données sur l’environnement magnétique
de Triton, qui nous oblige à généraliser des observations qui ont été faites sur un très court intervalle
temporel à des temps beaucoup plus longs, nécessaires au modèle de photochimie pour déterminer la
composition atmosphérique. Il nous a également fallu déterminer un flux de précipitation à partir
de mesures effectuées assez loin de Triton et de résultats de modèles théoriques. Dans cette partie,
nous allons donc lister les points qui peuvent être améliorés dans notre modèle ainsi que les données
nécessaires à ces améliorations.

• Intensité du champ magnétique au niveau de Triton : du fait de la complexité du champ mag-
nétique de Neptune, il n’est pas exclu que l’approximation dipolaire qui était utilisable au
moment du survol ne soit pas valide sur un intervalle temporel plus long. Cela pourrait donc
avoir un impact sur le champ magnétique ressenti par Triton, et donc sur la précipitation et
sur l’énergie déposée par les électrons dans l’atmosphère de Triton. Pour mieux contraindre ce
paramètre, il faudrait donc observer ces variations in situ à l’aide d’un magnétomètre pendant
une période suffisamment longue afin de correctement caractériser le champ magnétique de la
planète et les mécanismes à son origine.

• Géométrie des lignes de champ : pour le moment, nous avons considéré que la ligne de champ
magnétique, sur laquelle nous faisons l’hypothèse que les électrons magnétosphériques se
propagent, était rectiligne et perpendiculaire aux plans atmosphériques. Nous avons conservé
cette géométrie afin de conserver l’énergie lors de nos calculs. En effet, dans toutes les versions
de TRANS*, l’énergie n’est pas correctement conservée lorsque la ligne de champ considérée
est trop inclinée, comme expliqué dans la partie 2.3. De plus, il est impossible de considérer
une géométrie différente d’une ligne droite. Cela a donc un impact sur la zone où les électrons
déposent leur énergie : si cette ligne était plus inclinée et/ou avait une forme différente, cette
énergie serait a priori déposée à plus haute altitude que ce que nous avons trouvé dans ce
chapitre. Dans leurs modèles respectifs, Strobel et al. (1990a) et Sittler & Hartle (1996) ont
considéré des lignes de champs quasi et totalement horizontales. Ils ont fait ce choix car il
est supposé que les lignes de champ magnétique s’enroulent autour de l’ionosphère de Triton.
Améliorer TRANSPlanets de façon à pouvoir utiliser de nouvelles géométries et une ligne
de champ plus inclinée devrait donc nous permettre de représenter de façon plus réaliste
l’interaction entre Triton et la magnétosphère de Neptune. Durant ma thèse, j’ai encadré un
stagiaire de Master 1 qui a commencé le développement d’un nouveau module qui permet de
faire ces modifications, en se basant sur le travail de Gronoff et al. (2009a,b). Les résultats de
ce travail doivent maintenant être incorporés à TRANSPlanets.

• Flux de précipitation électronique : le flux de précipitation initial que nous utilisons provient
d’observations effectuées à ≈12RN de Neptune, soit 2RN plus près de la planète que l’orbite
de Triton. Nous avons ensuite supposé que ce flux était diminué en fonction de l’énergie des
électrons d’après le travail de Sittler & Hartle (1996), puis avons calculé un facteur d’échelle
orbital morb en supposant que la précipitation n’avait lieu que lorsque la L-shell de Triton
était inférieure à 15,5RN, comme dans Strobel et al. (1990a). Nous n’avons eu d’autre choix
que de faire toutes ces hypothèses car aucun flux électronique n’a été mesuré à proximité de
Triton, ni au niveau de son ionosphère. Avec ces hypothèses, on suppose également que le flux
électronique dans la magnétosphère est stable dans le temps. Notre modèle pourra donc être
amélioré de manière significative lorsque de nouvelles mesures auront été effectuées in situ,
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telles que des mesures du flux d’électrons en fonction de la L-shell, dans l’idéal directement
aux alentours de Triton, et du flux d’électrons qui atteint l’ionosphère de Triton. Toutes ces
mesures permettront de mieux comprendre comment le flux de précipitation varie au cours
du temps et comment s’effectue la transition entre le flux mesuré dans la magnétosphère de
Neptune et le flux au niveau de l’ionosphère de Triton.

• Dépôt d’énergie : actuellement, TRANSPlanets ne calcule pas le flux d’énergie déposé par
les électrons suprathermiques aux différents niveaux de l’atmosphère. Cela nous empêche
de confirmer que l’énergie apportée est suffisante pour pouvoir expliquer la température
thermosphérique observée par Voyager 2. Ce type de résultat pourrait, de plus, nous donner
une indication sur la géométrie des lignes de champ magnétique, qui impacte la zone où les
électrons vont déposer leur énergie.

TRANSPlanets est un code qui peut être amélioré de plusieurs façons afin d’obtenir des résultats
encore plus contraignants pour l’interaction entre Triton et la magnétosphère de Neptune. Nous
serions toutefois à même d’obtenir de bien meilleurs résultats si nous disposions de plus d’observations
des flux électroniques dans la magnétosphère de Neptune et au niveau de l’ionosphère de Triton, de
la géométrie et de la variabilité du champ magnétique de Neptune, malgré les limitations actuelles
du modèle.

10 Synthèse

Dans ce chapitre, nous avons présenté le modèle de transport électronique TRANSPlanets et son
couplage avec le modèle photochimique. TRANSPlanets est un modèle de la famille TRANS*. Ces
modèles ont été utilisés pour étudier le transport des électrons dans de nombreuses atmosphères
du Système solaire. Pour cela, ils résolvent l’équation de Boltzmann dissipative pour calculer le
transport d’un faisceau d’électrons suprathermiques qui précipitent dans l’atmosphère. Avec un
collègue doctorant, nous avons traduit la version TRANSJupiter de Fortran 77 à Fortran 90, tout en
le rendant générique grâce à l’allocation dynamique d’un grand nombre de tableaux de variables.
Nous avons baptisé ce nouvau code TRANSPlanets.

Afin d’utiliser TRANSPlanets pour l’atmosphère de Triton, nous avons d’abord modélisé le
système Neptune-Triton afin de calculer certains des paramètres d’entrée du code. Grâce à cette
modélisation, nous avons pu étudier la variation de l’environnement magnétique de Triton au cours
du temps, en fonction du type de dipôle magnétique (DIE) utilisé. Cela nous a permis de contraindre
le champ magnétique au niveau de Triton, la durée et l’espacement entre deux évènements de
précipitation et le facteur d’échelle orbital morb.

Par la suite, nous avons utilisé ces paramètres dans TRANSPlanets, ainsi qu’un flux de précip-
itation dérivé de Strobel et al. (1990a), modifié d’après les travaux de Sittler & Hartle (1996) et
renormalisé de sorte à déposer la bonne quantité d’énergie dans l’atmosphère de Triton. Une fois
TRANSPlanets prêt à l’emploi, nous l’avons couplé avec le modèle de photochimie. Ce couplage
repose sur l’utilisation de certaines sorties et entrées de ce modèle dans TRANSPlanets, puis sur
l’intégration des profils d’électro-ionisation et d’électro-dissociation calculés par ce dernier dans le
modèle de photochimie. Plusieurs itérations entre les deux modèles sont effectuées, jusqu’à atteindre
l’état stationnaire.
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Avec ce couplage, nous obtenons un profil de concentration électronique bien plus cohérent avec
les observations que celui que nous trouvions dans le chapitre précédent. Malgré ce changement, la
chimie atmosphérique reste sensiblement la même par rapport à la précédente version du modèle.
On note toutefois qu’avec la version actuelle, nous trouvons que la photoionisation est la principale
source d’ionisation de l’atmosphère de Triton, et non plus l’électro-ionisation. Les incertitudes sur
nos résultats restent également élevées.

TRANSPlanets peut toutefois être amélioré de plusieurs façons (ajout du calcul du dépôt d’énergie
en fonction de l’altitude, implémentation de nouvelles géométries de la ligne de champ magnétique,
etc.), ce qui nous permettrait de mieux contraindre l’interaction entre l’atmosphère de Triton et la
magnétosphère de Neptune. Notre modèle bénéficierait aussi grandement de nouvelles observations
de l’environnement magnétique de Triton au cours du temps, mais cela ne sera possible qu’avec
l’envoi d’une mission au long cours dans le système neptunien.
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CHAPITRE V

FUTURES MISSIONS

1 Une mission vers Triton ?

Cette partie est basée sur plusieurs articles qui font la promotion d’une mission vers
Neptune et Triton. La majorité des points évoqués sont tirés de l’article de Hansen et al.
(2021) (ces points sont d’ailleurs également évoqués dans les autres articles cités ci-après),
que nous avons également complétés à partir des articles de Rymer et al. (2021), Blanc
et al. (2021) et Masters et al. (2014).

Vous l’aurez compris, un grand nombre de questions restent en suspens au sujet de Triton, bien
que la mission Voyager 2 ait révolutionné notre compréhension de ce corps lointain du Système
solaire. En effet, à ce jour aucune mission n’est retournée explorer les systèmes des planètes géantes
glacées depuis Voyager 2. Les seules connaissances additionnelles proviennent donc de quelques
rares observations qui reposent sur des avancées technologiques importantes. C’est pourquoi la
communauté scientifique s’organise depuis quelques années pour demander la planification (et donc le
financement) d’une mission spatiale d’envergure pour combler nos lacunes à propos de ces mondes. En
effet, même une mission "simple" qui n’effectuerait qu’un survol de ces planètes avec des instruments
embarquant une technologie actuelle serait forcément une révolution en comparaison de Voyager 2,
dont les instruments reposaient sur des technologies des années 1960.

Dans cette partie, nous allons synthétiser les principales questions toujours en suspens pour
Triton, et qui nécessitent l’envoi d’une mission spatiale. Nous présenterons également les méthodes
qui devront être employées pour répondre à ces interrogations.

• Distribution des glaces à la surface

Depuis les observations des années 1990-1995, de nouvelles glaces de surface ont été identifiées à
la surface de Triton, comme celles de H2O, et possiblement celles de HCN et C2H6. La composition
des glaces à la surface de Triton est donc mieux connue mais ce n’est pas le cas de leur distribution,
car les observations terrestres n’ont pas une résolution spatiale suffisante pour la déterminer. La
distribution des glaces au pôle nord est d’ailleurs toujours inconnue, car le survol de Voyager 2 a eu
lieu lorsque cet hémisphère se trouvait dans la nuit polaire. Cela empêche donc de mieux comprendre
et contraindre le transport saisonnier des volatils. Mieux contraindre la composition des glaces de
surface permettrait également de mieux comprendre les reliefs observés lors du survol. Ces derniers
suggérent en effet la présence de matériaux rigides comme des glaces d’eau, de NH3-H2O, CO2 voire
de SO2. Pour cela, un instrument d’imagerie spectrale proche infrarouge (1-5µm) est nécessaire et
permettrait de cartographier la surface, car les glaces de N2, CH4, CO, CO2 et H2O ont des bandes
d’absorption liées à leurs niveaux vibrationnels à ces longueurs d’onde.
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• Un monde océan ?

Voyager 2 a observé des panaches de matière organique qui s’élevaient jusqu’à 8 km d’altitude.
Ces panaches suggèrent une connexion entre la surface et la sub-surface. De plus, l’observation
d’une surface "jeune" suggère un resurfaçage qui pourrait être lié au cryovolcanisme. L’hypothèse
d’un océan sub-surfacique émerge donc de façon assez naturelle. Cet océan serait maintenu par un
chauffage dû aux forces de marées gravitationnelles d’obliquité. Sa possible interaction avec de la
matière organique pose également la question de l’habitabilité de Triton. Mais pour cela, l’existence
de cet océan doit être confirmée, et dans ce cas, sa composition et les processus d’interaction avec
la surface doivent être caractérisés. Le cryovolcanisme pourrait par exemple être alimenté par la
glaciation progressive de la couche de glace superficielle, qui mettrait l’océan sub-surfacique sous
pression. Ce phénomène pourrait également provoquer des cassures qui permettraient au liquide
d’être transporté jusqu’à la surface.
La détection de l’océan subsurfacique pourrait se faire de plusieurs manières.

- Du fait de la configuration complexe du champ magnétique de Neptune et de l’orbite fortement
inclinée de Triton, le champ ressenti par le satellite varie fortement au cours du temps, avec
des périodes combinées de 14 et 141 heures. Un océan serait sensible à ce champ magnétique
et produirait un champ induit qui pourrait être détecté par un orbiteur, comme cela a été fait
pour Ganymède et Europe, par exemple, avec la sonde Galileo. La détection pour Triton serait
même plus simple que sur le satellite galiléen, du fait de la faible densité du plasma dans sa
zone orbitale, ce qui rendrait le signal inductif facilement identifiable.

- Si Triton possède un océan, celui-ci devrait être sensible aux forces de marées d’obliquité, et
ainsi impacter la surface et la gravité de Triton, comme c’est le cas pour Europe.

- Faire une mesure directe de la composition des panaches avec un spectromètre de masse
(similaire aux instruments INMS de la mission Cassini et PEP-NIM de JUICE) permettrait
de déterminer s’ils contiennent du sel, comme sur Encelade. Cela serait un fort indicateur
de la présence d’eau liquide en interaction avec des silicates. Cette technique ne permettrait
cependant pas de déterminer si l’océan est global ou non.

Ces techniques peuvent bien sûr être combinées afin de caractériser au mieux cet océan.

• Le transport saisonnier de volatils

Depuis le survol de Voyager 2, il est clair que l’atmosphère de Triton est à l’équilibre de vapeur
saturante avec les glaces de N2. Ces glaces subliment de l’hémisphère le plus ensoleillé, et le gaz
de N2 est transporté dans l’autre hémisphère, où il condense. La pression atmosphérique de Triton
devrait donc varier au cours du temps, au gré de saisons plus ou moins extrêmes avec une période
supérieure à 600 ans (voir Chapitre II, partie 3.1 pour plus de détails). Cette variation a été observée
depuis la Terre, grâce aux occultations stellaires. Cependant, plusieurs questions subsistent : on
ne connait par exemple pas avec certitude la composition du sol de l’hémisphère sud, et on ne sait
pas si une calotte polaire est présente au pôle nord. L’observation de cet hémisphère permettrait
également de contraindre la quantité de volatils transferés depuis l’hémisphère sud, et ainsi de mieux
comprendre le cycle saisonnier, ce qui sera utile pour produire des modèles climatiques plus précis.
Pour cela, imager avec une bonne précision la surface de Triton, et en particulier l’hémisphère nord,
est nécessaire. Cette cartographie, si elle est suffisamment précise, permettrait également de mettre
en évidence des reliefs spécifiques, comme des dunes, qui donneraient des indications précieuses au
sujet des vents.
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1. Une mission vers Triton ?

• Les panaches de matière organique

Des panaches de matière organique ont été observés par Voyager 2 (voir le partie 3 du chapitre
II). Après le survol, il était supposé que ces panaches étaient générés par le rayonnement solaire, qui
chaufferait des cavités situées sous la glace de surface. Ce chauffage conduirait à une surpression et à
une éjection de matière sous la forme d’un geyser. Ce modèle ne convainc cependant pas totalement,
car il nécessiterait un réservoir de matière important (de l’ordre de 10 km3 !). De plus, ce genre
de panaches n’a pas été observé sur Pluton. Mais il est possible que les panaches de Triton soient
similaires à ceux observés sur Encelade, qui sont générés par la fonte de la base de la couche de glace
surfacique, et où le panache se forme lorsque cette matière est exposée à la surface.

Dans tous les cas, étudier ces panaches permettrait d’en apprendre plus sur l’intérieur de Triton,
qu’il comporte un océan ou non. Le manque de connaissances sur la topographie du terrain où les
panaches se forment est également problématique pour comprendre leur origine.

• L’ionosphère de Triton et son interaction avec la magnétosphère de Neptune

L’ionosphère de Triton ne semble pas pouvoir être expliquée par le seul biais de la photoionisation
(d’après les précédents modèles de cette atmosphère). De ce fait, une source secondaire d’ionisation,
les électrons magnétosphériques, est évoquée dans la majorité des modèles d’atmosphère de Triton.
Cependant, Voyager 2 n’est pas passée suffisamment près de Triton pour permettre de caractériser
son environnement, et il est donc impossible de connaître précisémment la quantité d’électrons qui
précipitaient dans son atmosphère au moment du survol. À ce jour, on ne peut donc toujours pas
dire avec certitude qu’elle est la principale source d’ionisation dans cette atmosphère. La quantité
d’ions qui proviennent de cette ionosphère et peuplent la magnétosphère de Neptune est également
incertaine, de même que l’effet de ces ions sur les aurores de la planète.

L’étude précise de l’environnement magnétique de Triton permettrait donc d’améliorer signi-
ficativement la modélisation de son ionosphère, de mieux comprendre la chimie qui s’y déroule,
et inversement, de mieux comprendre l’impact de Triton sur la magnétosphère et sur les aurores
neptuniennes.

• L’habitabilité dans le Système solaire et au-delà

Triton est un cas caractéristique de monde glacé, situé loin de son étoile, mais qui pourrait tout de
même abriter un océan liquide, permanent ou non, sous sa surface. Comme de la matière organique
a été détectée à sa surface, la question de l’interaction entre cet océan et cette matière reste entière,
mais elle est importante pour déterminer si la vie pourrait se développer sur ce type de monde. De
plus, de nombreux corps glacés ont été détectés dans les confins du Système solaire, et ces corps
sont sans doute plus semblables à Triton qu’aux satellites galiléens... Et il est peu probable qu’une
mission aille les étudier à cause de leur distance à la Terre. Étudier Triton est donc le meilleur moyen
d’en apprendre plus sur ces corps.

• Quelle mission pour quelles découvertes ?

Une mission qui n’effectuerait qu’un seul survol de Triton ne permettrait pas une aussi bonne carac-
térisation qu’un orbiteur qui l’étudierait sur une période plus longue. Mais la quantité d’informations
récoltables par une sonde mieux équipé que Voyager 2 serait déjà substantielle : cela permettrait de
confirmer ou infirmer la présence d’un océan subsurfacique, de cartographier l’hémisphère nord de
Triton, d’étudier sa structure interne, ses glaces de surface, le cryovolcanisme, la source des panaches
ainsi que son atmosphère et son ionosphère.
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Une mission plus importante, de type "flagship" (comme Cassini-Huygens par exemple), per-
mettrait une bien meilleure caractérisation de la surface et du transport de volatils, d’étudier
l’environnement magnétique de Triton et sa variabilité, mais aussi de potentiellement faire de nou-
velles découvertes qui ne seront possibles qu’avec un suivi temporel étendu. Le plus grand nombre
d’instruments embarqués par un orbiteur est un autre de ses avantages, car le champ scientifique
explorable est plus vaste et implique la mobilisation d’une plus grande communauté.

2 A-t-on une chance de voir une mission pour Triton dans les
prochaines années ?

2.1 Le Decadal Survey

Pour le moment, les principales opportunités de mission vers Triton se trouvent du côté de la NASA.
Au début de la thèse, une mission de survol de Triton, TRIDENT, était en compétition pour être
financée par le Discovery Program. Elle devait être lancée en 2025-2026 et effectuer un survol de
Triton, à la manière de New Horizons pour Pluton. Mais en 2021, elle a été abandonnée au profit de
deux missions vers Vénus (VERITAS et DAVINCI+).

La communauté qui soutient une mission vers Uranus et Neptune a été très active ces dernières
années en prévision de la publication du Decadal Survey américain. Ce rapport de la National Science
Foundation fait des recommandations à la NASA sur les missions à financer en priorité du fait de
leur haut intérêt scientifique. Lors du précédent rapport, publié en 2013, une mission vers Uranus
était classée en troisième place des missions les plus importantes, derrière le rover martien qui est
devenu le rover Perseverance et la mission Europa Clipper, qui devrait être lancée en octobre 2024.

Le concept d’orbiteur vers Neptune qui a été mis sur pied ces dernières années dans l’optique de
ce rapport est la mission Odyssey, dont une description complète des objectifs, instruments et plan
de mission est donnée dans Rymer et al. (2021). Cet orbiteur utiliserait un lanceur SLS (lanceur
lourd de la NASA) et utiliserait une assistance gravitationnelle de Jupiter ou un étage de propulsion
électrique pour atteindre Neptune en un temps raisonnable. Il se placerait en orbite rétrograde autour
de Neptune afin d’étudier la planète en détails et effectuer plusieurs survols de Triton pour répondre
aux questions évoquées dans la partie 1.

Le nouveau rapport décadal sur les missions à mettre en place entre 2023 et 2032 a donc été
publié en 2022 (Committee on the Planetary Science and Astrobiology Decadal Survey, 2022). Cette
fois-ci c’est bien une mission vers Uranus qui a été indiquée comme mission de plus haute priorité.
En revanche, la mission vers Neptune, représentée par le projet Odyssey n’a pas été retenue pour
cette décennie, en particulier du fait d’incertitudes sur le lancement de la mission pendant la fenêtre
temporelle du rapport, et des contraintes sur sa trajectoire (assistance gravitationnelle), le lanceur et
le possible besoin d’un étage de propulsion additionnel. Tout ceci est de plus couplé à un potentiel
manque de générateurs nucléaires pour alimenter la mission.

Cependant, ce n’est pas parce que l’orbiteur vers Neptune n’a pas été classé comme mission
prioritaire qu’aucune mission vers Triton n’a une chance de voir le jour. En effet, le Decadal Survey
classe les missions principales de type orbiteur (flagships, qui coûtent plusieurs milliards de dollars),
mais également des thèmes pour des missions plus modestes, appelées missions New Frontiers. Le
budget de cette classe de mission est inférieur à 850 millions de dollars, et deux missions de ce type
sont généralement financées par décennie. Les deux nouvelles missions envisagées dans le Decadal
Survey sont les missions NF6 et NF7.
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Un des thèmes de mission pour NF7 porte sur l’étude de Triton : Triton Ocean World Surveyor.
Ce thème de mission serait en compétition avec sept autres, non retenus pour NF6, ainsi qu’avec de
possibles nouveaux concepts qui émergeraient dans les prochaines années. Cette mission impliquerait
un orbiteur, qui se placerait en orbite autour de Neptune et effectuerait plusieurs survols de Triton.
Ses observations seraient dédiées à la détermination de la présence ou non d’un océan sub-surfacique,
la caractérisation de la surface et des panaches, l’étude de l’interaction entre l’atmosphère et la
magnétosphère de Neptune et enfin à l’étude détaillée de atmosphère.

2.2 Et l’ESA ?

Du côté européen, le rapport Voyage 2050 conseille l’ESA sur les missions à mettre en place entre
2035 et 2050. Dans ce rapport, un des trois thèmes retenus pour les missions principales porte
sur l’exploration des lunes des planètes géantes. Cette exploration s’inscrirait dans le prolonge-
ment de l’exploration du système kronien par Cassini-Huygens et du système jovien par la mission
JUICE, qui a été lancée cette année. Cette sonde sera d’ailleurs la première à se placer en orbite
autour d’une lune glacée, puisque la mission se terminera par une phase en orbite autour de Ganymède.

Cette future mission aurait pour but d’étudier l’habitabilité de ces lunes, en étudiant leur structure
interne et leur océan subsurfacique. Pour cela, le lien entre l’environnement interne et proche de la
surface doit être étudié (échanges de matière et d’énergie, rôle des processus dynamiques et de la
magnétosphère de la planète). Cette mission chercherait aussi, à distance ou in situ, des biosignatures
dans l’atmosphère et dans les panaches des mondes océans. Ces observations pourraient mettre en
évidence une chimie prébiotique. Les cibles privilégiées pour ce type de mission seraient Titan ou
Encelade dans le système kronien, ou Europe et/ou Io dans le système jovien.

Concernant une mission vers Neptune, le document stipule que même si une mission vers les
géantes glacées est nécessaire pour combler nos lacunes concernant cette classe de planètes, une telle
mission dépasse le budget alloué aux missions principales de l’ESA (pour un orbiteur avec une suite
instrumentale permettant une caractérisation complète du système). Les auteurs mettent donc en
avant la nécessité d’une collaboration internationale pour une telle mission. Ils proposent donc de
développer une mission de classe "Moyenne", qui viendrait s’ajouter à une mission développée par un
partenaire, comme cela avait été fait pour la mission Cassini-Huygens. Cette contribution pourrait
être une sonde atmosphérique, un atterriseur pour Triton ou un instrument important.

À ce jour, aucune mission vers Neptune et/ou Triton n’a donc été sélectionnée. Du fait de la
complexité d’une telle mission et des calendriers de la NASA et de l’ESA, il semble peu probable
qu’une telle mission soit développée avant plusieurs années. On peut tout de même espérer que les
projets développés pour le Decadal Survey et la volonté de l’ESA de collaborer à une mission de
ce type permettront à un futur projet de mûrir et d’être sélectionné, afin de révolutionner notre
compréhension de ces corps lointains.
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CHAPITRE VI

CONCLUSION GÉNÉRALE

Le but premier de ce travail de thèse était de développer un nouveau modèle photochimique à une
dimension de l’atmosphère de Triton, à l’aide d’un réseau chimique beaucoup plus complet et mis
à jour (avec de nouvelles constantes de réaction) en comparaison de ceux utilisés dans les derniers
modèles publiés en 1995 (Strobel & Summers, 1995; Krasnopolsky & Cruikshank, 1995). Ce nouveau
modèle est en effet nécessaire pour préparer une potentielle nouvelle mission spatiale dediée à l’étude
de Neptune et son système, car la demande pour une telle mission est de plus en plus forte au sein
de la communauté scientifique. Cette demande grandissante vient de la méconnaissance actuelle des
géantes glacées (Uranus et Neptune) et de leurs systèmes. En effet, la seule mission à avoir étudié ces
corps est Voyager 2, qui a survolé ces planètes en 1986 et 1989, respectivement. Cependant, suite à cet
unique survol, nos connaissances restent rudimentaires en comparaison de celles que nous possédons
pour Jupiter et Saturne, qui ont été étudiées par plusieurs missions au long cours ces dernières années
(e.g. Juno, Cassini, Galileo). La nécessité d’une mission spatiale est d’autant plus forte que malgré les
progrès instrumentaux réalisés depuis les années 1990, nous ne pouvons pas étudier Neptune et Tri-
ton depuis la Terre dans de bonnes conditions, car ces deux corps sont situés à 29 UA de notre planète.

Lors de son survol, Voyager 2 a observé sur Triton une atmosphère ténue de N2, ainsi que du
CH4 proche de la surface. Comme ces deux composés sont les plus abondants dans l’atmosphère de
Titan, nous avons basé le développement du modèle photochimique de l’atmosphère de Triton sur un
modèle déjà existant de l’atmosphère de Titan (Dobrijevic et al., 2016). Cela nous a permis d’utiliser
le réseau chimique de ce modèle, qui prenait en compte plus de 150 composés atmosphériques et
1500 réactions chimiques. Cette complexité est en effet nécessaire pour reproduire les observations de
la mission Cassini-Huygens et les observations récentes d’ALMA.

Pour commencer, nous avons adapté les différents paramètres d’entrée du modèle à Triton. Nous
avons utilisé les profils de température et de concentration de Strobel & Zhu (2017), testé plusieurs
profils du coefficient de diffusion turbulente Kzz issus de la littérature et ajouté la prise en compte
du flux interplanétaire, qui n’est pas négligeable sur Triton au contraire de Titan. Nous avons ainsi
remarqué que Kzz avait un impact important sur les résultats de notre modèle. Or, le profil que
nous utilisons a été déterminé par Strobel & Summers (1995), uniquement à partir des mesures de
CH4 proches de la surface effectuées par Voyager 2 (Herbert & Sandel, 1991). Ce coefficient est donc
mal contraint et des nouvelles observations sont nécessaires pour mieux le caractériser.

Nous avons également ajouté la prise en compte de la précipitation d’électrons depuis la magné-
tosphère de Neptune. Pour cela, nous avons utilisé un profil d’électro-ionisation basé sur les travaux
de Strobel et al. (1990a), que nous avons modifié en suivant les recommandations de Summers &
Strobel (1991) et Krasnopolsky et al. (1993).
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Nous avons ensuite entrepris de compléter le réseau chimique initial, afin de mieux prendre en
compte la différence de composition entre l’atmosphère de Triton et celle de Titan. En effet, les
espèces atomiques comme N, C et O sont abondantes dans la thermosphère de Triton, là où les
composés moléculaires dominent sur Titan. Le réseau a donc été complété pour mieux prendre en
compte la chimie de ces composés atomiques et des ions associés. Au final, notre réseau utilise 220
composés atmosphériques et 1 771 réactions. Nos modifications sur le réseau chimique n’ont eu aucun
impact sur les résultats du modèle de l’atmosphère de Titan, ce qui confirme que ces réactions sont
négligeables pour cette atmosphère.

Avec cette première version du modèle, nous avons calculé la composition atmosphérique de
Triton. Nous avons trouvé que le principal composé neutre est N2, et que les abondances des autres
composés majoritaires varient fortement en fonction de l’altitude. Proche de la surface, les composés
moléculaires comme CO, CH4 et H2 sont les plus abondants. Dans la thermosphère, ce sont en
revanche les composés atomiques commes N, C et O(3P). L’abondance de CH4 diminue rapidement
avec l’altitude du fait de sa dissociation par le rayonnement Lyman-α solaire et interplanétaire. Cette
dissociation est source de H2 et de H, mais aussi de radicaux, qui réagissent entre eux pour former des
hydrocarbures plus lourds. Le plus abondant de ces hydrocarbures est C2H4, suivi de C2H6 et C2H2.
Tous ces composés condensent en dessous de 50 km d’altitude du fait de la très faible température
atmosphérique proche de la surface.

Le principal ion de l’ionosphère d’après notre modèle est C+, qui est principalement produit par la
réaction d’échange de charge entre N+

2 et C. Les autres ions abondants dans cette zone atmosphérique
sont N+, H+ et N+

2 . Nous avons étudié les taux de réaction nominaux des différentes réactions du
réseau chimique pour trouver les réactions les plus importantes qui produisent ou détruisent les
principaux composés de l’atmosphère de Triton. Nous appelons ces réactions les réactions chimiques
clés. Cette étude a confirmé que les réactions d’ionisation de N2 (photoionisation et électro-ionisation)
ont un impact significatif sur la chimie atmosphérique. Elles sont en effet source de N+

2 , N+ et N, qui
réagissent ensuite avec les autres espèces atmosphériques. N réagit en particulier avec les produits de
photolyse de CH4. Ces réactions sont très importantes pour la chimie atmosphérique proche de la
surface.

Nous avons ensuite étudié la propagation des incertitudes sur les constantes de réaction dans le
modèle. Du fait de la faible température de l’atmosphère de Triton (<100K), ces incertitudes sont
importantes car les constantes de réaction sont généralement mesurées autour de 300K. Pour cela,
nous avons utilisé une procédure Monte Carlo, où nous avons tiré aléatoirement les valeurs de toutes
les constantes de réaction du réseau. Nous avons effectué 250 tirages et avons ensuite implementé
ces 250 jeux de constantes de réaction dans notre modèle pour étudier l’effet de ces changements
sur les résultats. Nous avons trouvé que les incertitudes sur les fractions molaires de la majorité des
principaux composés atmosphériques sont importantes, et que certaines distributions de fractions
molaires comportent des bimodalités épistémiques. Dans l’optique de réduire les incertitudes sur nos
résultats, nous avons effectué des études de sensibilité globales, afin d’identifier quelles réactions ont
le plus d’impact sur les incertitudes finales. Nous appelons ces réactions les réactions clés pour les
incertitudes. Celles-ci doivent être (re)mesurées en priorité à des températures proches de celle de
l’atmosphère de Triton afin d’améliorer la pertinence de nos résultats.

158



Cependant, avec cette première version, et bien que nous retrouvions des concentrations de N2 et
N conhérentes avec les observations de Voyager 2, nous obtenions une concentration électronique
significativement supérieure aux observations. Comme la principale source d’ionisation dans cette
version du modèle est l’électro-ionisation, nous avons entrepris de coupler notre modèle photochimique
avec un modèle de transport électronique. Nous avons donc collaboré avec des collègues de l’IPAG,
qui nous ont donné accès au code TRANS-Jupiter. La famille de codes TRANS* est constituée de
plusieurs modèles qui ont été utilisés pour étudier le transport des électrons dans les atmosphères
de plusieurs corps du Système solaire. Pour cela, ils résolvent l’équation de Boltzmann dissipative.
Avec un collègue doctorant, nous avons récupéré la version utilisée pour Jupiter, que nous avons
traduite de Fortran 77 à Fortran 90, et rendue générique. Ce nouveau code, TRANSPlanets, a
ensuite été validé en comparant ces résultats à ceux des modèles TRANS-Jupiter, TRANS-Titan et
TRANS-Uranus.

Avant de coupler ce modèle à notre modèle photochimique, nous avons commencé par modéliser
le système Neptune-Triton, afin d’étudier l’évolution temporelle de l’environnement magnétique du
satellite. En effet, le champ magnétique de Neptune et son interaction avec Triton sont complexes,
ce qui rend la précipitation électronique très variable en fonction du temps. Nous avons donc étudié
la variation du champ magnétique et de la position de Triton dans la magnétosphère de la planète au
cours du temps, en fonction du modèle de dipôle magnétique utilisé. À la suite de cette étude, nous
avons déterminé la valeur moyenne du champ magnétique au niveau de Triton et le facteur d’échelle
orbital morb, qui permet de calculer la précipitation moyenne à partir du flux électronique mesuré
proche de l’équateur magnétique de Neptune.

Ces paramètres ont ensuite été implémentés dans TRANSPlanets. Nous avons couplé ce dernier
au modèle de photochimie en utilisant des variables d’entrée communes et en utilisant les profils de
concentration issus du modèle de photochimie en entrée de TRANSPlanets. Cela nous a permis de
calculer les profils d’électro-ionisation et électro-dissociation, que nous avons ensuite injectés dans le
modèle de photochimie. Suite à ce couplage, nous avons utilisé deux principaux jeux de variables
d’entrée dans TRANSPlanets. Le premier est similaire à celui présenté dans Strobel et al. (1990a),
et le second utilise nos résultats issus de la modélisation du système Neptune-Triton. Dans ce cas, le
flux de précipitation est modifié d’après les recommandations de Sittler & Hartle (1996).

Les résultats du modèle photochimique nous ont permis d’exclure le premier jeu de variables
d’entrée, car il ne permet pas de reproduire un profil de concentration électronique cohérent avec les
observations de Voyager 2. Avec le second jeu de variables, nous avons alors observé que l’utilisation
des sorties de TRANSPlanets menait à une baisse significative du taux d’électro-ionisation, ce qui
nous permet de reproduire le profil électronique observé. Nous avons obtenu ce résultat sans effectuer
de modifications arbitraires sur les profils d’électro-ionisation, comme effectué dans Summers &
Strobel (1991), Strobel & Summers (1995) et Krasnopolsky & Cruikshank (1995).

Nous avons ensuite décrit en détails les principaux processus chimiques qui participent à la
production et à la perte des principaux composés neutres, hydrocarbures, nitriles, ions et radicaux
de l’atmosphère de Triton. Avec ce nouveau modèle, on trouve que la principale source d’ionisation
est la photoionisation et non l’électro-ionisation, bien que ce résultat dépende des hypothèses que
nous avons faites sur la précipitation électronique. Il faut également noter que même si notre modèle
permet de reproduire les observations de concentration des différents composés effectuées par Voyager
2, d’autres études sont nécessaires pour confirmer nos résultats. En particulier, il nous faudra
quantifier l’influence de la précipitation électronique sur le profil thermique, afin de vérifier que nous
pouvons reproduire la température thermosphérique.
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Chapitre VI. Conclusion générale

Afin d’améliorer notre modèle, nous aurions besoin de nouvelles observations de plusieurs
paramètres physiques de l’atmosphère de Triton ou de son environnement. Par exemple, des
observations des profils d’abondance de différents composés pourraient nous aider à mieux contrain-
dre le coefficient Kzz. Une mesure de l’abondance atmosphérique de CO est également nécessaire,
car ce composé est important pour la chimie atmosphérique : il réagit avec les ions dans l’ionosphère
et c’est une source de carbone, dont dépend la production du principal ion C+. Plusieurs mesures
de l’environnement magnétique de Triton nous aideraient également pour la partie qui concerne le
transport électronique. En particulier, des mesures en fonction du temps de la géométrie des lignes
de champ au niveau de l’ionosphère, de la valeur du champ magnétique et des mesures des flux
électroniques hors et sous l’ionopause de Triton, permettraient de mieux contraindre l’interaction
atmosphère/magnétosphère et donc d’améliorer la modélisation de cette atmosphère.

Au moment d’écrire ce manuscrit, aucune mission vers Neptune ou vers Triton n’a été sélectionnée
par la NASA ou l’ESA. L’ESA a cependant manifesté son intérêt pour une collaboration sur une
mission d’envergure dédiée à l’étude des géantes glacées (Voyage 2050). D’après le Decadal Survey
publié l’an dernier (Committee on the Planetary Science and Astrobiology Decadal Survey, 2022),
il reste une possibilité pour une mission New Frontiers vers Triton, mais la date de sélection de
cette mission n’est pas encore connue. Une mission de grande envergure vers Neptune n’est pour
le moment pas envisagée, bien que ce type de mission soit le plus à même de répondre à toutes les
questions que nous nous posons à propos de la planète et de son satellite depuis plus de 30 ans. Nous
risquons donc de devoir patienter pendant encore de longues décennies avant d’en apprendre plus sur
ces corps lointains...
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ANNEXE A

DONNÉES UTILES

Dans cette annexe, nous donnons plusieurs tables avec des données utiles à la compréhension du
manuscrit :

• Dans la Table A.1, on présente les principaux composés de l’atmosphère de Triton.

• Dans la Table A.2, on donne les valeurs de quelques constantes utilisées de manière récurrente
dans le manuscrit.

• Dans la Table A.3, on liste les symboles et unités des principales variables utilisées dans le
texte. On note cependant que cette liste n’est pas exhaustive, et il arrive que certains symboles
soient réutilisés pour d’autres variables de façon ponctuelle dans le texte. Dans ce cas, c’est la
définition de la variable donnée dans le texte qui prévaut, et non celle de cette table.

Composé Nom Composé Nom

N2
Diazote

Azote moléculaire C2H2 Acétylène

CH4 Méthane C2H4 Éthylène

CO Monoxyde de carbone C2H6 Éthane

H Hydrogène atomique HCN Cyanure d’hydrogène

H2 Hydrogène moléculaire H+ Cation hydrogène / Proton

C Carbone C+ Cation carbone

O(3P) Oxygène N+ Cation azote

N(4S) Azote atomique
(non excité - état fondamental) N+

2 Cation diazote

N(2D) Azote atomique
(1er état excité) e− Électrons

TABLE A.1 − Principaux composés de l’atmosphère de Triton.
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Symbole Nom Valeur Symbole Nom Valeur

gs
Gravité de
surface de

Triton
0,78080 m.s−2 c

Vitesse de la
lumière 2,997924580.108 m.s−1

MT
Masse de
Triton 2,129.1022 kg e

Charge de
l’électron 1,602176634.10−19 C

Ps
Pression de
surface de

Triton
16 µbar G

Constante
gravitationnelle 6.67430.10−11 m3.kg−1.s−2

RT
Rayon de

Triton 1 352,6 km kB
Constante de
Boltzmann 1,38066210−23 J.K−1

RN
Rayon de
Neptune 24 765 km me

Masse de
l’électron 9,1093837015.10−31 kg

T s
Température
de surface de

Triton
37,8 K NA

Constante
d’Avogadro 6,02214199.1023 mol−1

TABLE A.2 − Constantes usuelles utilisées dans nos calculs.
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Symbole Nom Unité Symbole Nom Unité

B
Champ

magnétique T ou G m Masse g

D
Coefficient de

diffusion moléculaire cm2.s−1 morb
Facteur d’échelle

orbital -

E Énergie J ou eV n Concentration cm−3

F
Flux spectral
électronique e−.cm−2.s−1.eV−1 P Pression mbar

F̃ Flux actinique photons.cm−2.s−1.nm−1 Pv
Pression de

vapeur saturante mbar

Fr(300 K) Facteur d’incertitude
à 300 K - P

Taux de production
ou Puissance

cm−3.s−1

ou W

F
Facteur d’incertitude
global de la réaction - P

∫ Taux de production
intégré en altitude cm−2.s−1

F (ȳ)
Facteur d’incertitude sur la
fraction molaire moyenne - Φ

Flux dû au transport
ou Latitude magnétique

cm−2.s−1

ou ◦

g
Accélération

gravitationnelle cm.s−2 Ri
Rayon de

l’ionosphère cm

gr
Facteur d’extrapolation

pour les incertitudes - T Température K

H Hauteur d’échelle cm vlim Vitesse
d’échappement cm.s−1

k
Constante de

réaction cm3.s−1 ou cm6.s−1 sza Angle solaire zénithal ◦

Kzz
Coefficient de

diffusion turbulente cm2.s−1 yi Fraction molaire -

L Taux de perte s−1 z Altitude km

L̃ Taux de perte cm−3.s−1 λ Longueur d’onde nm

L̃
∫ Taux de perte

intégré en altitude cm−2.s−1 τ
Épaisseur optique

ou
Profondeur de collision

-

L-shell Coquille magnétique RN σ Section efficace cm2

TABLE A.3 − Principales variables utilisées dans le manuscrit.
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ANNEXE B

GLOSSAIRE

Les définitions présentées ci-dessous ont été construites à partir d’informations issues de diverses
sources. Ces dernières sont indiquées à droite de la définition.

Activité solaire L’activité solaire varie au cours du temps, selon un cycle
de 11 ans. Cette variation est mesurée par comptage des
tâches solaires (peu nombreuses à basse activité, nom-
breuses à haute activité). Cette variation à un impact
sur le flux émis par le Soleil. L’activité solaire est com-
munément donnée par la biais du coefficient F10.7, qui
caractérise le flux solaire à la longueur d’onde 10,7 cm.

[164]

Aérosol Particule liquide ou solide en suspension dans
l’atmosphère.

[34]

Angle solaire zénithal Angle d’incidence des rayons solaires. Cet angle a donc
un impact sur l’épaisseur d’atmosphère traversée par le
rayonnement, et donc sur l’altitude à laquelle l’énergie
est déposée.

[34]

Ceintures de radiations Tore de particules qui entoure l’équateur magnétique du
corps considéré. Les ceintures de radiations de la Terre
sont appelées "ceintures de Van Allen".

[156]

Composés volatils Composés qui pouvent sublimer à basse température, et
donc aux températures typiques des atmosphères plané-
taires.

[34; 148]

Condensation Changement de phase de la matière, de la phase gazeuse
vers la phase solide.
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Constante de réaction Cette constante est mesurée et/ou déterminée théoriquement
pour chaque réaction chimique et permet de calculer les taux
de perte des réactifs et le taux de production des produits.
Sa dimension dépend du type de réaction considérée (voir
partie 1.2).

Cornet polaire "Entonnoir" créé par les lignes de champ magnétique et qui
convergent vers les pôles. Les particules chargées peuvent
passer par ces cornets et atteindre l’atmosphère du corps, ce
qui peut provoquer des aurores.

[156]

Cryovolcanisme Volcanisme qui a lieu dans des environnements à très basse
température. Ce n’est donc pas de la lave qui est éjectée lors
des éruptions, mais des composés tels que l’eau, le méthane,
l’ammoniac ou le dioxyde de soufre. Il a été observé sur
plusieurs satellites du Système solaire comme Io et Encelade.

[35; 34]

"Curvature drift" Phénomène de dérive du plasma magnétosphériques dû à
la courbure des lignes de champ magnétique. À cause de
la courbure de ces lignes de champ, les particules chargées
sont soumises à une force centrifuge qui les fait dériver
perpendiculairement à cette force et au champ magnétique.

[17]

Diffusion ambipolaire Dans un plasma faiblement ionisé, les électrons, qui sont
plus légers que les ions, auront tendance à diffuser plus rapi-
dement. Cette différence créé alors un champ de polarisation
qui permet aux ions de diffuser à la même vitesse que les
électrons. Cette diffusion est la diffusion ambipolaire.

[7]

Diffusion moléculaire Diffusion qui a lieu lorsque le profil de concentration d’un
composé neutre s’éloigne de son profil à l’équilibre hydro-
statique. Ce type de diffusion domine dans l’hétérosphère.
Son effet est de faire diffuser vers le bas de l’atmosphère les
composés qui ont une masse supérieure à la masse moyenne
de celle-ci, et diffuser vers le haut ceux qui sont plus légers.
Le coefficient associé est généralement noté D.

[34]

Diffusion turbulente Diffusion qui rassemble un ensemble de phénomènes atmo-
sphériques (turbulence, vents, ...) qui ont pour effet de
mélanger l’atmosphère. Elle domine dans l’homosphère et
est proportionnelle à l’écart entre la concentration d’un com-
posé et la concentration totale. Le coefficient associé est
généralement noté Kzz.

[34]
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Épaisseur optique C’est une grandeur qui permet de quantifier la transparence
d’un milieu. Elle est calculée par rapport à la fraction du rayon-
nement mesuré à un certain point du milieu et du rayonnement
initial : τ = − ln

(
I(λ)
I0(λ)

)
.

L’épaisseur optique est donc différente en fonction de la
longueur d’onde. Dans une atmosphère planétaire, cette
grandeur est importante pour comprendre où une certaine ra-
diation est absorbée : en haut de l’atmosphère, on a τ(λ) = 0,
puis τ augmente au fur et à mesure que la lumière traverse une
épaisseur de plus en plus importante d’atmosphère. Le niveau
d’altitude où τ(λ) = 1 est le niveau où l’absorption à cette
longueur d’onde est maximale.

[151]

Exobase Altitude à laquelle le libre parcours moyen des particules at-
mosphériques est égal à leur hauteur d’échelle. Au-dessus de
ce niveau se trouve l’exosphère, zone de l’atmosphère où les
collisions sont négligeables. De ce fait, certaines particules
peuvent s’échapper de l’atmosphère.

[34]

"Flagship" Nom utilisé pour désigner les grandes missions d’intérêt
stratégique de la NASA (Large Strategic Science Missions), et
donc une mission avec un coût conséquent, qui embarque un
grand nombre d’instruments et produit un important retour sci-
entifique. Ces missions coûtent plusieurs milliards d’euros/de
dollars. Par exemple, les missions Cassini, Mars 2020 et le
télescope James Webb font partie de cette classe de missions.

[161; 154]

Force de marée
gravitationnelle Force qui déforme un objet du fait de la différence entre la

gravité ressentie entre les différentes parties de l’objet, le long
de la ligne entre le centre de masse de l’objet considéré et de
l’objet attractif. C’est cet effet qui produit les marées sur Terre
(attraction gravitationnelle de la Lune plus forte du côté de la
Terre où se trouve la Lune).

[168]

Galileo Mission de la NASA qui a étudié Jupiter et ses principaux
satellites (Io, Europe, Ganymède et Callisto) entre 1995 et
2003. Elle embarquait également une sonde qui a été envoyée
dans l’atmosphère de Jupiter.

[152]

Hauteur d’échelle
H(z)

Longueur typique de variation de la pression atmosphérique.
Cette dernière diminue d’un facteur e ≈ 2, 72 tous les H kilo-
mètres. Elle est différente pour chaque composé chimique et
se calcule comme H(z) = kBT (z)

mig(z)
, où kB est la constante de

Boltzmann, T (z) la température à l’altitude z, mi la masse
du composé considéré et g(z) l’attraction gravitationnelle. La
hauteur d’échelle atmosphérique se calcule en remplaçant mi

par la masse moyenne de l’atmosphère au niveau d’altitude
considéré.

[34]
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Homopause Niveau d’altitude à laquelle le coefficient de diffusion molécu-
laire Di(z) d’une certaine espèce est égal au coefficient de dif-
fusion turbulente Kzz(z). Au-dessous de l’homopause se trouve
l’hétérosphère, et en dessous l’homosphère.

[34]

Hydrocarbure Espèce chimique composée uniquement de carbone et
d’hydrogène.

[153]

Infrarouge (IR) Partie du spectre électromagnétique située entre 700 nm et 1 mm. [165; 150]

"L-shell" Coquille magnétique. La L-shell d’un satellite qui orbite autour
d’une planète qui possède un champ magnétique dipolaire cor-
respond à la distance entre le centre du dipôle et le point où
la ligne de champ qui passe par le satellite intersecte l’équateur
magnétique.

[103]

Libre parcours
moyen Distance moyenne parcourue par une molécule entre deux colli-

sions succcessives dans un gaz.
[34]

Limbe Bord du disque de l’astre observé.

Lyman-α Raie principale de l’hydrogène atomique, émise lors de sa désexci-
tation de son premier niveau excité vers l’état fondamental. Elle
correspond à une longueur d’onde de 121,567 nm. Elle est impor-
tante car l’hydrogène est le principal élément chimique présent
dans l’Univers (et donc dans les étoiles).

[155]

Magnétogaine Région de la magnétosphère comprise entre l’onde de choc et la
magnétopause. La direction et la force du champ magnétique
dans cette zone varient de façon erratique.

[156]

Magnétopause Zone où la pression des particules de vent solaire est égale à la
pression produite par le champ magnétique du corps. C’est la zone
de convergence des particules du vent solaire de la magnétogaine
et du plasma de la magnétosphère interne. Elle est donc la
limite externe d’influence directe du champ magnétique du corps
considéré.

[156]

Magnétoqueue Zone qui s’étend dans le même sens de propagation que le vent
solaire. Cette zone s’étend bien au delà du corps qui produit le
champ magnétique, à l’arrière du corps par rapport au Soleil.

[156]

Magnétosphère Région de l’espace qui entoure un corps céleste où les particules
chargées sont impactées par le champ magnétique de ce corps.

[156]
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Matière organique Matière à la base de toute les formes de vie terrestre. Elle est
principalement basée sur le carbone, mais d’autres composés
comme l’hydrogène et l’oxygène y sont souvent associés. Bien
que reliée au vivant, cette matière peut également être produite
par des réactions chimiques non reliées à une forme de vie. C’est
pour cela que ce type de matière a été observé sur divers corps
du Système solaire (Mars, Titan, Triton, ...)

[127]

Monde océan Corps planétaire qui posséde une quantité importante d’eau
sous forme d’océan, que ce soit à sa surface ou en dessous.

[159]

"New Frontiers" Classe de mission de la NASA. Ces missions ont pour but
d’étendre notre connaissance du Système solaire. Ces mis-
sions sont de taille "moyenne" et sont donc moins importante
que les missions de type flagship. Les missions New Horizons,
OSIRIS-REx, JUNO et Dragonfly ont été/sont financées par ce
programme.

[157]

Nitrile Composé chimique qui possède un groupement C≡N. [158]

Onde de choc Couche externe de la magnétosphère, qui est la frontière entre
cette dernière et le milieu ambiant/interplanétaire. C’est à
partir de cette limite que les particules du vent solaire sont
ralenties.

[156]

Photolyse Processus chimique par lequel un composé chimique est dissocié
ou ionisé par des photons.

[34]

Point subsolaire Point où le Soleil est observé au zénith. À cet endroit, les rayons
solaires arrivent perpendiculairement aux plans atmosphériques.
La position de ce point varie en fonction des saisons.

[167]

Précession Variation de l’orientation de l’axe de rotation d’un corps en
rotation autour d’un autre axe. Un exemple de ce phénomène
est la précession des équinoxes terrestres : l’axe de rotation
terrestre bouge le long d’un cercle avec une période de 26 000
ans.

[147]

Pression de
vapeur saturante Pression limite qui peut être atteinte par un composé donné,

lorsque la phase gazeuse se trouve à proximité d’une autre phase
(solide ou liquide). Si celle-ci est dépassée, le composé se liquéfie
ou condense (voir partie 1.3 du chapitre II).

[34; 160]

Radical Espèce chimique qui possède un ou plusieurs électrons non
appariés sur sa couche externe. Ces espèces sont généralement
très réactives.

[162]
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Rayonnement
interplanétaire Rayonnement qui provient de la réémission de radiations par les

atomes présents dans l’espace interplanétaire. Il est négligeable
par rapport au flux solaire pour les planètes suffisamment
proches du Soleil (à partir de Saturne).

[33]

Saltation Processus de transport où des particules sont arrachées d’une
surface, transportées puis redéposées sur la surface par un
fluide (e.g. vent, eau).

[163]

Spectre
électromagnétique Classement des rayonnements électromagnétiques en fonction

de leur longueur d’onde ou de leur fréquence.
[165; 150]

Longueur 
d’onde
(m)

Type de 
rayonnement

102 101 100 10-1 10-2 10-3 10-4 10-5 10-6 10-7 10-8 10-9 10-10 10-11

Ondes radio Infrarouge Ultra-
Violet Rayons - X Rayons

GammaMicro-ondes
Visible

Spectromètre Un spectromètre est un appareil de mesure qui permet de dé-
composer une quantité observée en ses éléments simples qui cons-
tituent son spectre. En optique, il s’agit d’obtenir les longueurs
d’onde spécifiques qui constituent le faisceau lumineux (spectre
électromagnétique) tandis que, pour un mélange chimique, il
s’agira d’obtenir les masses spécifiques de chacune des molécules
(spectre de masse).

[166]

Sublimation Changement de phase de la matière, de la phase solide vers la
phase gazeuse.

UA Acronyme pour Unité Astronomique. C’est une unité de distance
qui correspond à la distance moyenne entre la Terre et le Soleil,
soit environ 150 millions de kilomètres (précisément 149 597
870,7 km).

[149]

Ultraviolet (UV) Partie du spectre électromagnétique située entre 10 nm et 400 nm. [165; 150]

Vent solaire Flux de particules éjectées depuis la haute atmosphère du Soleil.
Ce flux est composé de protons et d’électrons.

[169]

Voyager 2 Mission spatiale de la NASA lancée en 1977. Elle est la seule
sonde spatiale à avoir traversé (et donc étudié) les systèmes
jovien, kronien, uranien et neptunien pendant sa mission. La
sonde a quitté le Système solaire en 2018, mais continue d’envoyer
des signaux à l’heure actuelle.

[170]
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ANNEXE C

CHANGEMENT DE BASE POUR CALCULS
SYSTÈME NEPTUNE-TRITON

Dans cette partie, nous allons expliquer comment nous avons calculé l’angle correctif à appliquer
pour effectuer la transition entre la base du Système Horizons et celle utilisée par le Voyager Project
Steering Group (VPSG par la suite) et présentée dans Connerney et al. (1991). On rappelle que cette
modification est nécessaire pour placer correctement les DIE et retrouver les résultats publiés dans
Ness et al. (1989) et Acuña et al. (1993).

Dans les deux cas, les positions sont calculées dans des bases cartésiennes, bien que celles-ci soient
différentes. Dans les éphémérides du Système Horizons , l’origine du repère (x⃗H , y⃗H , z⃗H) est situé au
centre de Neptune, l’axe zH est orienté vers le pôle nord de Neptune (et est donc l’axe de rotation de
la planète) et les axes x⃗H et y⃗H sont dans le plan équatorial de la planète, avec x⃗H dirigé vers le
noeud ascendant de Neptune dans le plan ICRF. Cette base est donc fixe en fonction du temps.

Le repère VPSG (x⃗, y⃗, z⃗) a également pour origine le centre de Neptune et l’axe z⃗ est l’axe de
rotation de la planète. Les longitudes sont définies de façon à ce que la longitude de Voyager 2 à
3h56 UTC le 25 août 1989 soit 167,7◦O.

Le premier problème est que le repère VPSG est en rotation, et effectue une rotation par jour
neptunien, c’est à dire une rotation en 16,11 heures (d’après Connerney et al. 1991). Il nous faut
donc faire une première transition du repère Horizon, qui lui est stable, vers un repère en rotation
avec Neptune. Pour cela, on calcule la position du méridien zéro de Neptune à partir des données
Système Horizons dans le repère de l’IAU (International Astronomical Union). Pour cela, on se base
sur l’article de Archinal et al. (2018), qui donne des formules pour calculer la position du méridien
zéro de Neptune à la date de notre choix. Cette position est donnée par un angle entre le point
ascendant de Neptune (par rapport au plan ICRF) et le point où le méridien intercepte l’équateur de
la planète. Cet angle est noté W et se calcule comme :

W = 249, 978 + 541, 1397757× d− 0, 48 sin(N) (C.1)

où N est :
N = 357, 85 + 52, 316× T (C.2)

avec d l’intervalle en jours entre la date choisie et l’époque standard,
et T l’intervalle entre la date choisie et l’époque standard en siècles juliens.
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L’époque standard, J2000, est caractérisée par un temps JD qui correspond au 1er janvier 2000, 12 h
TDB (Temps Dynamique Barycentrique) tel que JD = 2 451 545,0 (Archinal et al., 2018). On peut
aisément calculer l’intervalle de temps entre notre date (25 août 1989, 3h56) et l’époque standard,
car le temps JD est fourni dans les fichiers Système Horizons. Le calcul de T se fait en divisant d
par 36 525.

Ainsi, pour la date qui nous intéresse, on trouve W = 258, 666◦. On peut donc effectuer un
premier changement de base et recalculer les coordonnées de Voyager 2 en prenant le méridien zéro
tel que défini par l’IAU comme axe de référence pour le calcul des longitudes (notons ce repère
(xM , yM , zM )). Après avoir effectué ce changement, on calcule la longitude de Voyager 2 à cette date
à partir de la formule suivante :

θV2 = arctan 2

(
yM
xM

)
= 99, 580◦ (C.3)

Dans ce repère, on n’obtient donc pas la même longitude que celle du repère VPSG. L’écart angulaire
est (car θV2 est -99,580◦O) :

∆ = 360− 167, 7− 99, 580 = 92, 720◦

On connait donc le décalage angulaire entre le méridien zéro du repère IAU et du repère VPSG, et
on sait comment la position du méridien zéro IAU varie au cours du temps par rapport à l’axe x⃗H
utilisé pour les données Horizons. Dans tous ces repères, l’axe vertical correspond à l’axe de rotation
de Neptune. Comme on connait les positions de Triton et de Voyager 2 dans le repère IAU, on va
effectuer un changement de base sur la position du centre du dipôle magnétique (qui est la position
d’intérêt premier pour nos calculs), du repère VPSG vers le repère IAU par une rotation d’un angle
(W −∆).
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ANNEXE D

VARIABLES D’ENTRÉE DE TRANSPLANETS

Dans cette partie, nous allons détailler les principales variables d’entrée de TRANSPlanets. Dans
l’ordre, nous présentons :

• Dans la Table D.1, les composés, produits de photolyse, produits d’électro-ionisation et électro-
dissociation, les niveaux d’énergie qui peuvent être excités par collision électron-neutre, ainsi
que les énergie de seuil pour chaque état de sortie. On note que les énergies de seuil ne sont
pas forcément les mêmes pour la photolyse et les réactions électron-neutre. Ces différences
apparaissent car nous définissons les énergies de seuil de photolyse de façon à utiliser l’entièreté
des données de section efficace pour ces processus, qui viennent du modèle de photochimie.
Pour les réactions électron-neutre, on utilise les seuils donnés dans les différentes sources
où nous récupérons ces sections efficaces (voir partie 5.2 du chapitre IV). Enfin, on note
que pour les réactions électron-neutre, on ne donne que les produit d’électro-ionisation et
d’électro-dissociation. Les états excités sont donnés dans la Table D.2.

• On donne ensuite sur la Figure D.1 les sections efficaces élastiques et d’électro-ionisation/dissociation
pour les composés considérés.

Composé Produits de
photolyse

Énergies seuil
(photolyse)

[eV]

Produits d’électro-
ionisation/dissociation

Énergies seuil
(électron-neutre)

[eV]

N2 N+N - N+
2 - N+ 9,72 - 15,69 - 24,80 N+N - N+

2 - N+ 12,00 - 15,58 - 30,00
N(4S) N+ 14,50 N+ 14,53
N(2D) - - N+ 12,15

C - - C+ 11,26
CO C + O(3P) - CO+ 11,48 - 13,93 C + O(3P) - CO+ 13,50 - 14,50

TABLE D.1 − Liste des composés atmosphériques considérés dans TRANSPlanets pour calculer
les taux d’électro-dissociation et d’électro-ionisation dans l’atmosphère de Triton. Pour chaque
composé, on donne les produits de photolyse, ainsi que les produits des réactions d’électro-ionisation
et électro-dissociation. Les énergies seuils pour chaque réaction sont également fournies.
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Annexe D. Variables d’entrée de TRANSPlanets

N2 N(4S) N(2D) C CO

Nom état
Énergie

seuil
[eV]

Nom état
Énergie

seuil
[eV]

Nom état
Énergie

seuil
[eV]

Nom état
Énergie

seuil
[eV]

Nom état
Énergie

seuil
[eV]

j=0−→2 0,0015 2D0 2,38 2P0 1,19 2s22p3s_3P 7,48 v=0−→1 0,2657
v=0−→1 0,5 2P0 3,57 2s2p3_3D 7,94 a3P 6,006
A3Su+ 6,169 2s2p3_3P 9,33 a’3S+ 6,863
B3Pg 7,353 2s22p3d_3D 9,71 A1P 8,024
W3Du 7,362 2s22p3d_3P 9,83 b3S+ 10,399
B’3Su- 8,165 2s2p3_3S 13,10 B1S+ 10,777
a’1Su- 8,399 C1S+ 11,396
a1Pg 8,549 E1P 11,524

W1Du 8,890
C3Pu 11,032
E3Sg+ 11,875
a"1Sg+ 12,255

TABLE D.2 − Liste des états excités des composés considérés dans TRANSPlanets pour calculer le transport des
électrons dans l’atmosphère de Triton. Ces états sont atteignables lors des collisions électron-neutre. Les données
viennent de différentes sources : de la base de données AtMoCiad Gronoff et al. (2021) (N2), Itikawa (2015) (CO),
Kato (1994) (N(4S) et N(2D)) et Suno & Kato (2006) (C).

FIGURE D.1 − Sections efficaces de collision élastique (gauche) et inélastique (droite) d’interaction électron-neutre
pour les cinq composés considérés dans TRANSPlanets pour étudier le transport des électrons dans l’atmosphère
de Triton. Pour les sections inélastiques, nous nous sommes restreints aux sections efficaces d’électro-ionisation et
d’électro-dissociation.
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ANNEXE E

PRINCIPALES RÉACTIONS DE
PRODUCTION ET DE PERTE DES
PRINCIPAUX COMPOSÉS DE
L’ATMOSPHÈRE DE TRITON

Dans cette annexe, nous donnons les tables avec toutes les réactions qui contribuent pour plus de
1% de la production ou perte intégrée des 18 composés majoritaires de l’atmosphère de Triton. Ces
composés sont, dans l’ordre choisi pour cette annexe :

N2 pages 178-179
CH4 pages 180-181
CO pages 182-183
N(4S) pages 184-185
N(2D) pages 186-187
H pages 188-189
H2 pages 190-191
C pages 192-193
O(3P) pages 194-195
C2H2 pages 196-197
C2H4 pages 198-199
C2H6 pages 200-201
HCN pages 202-203
C+ pages 204-205
N+ pages 206-207
N+

2 pages 208-209
H+ pages 210-211
et les électrons pages 212-213.

En plus des deux tables, une pour les réactions de production et une pour les réactions de perte,
nous traçons les taux de réaction en fonction de l’altitude.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

1 N2 :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(N2)

Altitude du
pic de production

[km]

1 H + HCNN −→ 1CH2 + N2 1,181.108 44,36% 10
2 CH3 + HCNN −→ C2H2 + H2 + N2 1,20.107 4,53% 10
3 N(4S) + NH −→ N2 + H 1,60.107 6,03% 41
4 N(4S) + CN −→ C + N2 3,31.107 12,42% 127
5 N(4S) + CNN −→ CN + N2 3,11.107 11,67% 127
6 N(4S) + N(4S) + M −→ N2 + M 1,47.107 5,54% 61
7 N2H+ + C −→ CH+ + N2 5,3.106 1,99% 121
8 N2H+ + CH4 −→ CH+

5 + N2 5,9.106 2,20% 61
9 N2H+ + e− −→ N2 + H 1,21.107 4,56% 97

TABLE E.1 − Principales réactions de production de N2. Le pourcentage correspond au rapport
du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de N2 (à noter que
nous avons enlevé la contribution de la réaction 1CH2 + N2 −→ 3CH2 + N2). Le pic de production
donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé, qui résultant de la réaction considérée,
est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(N2)

Altitude du
pic de perte

[km]

1 N2 + hν −→ N(2D) + N(4S) 1,94.107 7,01% 18
2 C + N2 + M −→ CNN + M 3.40.107 12,26% 127
3 CH + N2 + M −→ HCNN + M 1.336.108 48,20% 10
4 N2 + hν −→ N+

2 + e− 3,01.107 10,86% 390
5 N2 + e− −→ N+

2 + 2e− 2.42.107 8,75% 71
6 N2 + e− −→ N+ + N(2D) + 2e− 3,9.106 1,42% 71
7 N2 + e− −→ N(2D) + N(4S) + e− 2,12.107 7,67% 71

TABLE E.2 − Principales réactions de perte de N2. Le pourcentage correspond au rapport du taux
de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de N2 (à noter que nous avons enlevé la
contribution de la réaction 1CH2 + N2 −→ 3CH2 + N2). Le pic de perte donne l’altitude à laquelle
le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal.

178



1. N2 :

FIGURE E.1 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées
dans les Tables E.1 et E.2, respectivement.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

2 CH4 :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(CH4)

Altitude du
pic de production

[km]

1 H + CH3 + M −→ CH4 + M 4,6.106 41,87% 6
2 CH+

5 + CO −→ HCO+ + CH4 5,9.106 53,44% 61
3 C2H+

5 + C2H4 −→ C3H+
5 + CH4 3.105 2,43% 41

TABLE E.3 − Principales réactions de production de CH4. Le pourcentage correspond au rapport
du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de CH4. Le pic de
production donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction considérée
est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(CH4)

Altitude du
pic de perte

[km]

1 CH4 + hν −→ 1CH2 + H2 1,363.108 33,89% 10
2 CH4 + hν −→ 3CH2 + H + H 2,19.107 5,44% 10
3 CH4 + hν −→ CH + H2 + H 2,99.107 7,43% 10
4 CH4 + hν −→ CH3 + H 1,168.108 29,05% 10
5 CH + CH4 −→ C2H4 + H 9,09.107 22,61% 6
6 N2H+ + CH4 −→ CH+

5 + N2 5,8.106 1,46% 61

TABLE E.4 − Principales réactions de perte de CH4. Le pourcentage correspond au rapport du
taux de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de CH4. Le pic de perte donne
l’altitude à laquelle le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal.
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2. CH4 :

FIGURE E.2 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées
dans les Tables E.3 et E.4, respectivement.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

3 CO :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(CO)

Altitude du
pic de production

[km]

1 H + HCCO −→ 1CH2 + CO 1,3.106 6,83% 10
2 O(3P) + CN −→ N(4S) + CO 2,0.106 10,23% 127
3 O(3P) + CNN −→ CO + N2 1,7.106 8,74% 127
4 HCO+ + C −→ CH+ + CO 1,4.106 7,01% 121
5 HOC+ + N2 −→ N2H+ + CO 3,0.106 15,51% 71
6 HCO+ + e− −→ CO + H 5,9.106 30,34% 61

TABLE E.5 − Principales réactions de production de CO. Le pourcentage correspond au rapport
du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de CO (à noter que
nous avons enlevé la contribution de la réaction N(2D) + CO −→ N(4S) + CO). Le pic de production
donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction considérée est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(CO)

Altitude du
pic de perte

[km]

1 CO + hν −→ C + O(3P) 7.105 3,55% 181
2 CH + CO + M −→ HCCO + M 1,7.106 7,88% 10
3 CO + hν −→ CO+ + e− 1,3.106 6,35% 127
4 CH+

5 + CO −→ HCO+ + CH4 5,9.106 27,94% 61
5 N+ + CO −→ N(4S) + CO+ 6,9.106 32,80% 71
6 N+

2 + CO −→ N2 + CO+ 2,4.106 11,55% 71

TABLE E.6 − Principales réactions de perte de CO. Le pourcentage correspond au rapport du
taux de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de CO (à noter que nous avons
enlevé la contribution de la réaction N(2D) + CO −→ N(4S) + CO). Le pic de perte donne l’altitude
à laquelle le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal.
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3. CO :

FIGURE E.3 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées
dans les Tables E.5 et E.6, respectivement.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

4 N(4S) :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(N(4S))

Altitude du
pic de production

[km]

1 N2 + hν −→ N(2D) + N(4S) 1,94.107 11,36% 18
2 N(2D) + C −→ N(4S) + C 3,2.106 1,85% 367
3 N(2D) + O(3P) −→ N(4S) + O(3P) 4,3.106 2,54% 367
4 N(2D) + CO −→ N(4S) + CO 9,56.107 55,91% 345
5 O(3P) + CN −→ N(4S) + CO 2,0.106 1,16% 127
6 N+ + CO −→ N(4S) + CO+ 6,9.106 4,04% 71
7 N+

2 + e− −→ N(2D) + N(4S) 1,60.107 9,35% 402
8 N2 + e− −→ N(2D) + N(4S) 2,12.107 12,43% 71

TABLE E.7 − Principales réactions de production de N(4S). Le pourcentage correspond au rapport
du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de N(4S). Le pic de
production donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction considérée
est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(N(4S))

Altitude du
pic de perte

[km]

1 N(4S) + 3CH2 −→ HCN + H 5,1.106 3,17% 31
2 N(4S) + CH3 −→ H2CN + H 7,5.106 4,63% 31
3 N(4S) + NH −→ N2 + H 1,60.107 9,89% 41
4 N(4S) + CN −→ N2 + C 3,31.107 20,40% 127
5 N(4S) + CNN −→ N2 + CN 3,11.107 19,16% 127
6 N(4S) + NO −→ O(3P) + N2 3,5.106 2,15% 41
7 H + N(4S) + M −→ NH + M 1,59.107 9,78% 46
8 N(4S) + N(4S) + M −→ N2 + M 2,95.107 18,19% 61
9 N(4S) + CH −→ CN + H 3,2.106 1,96% 121
10 N(4S)+ 3CH2 −→ HNC + H 3,1.106 1,90% 31
11 N(4S) + HCNN −→ HCN + N2 3,2.106 1,99% 31
12 N(4S) + OH −→ NO + H 1,7.106 1,03% 41
13 N(4S) + H2CN −→ 3CH2 + N2 3,2.106 1,99% 41
14 N+

2 + N(4S) −→ N2 + N+ 1,8.106 1,13% 367

TABLE E.8 − Principales réactions de perte de N(4S). Le pourcentage correspond au rapport du
taux de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de N(4S). Le pic de perte donne
l’altitude à laquelle le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal. Les réactions
présentées dans la partie supérieure et inférieure de cette table sont respectivement sur les graphiques
de gauche et de droite en bas de la Figure E.4.
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4. N(4S) :

FIGURE E.4 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées dans les
Tables E.7 et E.8, respectivement.

185



Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

5 N(2D) :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(N(2D))

Altitude du
pic de production

[km]

1 N2 + hν −→ N(2D) + N(4S) 1,94.107 19,58% 18
2 N2 + hν −→ N(2D) + N(2D) 9,1.106 9,22% 390
3 N2 + hν −→ N+ + N(2D) + e− 2,2.106 2,20% 356
4 N+

2 + e− −→ N(2D) + N(4S) + e− 1,60.107 16,12% 402
5 N+

2 + e− −→ N(2D) + N(2D) + e− 2,72.107 27,46% 402
6 N2 + e− −→ N+ + N(2D) + 2e− 3,9.106 3,98% 71
7 N2 + e− −→ N(2D) + N(4S) + e− 2,12.107 21,43% 71

TABLE E.9 − Principales réactions de production de N(2D). Le pourcentage correspond au rapport
du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de N(2D). Le pic de
production donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction considérée
est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(N(2D))

Altitude du
pic de perte

[km]

1 N(2D) + C −→ N(4S) + C 3,2.106 3,07% 367
2 N(2D) + O(3P) −→ N(4S) + O(3P) 4,3.106 4,20% 367
3 N(2D) + CO −→ N(4S) + CO 9,56.107 92,66% 345

TABLE E.10 − Principales réactions de perte de N(2D). Le pourcentage correspond au rapport du
taux de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de N(2D). Le pic de perte donne
l’altitude à laquelle le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal.
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5. N(2D) :

FIGURE E.5 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées
dans les Tables E.9 et E.10, respectivement.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

6 H :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(H)

Altitude du
pic de production

[km]

1 CH4 + hν −→ 3CH2 + H + H 4,37.107 10,28% 10
2 CH4 + hν −→ CH + H2 + H 2,99.107 7,02% 10
3 CH4 + hν −→ CH3 + H 1,168.108 27,45% 10
4 CH + CH4 −→ C2H4 + H 9,09.107 21,36% 6
5 3CH2 + CH3 −→ C2H4 + H 3,27.107 7,69% 10
6 N(4S) + 3CH2 −→ HCN + H 5,1.106 1,21% 31
7 N(4S) + CH3 −→ H2CN + H 7,5.106 1,76% 31
8 N(4S) + NH −→ N2 + H 1,60.107 3,77% 41
9 CH+ + H2 −→ CH+

2 + H 6,2.106 1,45% 121
10 CH+

2 + H2 −→ CH+
3 + H 5,4.106 1,28% 121

11 N+
2 + H2 −→ N2H+ + H 2,03.107 4,77% 71

12 N2H+ + e− −→ N2 + H 1,21.107 2,86% 97
13 HCO+ + e− −→ CO + H 5,9.107 1,38% 61

TABLE E.11 − Principales réactions de production de H. Le pourcentage correspond au rapport
du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de H. Le pic de
production donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction considérée
est maximal. Les réactions des parties supérieures et inférieures de cette table sont utilisées sur les
graphiques de gauche et de droite du haut de la Figure E.6 respectivement.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(H)

Altitude du
pic de perte

[km]

1 H + 3CH2 −→ CH + H2 1,966.108 52,81% 10
2 H + HCNN −→ 1CH2 + N2 1,181.108 31,74% 10
3 H + CH3 + M −→ CH4 + M 4,6.106 1,24% 6
4 H + C3 + M −→ cC3H + M 5,5.106 1,48% 51
5 H + C3 + M −→ lC3H + M 5,5.106 1,48% 51
6 H + N(4S) + M −→ NH + M 1,59.107 4,26% 46
7 H + lC3H −→ C3 + H2 4,4.106 1,18% 51
8 H + cC3H −→ C3 + H2 6,7.106 1,79% 51

TABLE E.12 − Principales réactions de perte de H. Le pourcentage correspond au rapport du taux
de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de H. Le pic de perte donne l’altitude à
laquelle le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal.
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6. H :

FIGURE E.6 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées dans les
Tables E.11 et E.12, respectivement.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

7 H2 :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(H2)

Altitude du
pic de production

[km]

1 CH4 + hν −→ 1CH2 + H2 1,363.108 32,58% 10
2 CH4 + hν −→ CH + H2 + H 2,99.107 7,14% 10
3 H + 3CH2 −→ CH + H2 1,966.108 46,99% 10
4 3CH2 + 3CH2 −→ C2H2 + H2 2,22.107 5,31% 10
5 CH3 + HCNN −→ C2H2 + H2 + N2 1,20.107 2,88% 10
6 H + lC3H −→ C3 + H2 4,4.106 1,05% 51
7 H + cC3H −→ C3 + H2 6,7.106 1,59% 51

TABLE E.13 − Principales réactions de production de H2. Le pourcentage correspond au rapport
du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de H2. Le pic de
production donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction considérée
est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(H2)

Altitude du
pic de perte

[km]

1 CH+ + H2 −→ CH+
2 + H 6,2.106 15,40% 121

2 CH+
2 + H2 −→ CH+

3 + H 5,4.106 13,53% 121
3 N+ + H2 −→ NH+ + H 8.105 2,06% 71
4 N+

2 + H2 −→ N2H+ + H 2,03.107 50,52% 71
5 CO+ + H2 −→ HCO+ + H 3,3.106 8,14% 71
6 CO+ + H2 −→ HOC+ + H 3,0.106 7,51% 71

TABLE E.14 − Principales réactions de perte de H2. Le pourcentage correspond au rapport du
taux de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de H2. Le pic de perte donne
l’altitude à laquelle le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal.
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7. H2 :

FIGURE E.7 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées
dans les Tables E.13 et E.14, respectivement.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

8 C :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(C)

Altitude du
pic de production

[km]

1 CO + hν −→ C + O(3P) 7.105 1,60% 181
2 N(4S) + CN −→ C + N2 3,31.107 76,80% 127
3 N+ + CO −→ C + NO+ 8.105 1,98% 71
4 C+ + e− −→ C 5.105 1,10% 367
5 CH+ + e− −→ C + H 5.105 1,08% 334
6 CH+

2 + e− −→ C + H + H 5.105 1,11% 264
7 CH+

3 + e− −→ C + H2 + H 1,8.106 4,31% 121
8 CO+ + e− −→ C + O(3P) 4,2.106 9,68% 367
9 HCO+ + e− −→ OH + C 6.105 1,41% 61

TABLE E.15 − Principales réactions de production de C. Le pourcentage correspond au rapport
du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de C (à noter que
nous avons enlevé la contribution de la réaction N(2D) + C −→ N(4S) + C). Le pic de production
donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction considérée est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(C)

Altitude du
pic de perte

[km]

1 C + N2 + M −→ CNN + M 3,40.107 80,57% 127
2 N2H+ + C −→ CH+ + N2 5,3.106 12,57% 121
3 HCO+ + C −→ CH+ + CO 1,4.106 3,22% 121

TABLE E.16 − Principales réactions de perte de C. Le pourcentage correspond au rapport du taux
de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de C (à noter que nous avons enlevé la
contribution de la réaction N(2D) + C −→ N(4S) + C). Le pic de perte donne l’altitude à laquelle le
taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal.
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8. C :

FIGURE E.8 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées
dans les Tables E.15 et E.16, respectivement.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

9 O(3P) :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(O(3P))

Altitude du
pic de production

[km]

1 CO + hν −→ C + O(3P) 7.105 7,26% 181
2 N(4S) + NO −→ O(3P) + N2 3,5.106 36,76% 41
3 CO+ + e− −→ C + O(3P) 4,2.106 43,91% 367
4 HCO+ + e− −→ O(3P) + CH 3.105 2,85% 61
5 NO+ + e− −→ N(4S) + O(3P) 8.105 8,84% 71

TABLE E.17 − Principales réactions de production de O(3P). Le pourcentage correspond au rapport
du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de O(3P) (à noter
que nous avons enlevé la contribution de la réaction N(2D) + O(3P) −→ N(4S) + O(3P)). Le pic de
production donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction considérée
est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(O(3P))

Altitude du
pic de perte

[km]

1 O(3P) + 3CH2 −→ CO + H + H 8.105 8,24% 41
2 O(3P) + 3CH2 −→ CO + H2 3.105 3,30% 41
3 O(3P) + NH −→ NO + H 1,7.106 17,95% 41
4 O(3P) + CN −→ N(4S) + CO 2,0.106 20,97% 127
5 O(3P) + CNN −→ CO + N2 1,7.106 17,91% 127
6 H + O(3P) + M −→ OH + M 1,1.106 12,06% 46
7 O(3P) + CH3 −→ H2CO + H 6.105 6,61% 41
8 O(3P) + CH3 −→ CO + H2 + H 3.105 3,62% 41
9 O(3P) + H2CN −→ OH + HCN 3.105 2,86% 41
10 O(3P) + H2CN −→ HCNO + H 3.105 3,58% 41
11 O(3P) + HCNN −→ H + CO + N2 1.105 1,50% 36

TABLE E.18 − Principales réactions de perte de O(3P). Le pourcentage correspond au rapport du
taux de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de O(3P) (à noter que nous avons
enlevé la contribution de la réaction N(2D) + O(3P) −→ N(4S) + O(3P)). Le pic de perte donne
l’altitude à laquelle le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal. Les réactions
des parties supérieures et inférieures de cette table sont utilisées sur les graphiques de gauche et de
droite du bas de la Figure E.9 respectivement.
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9. O(3P) :

FIGURE E.9 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées dans les
Tables E.17 et E.18, respectivement.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

10 C2H2 :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(C2H2)

Altitude du
pic de production

[km]

1 C2H4 + hν −→ C2H2 + H2 5.105 1,34% 41
2 C2H4 + hν −→ C2H2 + H + H 5.105 1,51% 41
3 3CH2 + 3CH2 −→ C2H2 + H2 2,22.107 62,22% 10
4 CH3 + HCNN −→ C2H2 + H2 + N2 1,20.107 33,71% 10

TABLE E.19 − Principales réactions de production de C2H2. Le pourcentage correspond au rapport
du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de C2H2. Le pic de
production donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction considérée
est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(C2H2)

Altitude du
pic de perte

[km]

1 C2H2 + hν −→ C2H + H 9.103 2,59% 51
2 C + C2H2 −→ C3 + H2 3,8.104 11,10% 51
3 C + C2H2 −→ cC3H + H 6,2.104 18,22% 51
4 C3H+

5 + C2H2 −→ C5H+
5 + H2 1,4.104 4,15% 51

5 HCO+ + C2H2 −→ C2H+
3 + CO 2,09.105 61,41% 51

TABLE E.20 − Principales réactions de perte de C2H2. Le pourcentage correspond au rapport du
taux de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de C2H2. Le pic de perte donne
l’altitude à laquelle le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal.
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10. C2H2 :

FIGURE E.10 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées
dans les Tables E.19 et E.20, respectivement.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

11 C2H4 :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(C2H4)

Altitude du
pic de production

[km]

1 CH + CH4 −→ C2H4 + H 9,09.107 72,58% 6
2 3CH2 + CH3 −→ C2H4 + H 3,27.107 26,14% 10

TABLE E.21 − Principales réactions de production de C2H4. Le pourcentage correspond au rapport
du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de C2H4. Le pic de
production donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction considérée
est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(C2H4)

Altitude du
pic de perte

[km]

1 C2H4 + hν −→ C2H2 + H2 4,80.105 8,62% 41
2 C2H4 + hν −→ C2H2 + H + H 5,42.105 9,73% 41
3 C + C2H4 −→ C3H3 + H 1,51.105 2,72% 46
4 CN + C2H4 −→ C2H3CN + H 5,8.104 1,04% 41
5 H + C2H4 + M −→ C2H5 + M 2,818.106 50,63% 41
6 C2H+

5 + C2H4 −→ C3H+
5 + CH4 2,68.105 4,81% 41

7 C3H+
5 + C2H4 −→ C5H+

7 + H2 1,98.105 3,56% 41
8 HCO+ + C2H4 −→ C2H+

5 + CO 8,23.105 14,78% 46

TABLE E.22 − Principales réactions de perte de C2H4. Le pourcentage correspond au rapport du
taux de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de C2H4. Le pic de perte donne
l’altitude à laquelle le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal.
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11. C2H4 :

FIGURE E.11 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées
dans les Tables E.21 et E.22, respectivement.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

12 C2H6 :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(C2H4)

Altitude du
pic de production

[km]

1 CH3 + CH3 + M −→ C2H6 + M 3,08.107 99,98% 10

TABLE E.23 − Principales réactions de production de C2H6. Le pourcentage correspond au rapport
du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de C2H6. Le pic de
production donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction considérée
est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(C2H6)

Altitude du
pic de perte

[km]

1 C2H6 + hν −→ C2H4 + H2 4,3.104 48,15% 41
2 C2H6 + hν −→ C2H4 + H + H 2,0.104 21,71% 41
3 C2H6 + hν −→ CH4 + 1CH2 8.103 8,62% 41
4 C2H6 + hν −→ CH3 + CH3 5.103 5,43% 41
5 C2H+

3 + C2H6 −→ C2H+
5 + C2H4 4.103 4,41% 51

6 C2H+
3 + C2H6 −→ C3H+

5 + CH4 3.103 3,75% 51
7 C2H+

3 + C2H6 −→ C4H+
7 + H2 1.103 1,22% 51

8 C2H+
5 + C2H6 −→ nC4H+

9 + H2 4.103 4,68% 46

TABLE E.24 − Principales réactions de perte de C2H6. Le pourcentage correspond au rapport du
taux de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de C2H6. Le pic de perte donne
l’altitude à laquelle le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal.
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12. C2H6 :

FIGURE E.12 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées
dans les Tables E.23 et E.24, respectivement.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

13 HCN :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(HCN)

Altitude du
pic de production

[km]

1 H + H2CN −→ HCN + H2 3,4.106 26,27% 31
2 N(4S) + 3CH2 −→ HCN + H 5,1.106 39,83% 31
3 N(4S) + HCNN −→ HCN + N2 3,2.106 25,01% 31
4 O(3P) + H2CN −→ OH + HCN 3.105 2,09% 41
5 N(4S) + H2CN −→ NH + HCN 4.105 3,13% 41

TABLE E.25 − Principales réactions de production de HCN. Le pourcentage correspond au rapport
du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de HCN. Le pic de
production donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction considérée
est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(HCN)

Altitude du
pic de perte

[km]

1 N(2D) + HCN −→ CH + N2 2.103 12,16% 323
2 H+ + HCN −→ HNC+ + H 1,2.104 86,83% 283

TABLE E.26 − Principales réactions de perte de HCN. Le pourcentage correspond au rapport du
taux de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de HCN. Le pic de perte donne
l’altitude à laquelle le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal.
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13. HCN :

FIGURE E.13 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées
dans les Tables E.25 et E.26, respectivement.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

14 C+ :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(C+)

Altitude du
pic de production

[km]

1 N+ + C −→ N(4S) + C+ 1.9.104 3,67% 426
2 N+

2 + C −→ N2 + C+ 4,24.105 81,20% 378
3 CO+ + C −→ CO + C+ 6,8.104 13,02% 303
4 C + e− −→ C+ + 2e− 9.103 1,76% 426

TABLE E.27 − Principales réactions de production de C+. Le pourcentage correspond au rapport
du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de C+. Le pic de
production donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction considérée
est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(C+)

Altitude du
pic de perte

[km]

1 C+ + H2 + M −→ CH+
2 + M 1,9.104 3,65% 212

2 C+ + NH −→ HNC+ 1,3.104 2,53% 378
3 C+ + e− −→ C 4,75.105 93,48% 367

TABLE E.28 − Principales réactions de perte de C+. Le pourcentage correspond au rapport du
taux de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de C+. Le pic de perte donne
l’altitude à laquelle le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal.

204



14. C+ :

FIGURE E.14 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées
dans les Tables E.27 et E.28, respectivement.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

15 N+ :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(N+)

Altitude du
pic de production

[km]

1 N2 + hν −→ N+ + N(2D) + e− 2,179.106 25,56% 356
2 N(4S) + hν −→ N+ + e− 4,56.105 5,35% 438
3 N+

2 + N(4S) −→ N2 + N+ 1,829.106 21,45% 367
4 N2 + e− −→ N+ + N(2D) + 2e− 3,944.106 46,27% 71
5 N(4S) + e− −→ N+ + 2e− 1,08.105 1,27% 402

TABLE E.29 − Principales réactions de production de N+. Le pourcentage correspond au rapport
du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de N+. Le pic de
production donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction considérée
est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(N+)

Altitude du
pic de perte

[km]

1 N+ + H2 −→ NH+ + H 8,28.105 9,61% 71
2 N+ + CO −→ C + NO+ 8,54.105 9,92% 71
3 N+ + CO −→ N(4S) + CO+ 6,912.106 80,23% 71

TABLE E.30 − Principales réactions de perte de N+. Le pourcentage correspond au rapport du
taux de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de N+. Le pic de perte donne
l’altitude à laquelle le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal.
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15. N+ :

FIGURE E.15 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées
dans les Tables E.29 et E.30, respectivement.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

16 N+
2 :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(N+
2 )

Altitude du
pic de production

[km]

1 N2 + hν −→ N+
2 + e− 3,01.107 55,38% 390

2 N2 + e− −→ N+
2 + 2e− 2,42.107 44,62% 71

TABLE E.31 − Principales réactions de production de N+
2 . Le pourcentage correspond au rapport

du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de N+
2 . Le pic de

production donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction considérée
est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(N+
2 )

Altitude du
pic de perte

[km]

1 N+
2 + H2 −→ N2H+ + H 2,03.107 37,19% 71

2 N+
2 + N(4S) −→ N2 + N+ 1,8.106 3,35% 367

3 N+
2 + CO −→ N2 + CO+ 2,4.106 4,46% 71

4 N+
2 + e− −→ N(4S) + N(2D) 1,60.107 29,27% 402

5 N+
2 + e− −→ N(2D) + N(2D) 1,36.107 24,94% 402

TABLE E.32 − Principales réactions de perte de N+
2 . Le pourcentage correspond au rapport du

taux de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de N+
2 . Le pic de perte donne

l’altitude à laquelle le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal.
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16. N+
2 :

FIGURE E.16 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées
dans les Tables E.31 et E.32, respectivement.

209



Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

17 H+ :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(H+)

Altitude du
pic de production

[km]

1 H + hν −→ H+ + e− 2.103 4,31% 139
2 CO+ + H −→ H+ + CO 5,4.104 95,31% 127

TABLE E.33 − Principales réactions de production de H+. Le pourcentage correspond au rapport
du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total de H+. Le pic de
production donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction considérée
est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(H+)

Altitude du
pic de perte

[km]

1 H+ + C −→ C+ + H 2.103 3,23% 220
2 H+ + CH4 −→ CH+

3 + H2 5.103 9,06% 91
3 H+ + CH4 −→ CH+

4 + H 1.103 1,99% 91
4 H+ + C3 −→ C+

3 + H 1,5.104 26,45% 133
5 H+ + HCN −→ HNC+ + H 1,2.104 22,17% 283
6 H+ + HNC −→ HNC+ + H 1,0.104 18,42% 264
7 H+ + HC3N −→ HC3N+ + H 6.103 10,27% 121
8 H+ + e− −→ H 4.103 7,50% 220

TABLE E.34 − Principales réactions de perte de H+. Le pourcentage correspond au rapport du
taux de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total de H+. Le pic de perte donne
l’altitude à laquelle le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal.
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17. H+ :

FIGURE E.17 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées
dans les Tables E.33 et E.34, respectivement.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton

18 e− :

# Réaction
Taux de production

intégré P
∫
r

[cm−2.s−1]

Rapport
P

∫
r

Ptot(e−)

Altitude du
pic de production

[km]

1 N2 + hν −→ N+
2 + e− 3,01.107 48,22% 390

2 N2 + hν −→ N+ + N(2D) + e− 2,2.106 3,49% 356
3 CO + hν −→ CO+ + e− 1,4.106 2,14% 127
4 N2 + e− −→ N+

2 + 2e− 2,42.107 38,85% 71
5 N2 + e− −→ N+ + N(2D) + 2e− 3,9.106 6,32% 71

TABLE E.35 − Principales réactions de production des électrons. Le pourcentage correspond au
rapport du taux de production de la réaction considérée sur le taux de production total des électrons.
Le pic de production donne l’altitude à laquelle le taux de production du composé par la réaction
considérée est maximal.

# Réaction
Taux de perte

intégré L̃
∫

[cm−2.s−1]

Rapport
L̃
∫
r

L̃tot(e−)

Altitude du
pic de perte

[km]

1 CH+
3 + e− −→ 3CH2 + H 1,8.106 2,98% 121

2 CH+
3 + e− −→ CH + H + H 1,1.106 1,70% 121

3 CH+
3 + e− −→ C + H2 + H 1,9.106 2,98% 121

4 N+
2 + e− −→ N(4S) + N(2D) 1,60.107 25,62% 402

5 N+
2 + e− −→ N(2D) + N(2D) 1,36.107 21,83% 402

6 N2H+ + e− −→ N2 + H 1,21.107 19,49% 97
7 N2H+ + e− −→ NH + N(4S) 6.105 1,02% 97
8 CO+ + e− −→ C + O(3P) 4,2.106 6,68% 367
9 HCO+ + e− −→ CO + H 5,9.106 9,43% 61
10 NO+ + e− −→ N(4S) + O(3P) 8.105 1,34% 71

TABLE E.36 − Principales réactions de perte des électrons. Le pourcentage correspond au rapport
du taux de perte de la réaction considérée sur le taux de perte total des électrons. Le pic de perte
donne l’altitude à laquelle le taux de perte du composé par la réaction considérée est maximal.
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18. e− :

FIGURE E.18 − Profils des taux de production (haut) et de perte (bas) pour les réactions présentées
dans les Tables E.35 et E.36, respectivement.
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Annexe E. Principales réactions de production et de perte des principaux composés de
l’atmosphère de Triton
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ANNEXE F

ARTICLE PUBLIÉ

1 Un modèle photochimique de l’atmosphère de Triton couplé avec
une étude de propagation d’incertitudes

Dans cet article, nous avons publié la première version du modèle de photochimie de l’atmosphère de
Triton développé pendant la thèse. Cette version n’utilisait pas encore TRANSPlanets, et calculait
donc l’électro-ionisation et l’électro-dissociation avec le profil d’ionisation calculé par Strobel et al.
(1990a), modifié d’après les recommandations de Summers & Strobel (1991) et Krasnopolsky &
Cruikshank (1995).

Cet article présente tout d’abord l’intérêt de développer un nouveau modèle ainsi que les différents
paramètres choisis pour la modélisation (conditions initiales, flux solaire et ISM, coefficients de
diffusion, ...). Les principales équations résolues par le modèle et les hypothèses spécifiques utilisées
sont également décrites, ainsi que la méthodologie utilisée afin de réviser le réseau chimique de Titan
pris comme base de départ.

Nous décrivons ensuite les résultats nominaux obtenus avec le modèle (i.e. sans considérer
les incertitudes). Nous fournissons donc les profils de fraction molaire des principaux composés
atmosphériques (neutres, hydrocarbures, radicaux et ions), les comparons avec les observations, et
détaillons les principales réactions chimiques qui ont un impact sur la composition atmosphérique,
que nous appelons "réactions clés pour la chimie".

Nous détaillons ensuite comment les incertitudes sur les constantes de réaction chimiques sont
prises en compte et nous présentons leur impact sur les profils de fraction molaire des principaux
composés. Nous présentons également les résultats des études globales de sensibilité, et donnons une
table qui présente les réactions clés pour les incertitudes.
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ABSTRACT

Context. The largest satellite of Neptune, Triton, is a likely Kuiper Belt object captured by the planet. It has a tenuous nitrogen atmo-
sphere, similar to that of Pluto, and it may be an ocean world. The Neptunian system has only been visited once: by Voyager 2 in 1989.
Over the past few years, the demand for a new mission to the ice giants and their systems has risen. Thus, a theoretical basis upon
which to prepare for such a mission is needed.
Aims. We aim to develop a photochemical model of Triton’s atmosphere with an up-to-date chemical scheme, as previous photochem-
ical models date back to the post-flyby years. This purpose is to achieve a better understanding of the mechanisms governing Triton’s
atmospheric chemistry and to highlight the critical parameters that have a significant impact on the atmospheric composition. We also
study the model uncertainties to find what chemical studies are necessary to improve the modeling of Triton’s atmosphere.
Methods. We used a model of Titan’s atmosphere and tailored it to Triton’s conditions. We first used Titan’s chemical scheme before
updating it to better model Triton’s atmospheric conditions. Once the nominal results were obtained, we studied the model uncertainties
with a Monte Carlo procedure, considering the reaction rates as random variables. Finally, we performed global sensitivity analyses to
identify the reactions responsible for model uncertainties.
Results. With the nominal results, we determined the composition of Triton’s atmosphere and studied the production and loss pro-
cesses for the main atmospheric species. We highlighted key chemical reactions that are most important for the overall chemistry. We
also identified some key parameters that have a significant impact on the results. The uncertainties are high for most of the main atmo-
spheric species since the atmospheric temperature is very low. We identified key uncertainty reactions that have the greatest impact on
the result uncertainties. These reactions must be studied as a priority in order to improve the significance of our results by finding ways
of lowering these uncertainties.

Key words. planets and satellites: atmospheres – astrochemistry

1. Introduction

Triton is the largest satellite of Neptune, whose orbit is inclined
and retrograde, suggesting that it is a former Kuiper Belt Object
(KBO) that was captured by Neptune (McKinnon et al. 1995;
Agnor & Hamilton 2006). This assumption has been reinforced
by the similarities observed with Pluto. Triton was visited by
Voyager 2 in August 1989, the only mission thus far to have
studied the Neptunian system. The flyby allowed for the obser-
vation and characterization of the surface ices, composed of
N2, CO2, H2O, CH4, and CO (Brown et al. 1995; Yelle et al.
1995), as well as the discovery of the presence of plumes of
organic material and hazes (Herbert & Sandel 1991; Yelle et al.
1991, 1995; Krasnopolsky et al. 1992). A study of the atmo-
sphere was performed by occultations and the measurement of
its airglow (Broadfoot et al. 1989). It showed that the atmo-
sphere is mainly composed of N2 and traces of CH4 were found
near the surface. The presence of atomic nitrogen and atomic
hydrogen was also deduced from these measurements. The sur-
face pressure and temperature were determined using the radio
? Supplementary material related to this article is available at: https:
//doi.org/10.13140/RG.2.2.12820.99203

data of Voyager (Tyler et al. 1989) and were found to be 16±
3µbar and 38 K, respectively. It is believed that the atmosphere
is formed by sublimation of the surface ices and that it is at
vapor pressure equilibrium with those ices (Yelle et al. 1995).
Furthermore, CO was not detected during this mission but was
observed from Earth (Lellouch et al. 2010). A dense ionosphere
was also detected with a peak concentration of electrons of about
104 cm−3 (Tyler et al. 1989) and the thermospheric temperature
was measured to be 95± 5 K (Broadfoot et al. 1989). A review
of the data acquired on Triton during the mission can be found
in Cruikshank et al. (1995).

The chemistry in the lower atmosphere is mainly triggered by
the photolysis of CH4 by Lyman-α photons coming from solar
irradiation and from the interplanetary medium (Strobel et al.
1990b; Herbert & Sandel 1991; Krasnopolsky et al. 1992, 1993;
Krasnopolsky & Cruikshank 1995; Strobel & Summers 1995;
Strobel & Zhu 2017). However, at higher altitudes, it is governed
by the photolysis of N2 by solar EUV radiation (λ < 100 nm)
and by its interaction with energetic electrons from Neptune’s
magnetosphere (Strobel et al. 1990a; Krasnopolsky et al. 1993;
Krasnopolsky & Cruikshank 1995; Strobel & Summers 1995;
Strobel & Zhu 2017).
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Aside from these findings, very little is known about Tri-
ton, as no mission has been sent to the Neptunian system since
Voyager 2. This is why the demand for a new mission to the ice
giants is currently rising among the community. In addition, Tri-
ton is thought to be an ocean world (such as Titan, Enceladus,
Europa, and Ganymede) meaning that it may have a liquid ocean
under its icy surface, heated by obliquity tides (Rymer et al.
2021; Fletcher et al. 2020). This makes it a high-priority target
for studying the possibility of developing life in the outer worlds
of the Solar System (Committee on the Planetary Science and
Astrobiology Decadal Survey et al. 2022). Hence, a mission to
the Neptunian system would allow for studies across a very large
spectrum of disciplines. In order to prepare such a mission, it
is important to develop photochemical models of Triton’s atmo-
sphere, as this will give a theoretical basis for developing the
instruments as well as to anticipate future in situ measurements.

Due to the scarcity of data available after the Voyager flyby,
few articles about the photochemistry of Triton’s atmosphere
have been published, which include: Majeed et al. (1990), Strobel
et al. (1990b), Lyons et al. (1992), Krasnopolsky et al. (1993),
Krasnopolsky & Cruikshank (1995), and Strobel & Summers
(1995). Significant improvements to the modeling of the pho-
tochemistry of Titan’s atmosphere have been made thanks to the
Cassini-Huygens data, particularly with regard to the determina-
tion of the chemical scheme. A lot of models of this atmosphere
have been developed and refined, and they are now quite robust
(e.g., Dobrijevic et al. 2016; Loison et al. 2019; Nuñez-Reyes
et al. 2019a,b; Hickson et al. 2020; Vuitton et al. 2019). These
models can be used as a starting point for the development of
a new photochemical model of Triton’s atmosphere, since it is
composed of N2 and CH4, which happen to be also the main
constituents of Titan’s atmosphere. Recent 1D photochemical
models use thousands of chemical reactions and consider hun-
dreds of species, including neutral and ionic compounds. Using a
more complete chemical scheme could change the vision and the
understanding of the chemical mechanisms governing Triton’s
atmosphere. It is also important to take into account ground-
based observations such as those of Lellouch et al. (2010), who
measured its abundance of CO.

As the temperature of Triton’s atmosphere is particularly low
(<100 K at all altitudes), we expect to have large uncertainties
with regard to the chemistry. Indeed, reaction rates are mostly
measured or calculated at room temperature. Hence, their values
may be wrong in Triton’s conditions, even if these rates are given
with an uncertainty factor which accounts for errors within the
experiments or the computations. This problem was presented
in Hébrard et al. (2009). To consider the impact of these uncer-
tainties on our results, we used a Monte Carlo procedure over all
reaction rates, as done in Dobrijevic & Parisot (1998); Dobrijevic
et al. (2003, 2010a); Hébrard et al. (2007), and subsequent works.
Along with this study, we also performed global sensitivity anal-
yses to determine which reactions had the strongest impact on
chemical uncertainties, which we call key uncertainty reactions.
The determination of these reactions indicate which reactions
need to be measured as a priority thanks to new chemical studies.

The aim of the present work is to develop a new photo-
chemical model of Triton’s atmosphere and determine the key
uncertainty reactions that must be studied in priority to reduce
the uncertainties on model results. Our atmospheric model is
presented in Sect. 2, followed by our photochemical model in
Sect. 3, our updated chemical scheme in Sect. 4, our results
for the nominal chemistry with this updated scheme in Sect. 5,
and our study of chemical uncertainties and the determination

of key uncertainty reactions in Sect. 6. We give our conclusions
in Sect. 7.

2. Atmospheric model

In this section, we present all the basic inputs of our model.
These inputs are the temperature, pressure and density pro-
files, the altitude grid, the boundary conditions, the diffusion
coefficients, and the atmospheric escape rates. All of these
inputs are independent from the chemical scheme and from the
photochemical parameters.

2.1. Atmospheric profiles and altitude grid

With the measurement of the surface temperature, the thermo-
spheric temperature, Tth, was inferred by using the number den-
sity of N2 and assuming hydrostatic equilibrium, giving: Tth =
95± 5 K (Broadfoot et al. 1989); however, the complete tempera-
ture profile could not be determined and this has been the subject
of several subsequent studies (see Yelle et al. 1991; Stevens et al.
1992; Krasnopolsky et al. 1993; Strobel & Zhu 2017).

Due to the presence of plumes (that were observed up to 8 km
above the surface) and clouds, it is thought that the temperature
gradient near the surface is negative, indicating the presence of
a troposphere (Yelle et al. 1991, 1995). Energy is brought to the
atmosphere by solar extreme ultraviolet (EUV) photons and by
precipitating electrons from Neptune’s magnetosphere (Strobel
et al. 1990a; Yelle et al. 1991; Stevens et al. 1992; Strobel &
Summers 1995; Krasnopolsky & Cruikshank 1995; Strobel &
Zhu 2017). Energy is then transferred through the atmosphere by
conduction (Yelle et al. 1991, 1995; Strobel & Summers 1995).
Magnetospheric electrons (ME) have not always been taken into
account, with some models considering the Sun and the inter-
planetary radiation flux as the only energy sources, as in Lyons
et al. (1992). However, Strobel et al. (1990a), Stevens et al.
(1992), Krasnopolsky & Cruikshank (1995), and Strobel & Zhu
(2017) showed that they are necessary in explaining the ther-
mospheric temperature measured by Voyager. Another critical
parameter is the abundance of CO because of its cooling capa-
bilities (Stevens et al. 1992; Krasnopolsky et al. 1993; Strobel
& Zhu 2017). As its abundance was not measured by Voyager,
it was adjusted to fit the measured tangential N2 column den-
sities (Stevens et al. 1992). Krasnopolsky et al. (1993) tried
different values of the initial abundance of CO but were unable
to constrain its value from thermal balance calculations. This
abundance was measured as (2–18) × 10−4 by high-resolution
spectroscopic observations in the 2.32−2.37µm range, using
the CRyogenic high-resolution InfraRed Echelle Spectrograph
(CRIRES) at the Very Large Telescope (VLT; Lellouch et al.
2010) and is consistent with the upper limit inferred by Voyager
data (i.e., <1% Broadfoot et al. 1989).

In a more recent paper, taking advantage of the similarities
between Pluto and Triton, Strobel & Zhu (2017) adapted the ther-
mal model of Pluto from Zhu et al. (2014) to Triton. The main
differences between the two atmospheres are the mole fraction
of CH4 (i.e., it is higher on Pluto) and the energy supply from
magnetospheric electrons from Neptune’s magnetosphere. They
used the abundance of CO determined in Lellouch et al. (2010)
and studied three different models to see the impact of magne-
tospheric electrons on the thermal profile: two models without
magnetospheric electrons and with different CH4 abundances
and a third with magnetospheric electrons. Their conclusion was
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Fig. 1. Initial profiles used in our model: (a) Initial abundance profiles of N2 (green solid line), CH4 (orange dash-dotted line), and CO (red dashed
line). The CH4 abundance decreases exponentially with a scale height of 9 km. (b) Temperature (red dashed line) and number density (orange solid
line) profiles from the Triton-3 case of Strobel & Zhu (2017) that are used as inputs in our model. The altitudinal grid is composed of 96 levels and
the total number density is plotted with blue dots.

that magnetospheric heating is necessary to retrieve N2 tangen-
tial column number densities comparable to the measurements
from Voyager 2.

In our model, we used data from their Triton-3 model, which
considers precipitations of magnetospheric electrons, and we
used the associated temperature and pressure profiles. It has to
be noted that this thermal profile does not consider a troposphere
as the temperature gradient is always positive, in contrast to the
work of Krasnopolsky et al. (1993), Krasnopolsky & Cruikshank
(1995), Yelle et al. (1991, 1995).

The maximum altitude for this model is 1026 km. The tem-
perature varies between 37.8 and 90.3 K from the surface to
the upper end of the atmosphere, the pressure between 16 and
2.8 × 10−8 µbar, and the number density is computed following
the ideal gas law.

We sampled the altitude grid with H/5 steps, where H(z) =
kBT (z)

m̄(z)g(z) is the scale height of the atmosphere at altitude z (kB is the
Boltzmann constant, while T , m̄, and g are, respectively, the tem-
perature, mean mass, and gravitational acceleration at altitude z).
Using these criteria, our altitude levels are spaced by 2 km near
the surface and by 21 km near the top of the atmosphere, giv-
ing a 96 level grid. Temperature and number density profiles are
shown in Fig. 1, along with the altitude levels.

The electronic temperature profile is a parameter that is
required to compute the reaction rates of dissociative recombi-
nation reactions. As it has never been measured, we considered
that the electronic temperature is equal to the neutral temperature
at all altitudes.

2.2. Initial and boundary conditions

The initial abundance of a given species corresponds to the
value taken at the beginning of the program, before the
photochemical calculations. To maintain consistency with the
use of the thermal, pressure, and number density profiles of
Strobel & Zhu (2017), we also used their initial abundance of
CO: y0(CO) = 6.0 × 10−4, which corresponds to the measure-
ment made by Lellouch et al. (2010). The initial abundance
of CO is constant throughout the atmosphere. The initial mole
fraction of CH4 was taken equal to the Pv(CH4)

P ratio at the

Table 1. Comparison of the different Kzz(z) used in previous Triton
photochemical models since the flyby of Voyager 2 in 1989.

Study Kzz(z) (cm2 s−1) Homopause (km)

1 (4–8)× 103 (35–47)

2 (1.2–1.6)× 103
(

[N2]0
[N2](z)

)0.5
35

3 105 in the troposphere, 4.103 above 35

References. (1) Strobel et al. (1990b); (2) Herbert & Sandel (1991);
(3) Krasnopolsky & Cruikshank (1995).

surface, with Pv being the vapor pressure and P the total pres-
sure. Based on the formula of Fray & Schmitt (2009), this
corresponds to y0(CH4) = 0.89× 10−4. Thus, the initial abun-
dance is 40% lower than the value of Strobel & Zhu (2017),
which is y0(CH4) = 1.5 × 10−4.

We chose to take an exponentially decreasing profile for CH4
as the initial condition, with a scale height of 9 km correspond-
ing to Voyager’s observations (Strobel et al. 1990b). Then, at all
altitudes, we simply filled the rest of the atmosphere with N2 by
taking yN2 (z) = 1−[yCH4 (z)+yCO(z)]. The initial profiles of these
three compounds are plotted in Fig. 1.

2.3. Eddy diffusion coefficient

The eddy diffusion coefficient Kzz is a critical parameter of
the model. In previous works on the photochemistry of Triton’s
atmosphere, this coefficient was adapted to match the CH4 pro-
file measured by Voyager 2 (Strobel et al. 1990b; Herbert &
Sandel 1991; Krasnopolsky & Cruikshank 1995). All the pro-
files inferred in these studies are different, as shown in Table 1
and Fig. 2.

We tested the different profiles from Table 1 and obtained the
best agreement with observations using the profile from Herbert
& Sandel (1991), which we then kept it for the rest of our study.

2.4. Molecular diffusion coefficient

The other main type of diffusion in planetary atmospheres is
molecular diffusion. It is used to describe the diffusion of minor
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Fig. 2. Comparison between the eddy diffusion coefficients Kzz of
Strobel et al. (1990b; black dotted line), Herbert & Sandel (1991;
blue dashed line), and Krasnopolsky & Cruikshank (1995; red dash-
dotted line). For the Strobel et al. (1990b) profile, we plotted Kzz =
6.0 × 103 cm2 s−1 and for the Herbert & Sandel (1991) profile Kzz =

1.4 × 103
(

[N2]0

[N2](z)

)0.5
cm2 s−1, the averages of the values for the sum-

mer and winter hemispheres. The homopause of CH4 is located at the
altitude where the molecular diffusion coefficient DCH4 of this species
(orange solid line) is equal to Kzz.

species in one or more major species. This type of diffusion
occurs when the number density of the minor species deviates
from its distribution at hydrostatic equilibrium. A coefficient is
linked to this type of diffusion and we computed it with formu-
las (1) and (2) taken from Poling et al. (2001), as we considered
molecular diffusion in the two main species of Triton’s atmo-
sphere. In this case, one of the terms of (1) always depends on
N2 as it is the most abundant species throughout the atmosphere,
but the second main species varies with altitude. The latter is
noted j2 in (1) describing the molecular diffusion coefficient of
species i at altitude z:

Di(z) =
1

yN2 (z)
Di,N2 (z) +

y j2 (z)
Di, j2 (z)

, (1)

where Di, j is the diffusion coefficient of the minor species, i, in
a single major species, j, whose relative abundance is y j. Di, j is
computed with:

Di, j(z) =
0.00143 × T (z)

1
3

P(z)M
1
2
i, j

[
(Σv)

1
3
i + (Σv)

1
3
j

]2 , (2)

where T is the temperature, P the pressure, Mi, j = µi, j × 2 with
µi, j the reduced mass of species, i and j, and Σv is the diffusion
volume.

2.5. Atmospheric escape

The atmospheric escape of neutral and ionized species is consid-
ered in many papers about Triton, such as Summers & Strobel
(1991) or Krasnopolsky & Cruikshank (1995). It is thought
that this mass load in Neptune’s magnetosphere could affect
Neptune’s auroras (Broadfoot et al. 1989).

In our model, we simply consider Jeans thermal escape from
the top of the atmosphere, which is at 1026 km. The flux is

Table 2. Comparison between the initial and updated chemical
schemes.

Initial chemical
scheme

Revised chemical
scheme

Neutral species 99 131
Ionic species 83 89
Neutral–neutral
reactions 419 710

Ion–neutral
reactions 468 582

Photodissociations 124 170
Photoionizations 25 32
Dissociative
recombinations 236 264

ME/GCR
reactions 6 6

Total number
of reactions 1278 1764

Notes. The initial chemical scheme comes from the model of Titan’s
atmosphere from Dobrijevic et al. (2016) which we used as a basis
for our work. The revised chemical scheme is used in our actual
model of Triton’s atmosphere. Here, “ME” is used for magnetospheric
electrons and “GCR” for Gamma Cosmic Rays. The “Neutral–neutral
reactions” column regroups the two-body, three-body, bimolecular, and
termolecular reactions.

computed for each neutral species i following Eq. (3):

Ji = ni × vlimi = ni ×
√

kB × T (zmax)
2πmi

× exp (−q) × (1 + q), (3)

with vlimi the escape velocity of species i at the top of the atmo-
sphere, corresponding to the altitude zmax, ni its number density,
mi its mass, and kB the Boltzmann constant. Then, T (zmax) is the
neutral temperature at this altitude level and q is computed as
follows, with RT the radius of Triton:

q =
(RT + zmax) × mi × g(zmax)

kB × T (zmax)
. (4)

In contrast to the study of Krasnopolsky & Cruikshank (1995),
we did not consider ion escape and we did not scale our
electronic profile on this escape above 600 km.

3. Photochemical model

3.1. Baseline chemical scheme

As our model is one-dimensional, we have the option of using
a complex chemical scheme without the need for excessively
long computation times. Capitalizing on the similarities between
the major constituents of Triton’s and Titan’s atmospheres, we
used the chemical scheme of Titan’s atmosphere presented in
Dobrijevic et al. (2016) as a basis for our work. This chemical
scheme was updated in Loison et al. (2019), Nuñez-Reyes et al.
(2019a,b) and Hickson et al. (2020). The number of reactions and
atmospheric species used in this scheme is presented in Table 2.

Although the initial composition of the atmospheres of Titan
and Triton are quite similar, differences have to be noted as they
could have an impact on the results. Firstly, CH4 is only a trace
species on Triton, whereas its abundance on Titan reaches 20%
at the top of the atmosphere. Thus, some reactions could be less
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important on Triton due to the absence of methane in the upper
atmosphere. Conversely, some reactions that do not have a great
impact on Titan could be crucial on Triton. Secondly, the tem-
perature and pressure are much lower on Triton and this directly
impacts the reaction rates and the condensation of some species,
such as hydrocarbons. Thus, this initial scheme was modified
after the first results were obtained, following the methodology
presented in Sect. 4.

3.2. Generalities about calculations

Our photochemical model solves the continuity Eq. (5) for all the
considered species i at all the altitude levels. At an altitude, z, it
gives:

∂ni(z)
∂t

= −div
−→
Φi(z) + Pi(z) − ni(z)Li(z), (5)

where ni is the number density of the species i, Pi is the chemical
production term in cm−3 s−1 and Li the chemical loss term in s−1.−→
Φi is the particle vertical flux computed by:

Φi(z) =−Di(z)ni(z)
[

1
yi(z)

∂yi(z)
∂z

+
1

Hi(z)
− 1

H(z)

]

−Kzz(z)ni(z)
[

1
yi(z)

∂yi(z)
∂z

]
,

(6)

where Di is the molecular diffusion coefficient, Kzz is the eddy
diffusion coefficient, yi the abundance, Hi is the scale height
of species i, and H is the atmospheric scale height. Here, the
thermal diffusion is neglected.

Equation (5) is integrated over time until steady state is
reached, that is, when ∆ni(z)

∆t is below a given threshold. This
ratio is computed at the end of each time step. In our case, the
threshold was fixed at 10%, because such a variation was small
in comparison to the uncertainties related to the model results
caused by chemical uncertainties.

To compute the abundance profiles of all the considered
atmospheric species, we took the following steps. At the start,
we used an atmosphere only composed of N2, CH4, and CO and
computed the chemical rates and the actinic flux. Then, we cal-
culated chemical and transport terms to integrate the continuity
equation and determine the abundance profiles of all the species.
When convergence was reached, we computed again the chemi-
cal rates and the actinic flux with the newly obtained abundance
profiles and ran the integration again. This pattern was repeated
until the difference between the results of two successive steps
was weak compared to the model uncertainties. In our case, three
iterations were needed to reach steady state. In the following, we
describe each parameter that is useful to compute all the terms
of Eqs. (5) and (6).

3.3. Energy sources

3.3.1. Solar flux

Triton is 30 AU away from the Sun. Consequently, the solar flux
it receives is 900 times lower than on Earth and so approximately
10 times lower than on Titan. Despite this, the ionosphere of
Triton is denser than the one of Titan.

We used different sources of data for the solar flux, allow-
ing us to consider different solar activity cases. For the low-
activity case, we used a high-resolution composite spectrum
built with data from Curdt et al. (2001, 2004) that has a

resolution of 0.004 nm between 67 and 160 nm and from
Thuillier et al. (2004). This spectrum is the same as the one used
in Dobrijevic et al. (2016).

For medium and high solar activity, we used low-resolution
spectra with a resolution of 1 nm. As the flyby of Triton in 1989
occurred at a maximum solar activity, we used the corresponding
low-resolution file between 1 and 730 nm in our calculations.

3.3.2. Magnetospheric electrons

As the solar flux seemed too weak to explain the presence of
a dense ionosphere, a second source of energy was hypothe-
sized (Majeed et al. 1990). The most obvious candidate was
the precipitation of energetic electrons from Neptune’s magne-
tosphere, as energetic electrons were observed with the Low-
Energy Charged Particles (LECP) instrument aboard Voyager 2
(Krimigis et al. 1989).

These measurements were used in Strobel et al. (1990a)
to calculate the production rates of N+

2 and N+ in Triton’s
atmosphere. They show that without electron precipitation, the
predicted electronic peak derived using only the solar flux does
not correspond to the one observed by Voyager, as it is weaker
and at a higher altitude. Adding magnetospheric electrons, they
find a more reliable profile but at an altitude that is lower than
expected. Thus, their ionization profile has to be moved up by
two scale heights in order to find an electronic peak that fits with
the observations (Summers & Strobel 1991). Finally, as the inci-
dent electronic flux used for the calculations was measured when
Triton was close to Neptune’s magnetic equator, the ionization
profile has to be adapted to represent mean orbital conditions, as
done in Strobel et al. (1990a), Stevens et al. (1992), Krasnopolsky
& Cruikshank (1995), and Strobel & Summers (1995).

In our model, we need an electron production rate to compute
the reaction rates of the ionizations and dissociations of N2 by
magnetospheric electrons. Thus, we used the ionization profile
of Strobel et al. (1990a), moved it up by two scale heights, and
divided it by 6 in order to represent mean conditions, as done in
Krasnopolsky & Cruikshank (1995).

The reaction rates k(ME,N2) for the interaction between
magnetospheric electrons and N2 can then be computed with
Eq. (7):

k(ME,N2) =
prod(z) × br

nN2 (z)
, (7)

where prod(z) is the production rate of electrons at altitude z,
br is the branching ratio of the reaction, and nN2 (z) is the number
density of N2 at the altitude z.

We considered three different reactions between magne-
tospheric electrons and N2 for which branching ratios are
respectively 0.8, 0.2 and 0.6 (Fox & Victor 1988):

N2 + ME −→ N+
2 + e−,

N2 + ME −→ N+
2 + N(2D) + e−,

N2 + ME −→ N(4S) + N(2D).

3.3.3. Interplanetary flux

We also took into account the interplanetary radiation flux.
As stated in Strobel et al. (1990b), at Triton’s distance
from the Sun, this radiation is not negligible with a flux,
F, at Lyman-α (121.6 nm) of 340 R (Broadfoot et al. 1989),
(1 R = 106

4π photons cm−2 s−1 sr−1), equivalent to a flux of
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8.5× 107 photons cm−2 s−1, that may be compared to a 3.1×
108 photons cm−2 s−1 solar flux at Lyman-α with a maximum
solar activity. In addition, we considered two additional inter-
planetary radiation fluxes: one at Lyman-β (102.5 nm) with a
ratio F(Ly−α)

F(Ly−β) = 360 and one at the Helium line (58.4 nm), with

a ratio of F(Ly−α)
F(Helium) = 170, as in Dobrijevic (1996).

3.4. Condensation

As the temperature is very low in the lower atmosphere of Tri-
ton, condensation occurs for several species. This is consistent
with observations of hazes in the lowest 30 km by Voyager 2.
This haze is thought to be composed of hydrocarbons that are
the products of CH4 photolysis (Strobel et al. 1990b; Herbert &
Sandel 1991; Krasnopolsky et al. 1992). In our model, we use a
simplified consideration of the condensation, by fixing the abun-
dance of the condensing species at yi(z) =

Pv(z)
P(z) − 1.0 × 10−10 if

the abundance of the considered species exceeds the Pv(z)
P(z) ratio.

Our formulas to compute the vapor pressure Pv of the differ-
ent species come from different sources, in particular, those of
Lara et al. (1996), Fray & Schmitt (2009), the NIST database,
and Haynes (2012). It must be noted that as the temperature
near the surface of Triton is very low, small differences in the
vapor pressure formulas in the temperature range where they
are commonly measured could lead to significant differences in
the final abundance profiles, as these abundances are restricted
by the Pv(z)

P(z) ratio.

4. Update of the chemical scheme

As stated in Sect. 3.1, we expected some chemical differences
to emerge between the Titan and Triton models, forcing us to
modify the initial chemical scheme. To do so, we first performed
a run under the assumed conditions of Triton’s atmosphere. A
very important difference between the atmospheres of Triton and
Titan arises from the absence of CH4 in the higher atmosphere
of Triton, which impacts the overall chemistry. To complete our
chemical network, we focused on the species that have become
much more abundant in the atmosphere of Triton. This is par-
ticularly the case for some atomic species such as N(4S), N(2D),
C, and C+, as noted previously by Krasnopolsky & Cruikshank
(1995). The low abundance of CH4 in the upper atmosphere
of Triton induces low abundances of hydrocarbons and hydro-
carbon radicals (in particular CH3). As a result, association
reactions with N2 become much more important, such as the C +
N2 −→ CNN reaction, which is the main loss reaction for atomic
carbon in the new model. It is thus also necessary to include
these new species (e.g., CNN) and to introduce their chemi-
cal network. The high abundance of atomic carbon associated
with its low ionization energy makes charge transfer reactions
efficient. This leads to a high abundance of ionized atomic car-
bon which becomes the main ion above 175 km; this comprises
an important difference with regard to the atmosphere of Titan.
Once the new reactions to be included in the network were
identified, the rate constants and branching ratios were chosen
mainly from literature searches (e.g., Husain & Kirsch 1971 for
the new critical reaction C + N2 or Anicich 2003 for the C+

reactions). When no study existed on this aspect, we followed
the same methodology as in our previous studies on Titan’s
chemistry (Hébrard et al. 2012; Loison et al. 2015). As some
reactions require the introduction of new species, we needed a
few iterations to build the nominal chemical scheme. We also

Fig. 3. Methodology used to adapt Titan’s chemical scheme to Triton.

took care to compare our final network with that of Krasnopolsky
& Cruikshank (1995), allowing us to identify several important
differences (described later in this work). We also compared our
results with data derived from the Voyager 2 observations pre-
sented in Broadfoot et al. (1989), Tyler et al. (1989) and Herbert
& Sandel (1991) and with results from previous photochemical
models such as Krasnopolsky & Cruikshank (1995) and Strobel
& Summers (1995). This methodology is presented in Fig. 3.

After modifying the chemical scheme, we ended up with a
nominal chemical scheme consisting of 220 atmospheric species
and 1764 reactions, as described in Table 2. A file containing a
list of all the atmospheric species and their masses is available
as supplementary material.

5. Nominal results with the updated chemical
scheme

For the nominal model, we used the nominal values of the
chemical reaction rates, meaning that we did not consider any
uncertainty in their computation. In this way, we only had to
run the program once. As described in Sect. 3, we proceeded
with three steps before reaching steady abundance profiles. In
the following, we present the abundance profiles of the main
neutral species and of the main ions. We detail the main pro-
duction and loss processes for each important species in order to
better understand the main mechanisms of Triton’s atmospheric
chemistry and why they are different to those found for Titan.
Tables containing all these reactions and plots displaying their
reaction rates depending on altitude are given in the supplemen-
tary material associated with this paper. We also aim to identify
the parameters that have the greatest impact on the final abun-
dance profiles and we compare our results with observations at
the end of this section.

5.1. Neutral atmosphere

5.1.1. Main species

The most abundant neutral species are N2, N (N(4S) and N(2D))
as well as CH4, C, CO, H, H2, and O(3P). Their abundance pro-
files are given in Fig. 4. Here, N(4S) corresponds to the ground
state of atomic nitrogen and N(2D) is its first excited state. We
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Fig. 4. Relative abundances of the main neutral species in the atmosphere of Triton: (a) Relative abundance of N2 (green solid line), CH4 (orange
solid line with circles), CO (red dashed line), H2 (blue dash-dotted line), and H (dark blue dotted line). (b) Relative abundances of N(4S), (black
solid line), N(2D), (black dotted line), C (gray dash-dotted line), and O(3P), (cyan dashed line). We only give the O(3P) profile as the abundance of
O(1D) is negligible.

only consider O(3P) here since the abundance of O(1D) remains
negligible.

We can observe that N2 remains the main atmospheric
species present throughout the atmosphere. Near the surface,
CO, CH4, and H2 are the most abundant trace species. The
abundance of CH4 decreases quickly at higher altitude due to
its photolysis by Lyman-α radiation. Above 50 km, we see a
large increase in the abundances of atomic species N, C, O, and
H, while N becomes the second-most abundant species and C
the third.

In the following, we detail the main production and loss pro-
cesses for each of these species in order to understand these
evolutions (we note that the third body of all the three-body
reactions is N2, thus, it is not indicated further in the rest of the
paper). All the reactions used in this model and their integrated
column rates are given as supplementary material.

N2. With N2 being the main species of Triton’s atmosphere,
it is used as a reservoir in our model. Therefore, its abundance is
not renormalized at each time step. It is destroyed by photodis-
sociation, photoionization, and interactions with magnetospheric
electrons. These reactions produce atomic nitrogen N(4S) and
N(2D) as well as N+

2 and N+ ions. The loss rate by photointerac-
tion is of the order of one third of that by electrointeraction. This
is consistent with the input energy flux, namely, the energy car-
ried by magnetospheric electrons being higher than that of the
solar flux. More details are given about this in Sect. 5.2.2. The
interaction with magnetospheric electrons is the second most
important loss process for N2, the first one being the three-body
reaction with C giving CNN. N2 also reacts with CH, which is
a product of methane photolysis, to produce HCNN, with a loss
rate half that of the previous reaction. Photoionization and reac-
tions with magnetospheric electrons reach their maximum rate
in the ionosphere, at 390 and 345 km, respectively, while other
loss reactions mainly occur below 200 km.

We note that N2 is mostly produced through the CNN cycle:

N2 + C −→ CNN
CNN + N(4S) −→ N2 + CN
CN + N(4S) −→ N2 + C

net N(4S) + N(4S) −→ N2

and the peak rate of these reactions occurs at 121 km. The reac-
tion between H and HCNN giving 1CH2 + N2 has an integrated
production rate four times lower than the ones of the CNN cycle
but it stands as the main production process below 50 km; this
is logical, as the reaction producing HCNN reaches its maxi-
mum rate at 10 km. At altitudes higher than 250 km, dissociative
recombination of N2H+ is the main source of N2.

CH4. Given that as its photolysis is a source of the CH,
3CH2, 1CH2, and CH3 radicals, of H and H2, it is clear that CH4
is very important for Triton’s atmospheric chemistry. It also leads
to the production of more complex hydrocarbons. Its chemistry is
triggered by photodissociation and photoionization by Lyman-α
radiation from the Sun and from the interstellar medium (ISM).
Photodissociation reactions account for 71% of the total loss of
CH4. This species also reacts with CH to produce C2H4. This
reaction contributes for 29% of the total loss of CH4, explain-
ing why C2H4 is the most abundant hydrocarbon in the lower
atmosphere (cf. Sect. 5.1.2). These results are consistent with the
description of Strobel et al. (1990b). All these reactions reach
their maximum rate at 10 km, which corresponds to the altitude
where the atmosphere becomes optically thick at the Lyman-α
wavelength, as shown in Fig. 5.

Almost all CH4 production comes from the three-body
reaction between CH3 and H, in agreement with Strobel
et al. (1990b). This reaction accounts for 94.5% of the
integrated production and peaks at 10 km, again at the pho-
tolysis maximum. At altitudes higher than 75 km, CH4 is
produced by diverse ion-neutral reactions, the main one being
CH+

5 + CO −→ CH4 + HCO+.

N(4S) and N(2D). Atomic nitrogen is the second most abun-
dant species between 155 km and the top of the atmosphere. In
our chemical scheme, we consider two distinct states of atomic
nitrogen: the ground state N(4S) and the first excited state N(2D).

In particular, N(2D) is produced through reactions between
N2 and magnetospheric electrons (32%), but also by photodis-
sociation (12.5%) and photoionization (1%) of this species.
However, the main production process is the dissociative recom-
bination of N+

2 (54.5%). The production peaks of all these reac-
tions are located around 350 km, except for the photodissociation
of N2 giving N(4S) + N(2D) whose peak is at 71 km (the other
channel producing 2N(2D) peaks at 378 km).
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Fig. 5. Altitude at which the optical thickness of the atmosphere is 1
depending on the wavelength of the incident radiation. The plot is cut
at 200 nm as the atmosphere is not optically thick for all wavelengths
above 160 nm, but the initial solar flux goes from 0 to 730 nm.

Then, N(2D) is quenched to ground state N(4S) through col-
lisions with CO (75.5%), C (15%) and O(3P) (9.5%), whose loss
rates are maximum at 334 km for the former reaction and 356 km
for the others. These reactions account for 47.5, 9.5 and 6% of
the integrated production of N(4S) respectively. This species is
also produced by dissociative recombination of N+

2 (11%) and
dissociation of N2 by magnetospheric electrons (13%). Photodis-
sociation of N2 accounts for 4.5%. The CN + O(3P) −→ N(4S)
+ CO reaction is the main production process of N(4S) around
120 km where the production rate of this reaction is maximum.
It contributes for 2.3% of the integrated production of N(4S).

As stated in Krasnopolsky & Cruikshank (1995), the CNN
cycle is an important loss process for atomic nitrogen. In our
case, it contributes for 81.5% of the integrated loss of N(4S).
Around 35 km, N(4S) also reacts with species from methane pho-
tolysis such as H, CH3 and 3CH2, producing NH, H2CN + H and
HCN + H respectively. The rates of these reactions are at least
one order of magnitude lower than those of the CNN cycle.

H2 and H. The direct photolysis of CH4 only accounts for
38.5% of the integrated production of H2 (considering the reac-
tions producing H2 directly from CH4). Also, H2 is produced
through other reactions involving products of CH4 photolysis,
such as H, 3CH2, or CH3. The main one is H + 3CH2, which gives
H2 + CH (51% of the integrated production). Consequently, H2 is
mainly produced around 10 km, the altitude where the photolysis
loss rate of CH4 is at its maximum.

Losses of H2 mainly occur at higher altitudes, through
ion-neutral reactions, with N+

2 giving N2H+ + H (50% of the
integrated loss, maximum loss rate at 303 km), with N+ produc-
ing NH+ + H (13%, maximum at 356 km), with CO+ which gives
(HCO+, HOC+) + H (14%, maximum at 127 km), and with CH+

and CH+
2 giving CH+

2 + H and CH+
3 + H respectively (12% and

7%, maxima at 127 km). The reaction with N+ is the main loss
process above 550 km.

Atomic hydrogen is also produced directly by CH4 photol-
ysis (43.5%) and through the reaction CH + CH4 −→ C2H4 +
H (28%) near the methane photolysis peak. In the ionosphere, it
is mainly produced through the N+

2 + H2 −→ N2H+ + H reac-
tion and by the dissociative recombination of the latter ion (each
reaction contributes for 3.5% of the integrated production of H).

Atomic hydrogen is mainly lost through reactions with 3CH2
(56% of the integrated loss) and HCNN (28.5%) to produce

CH + H2 and 1CH2 + N2, respectively. These reactions are impor-
tant in the lower atmosphere as they involve products of methane
photolysis (HCNN is produced by N2 + CH −→ HCNN whose
production rate peaks at 10 km). Also, H is converted to H2
through the following cycle:

H + C3 −→ (c-C3H,l-C3H) (1.30%, 1.30%),
(c-C3H,l-C3H) + H −→ C3 + H2 (1.63%, 1.02%).

The three-body reaction H + H −→ H2 is an important loss
process for H in Krasnopolsky & Cruikshank (1995), but this
reaction is much less noticeable in our case, as it contributes
only 0.025% on the integrated loss.

CO. Losses of CO mostly occur in the ionosphere, where
it reacts with N+. This explains the decrease of its relative
abundance observed in Fig. 4. It also photodissociates and pho-
toionizes in the lower atmosphere, with maximum rates reached
at 181 and 127 km, respectively. It has to be noted that in our
model CO absorbs solar radiation up to 163 nm, but is only
photoionized by radiation with λ < 89 nm and photodissociated
by radiation with λ ∈ [89, 108[ nm. Thus, CO absorbs radiation
between 108 and 163 nm without being dissociated. This leads to
an attenuation of the solar flux at these wavelengths, thus impact-
ing the photolysis of hydrocarbons such as C2H2 (see Fig. 5).
We should consider that CO molecules re-emit absorbed pho-
tons at these wavelengths in every direction, thus contributing to
the photolysis of other species, but this is not done in our model.

CO is mainly produced through reactions of O(3P) with CNN
and CN, which produce respectively N2 + CO and N(4S) + CO,
with the latter having a slightly higher production rate.

C. We find a higher relative abundance of C throughout the
atmosphere than was reported the findings of Krasnopolsky &
Cruikshank (1995). The peak concentration is 5.2× 107 cm3 at
167 km, as compared with ∼1.5× 107 cm3 at ∼130 km in their
study. This species is mainly produced through the reaction
N(4S) + CN −→ N2 + C (68.5% of the integrated produc-
tion of C), which is part of the CNN cycle converting atomic
nitrogen into N2. But this production is counterbalanced by the
N2 + C −→ CNN reaction whose integrated rate is 9% higher and
contributes for 76% of the integrated loss of C, being therefore
the main loss process. The rates of these reactions are maximum
at 121 km. Various ionic reactions also produce C, such as the
dissociative recombination of CO+ (8% of the integrated produc-
tion), the radiative recombination of C+ (1.5%) or the ion-neutral
reaction CO + N+ −→ C + NO+ (1%).

Apart from the reaction with N2, C is lost through various
reactions with ions in the ionosphere, but these reactions are at
least two orders of magnitude less significant than the former
reaction.

O(3P). In our model, O(3P) is also an abundant species. As
in Krasnopolsky & Cruikshank (1995), the peak concentration of
O(3P) is about 108 cm−3. We recall that we do not consider O(1D)
here because its abundance is negligible in comparison to O(3P).
This species is mainly produced by dissociative recombination
of the CO+ and NO+ ions (the latter contributing approximately
eight times less than the former). These reactions are important
in the ionosphere as their peak rate is reached at 345 km. At
lower altitudes, O(3P) is produced through the reaction N(4S) +
NO −→ O(3P) + N2, with an integrated rate one order of
magnitude lower than for the dissociative recombinations.

In particular, O(3P) is mainly lost through reactions with
CNN and CN as discussed above and whose maximum rates are
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Fig. 6. Relative abundances of the main hydrocarbons and comparison with their vapor pressure ratio: (a) Relative abundances of the main
hydrocarbons (orange solid line with circles for CH4, solid pink line for C2H2, purple dash-dotted line for C2H4 and brown dashed line for C2H6),
and blue dotted line for HCN. (b) Relative abundances (solid lines) compared to the ratio of the vapor pressure, Pv, and the pressure, P, (dashed
lines) depending on altitude for CH4, the main C2Hx, and HCN. When the curves of the Pv/P ratio and the abundance merge, this means that the
species is condensing, as its abundance cannot be higher than this ratio.

reached at 121 km. Below this altitude, O(3P) reacts with various
species such as CH3, NH, or H2CN, giving (H2CO + H, CO +
H2 + H), NO + H, and (OH + HCN, HCNO + H), respectively;
however, the integrated rates of these reactions are one order of
magnitude lower than those of reactions with CN and CNN.

5.1.2. Hydrocarbons and HCN

The abundances of the main hydrocarbons and of HCN are pre-
sented in Fig. 6. In agreement with Krasnopolsky & Cruikshank
(1995), the most abundant hydrocarbon in our model is C2H4.
However, it is half as abundant in their model as compared
to ours, with a peak concentration of 5.1× 106 cm−3 at 47 km,
whereas we have 2.0× 107 cm−3 at 36 km. We also find that
C2H6 is more abundant than C2H2, as the peak concentra-
tion of the former is 1.9× 106 cm−3 at 36 km compared with
4.4× 105 cm−3 at 56 km for the latter. In Krasnopolsky &
Cruikshank (1995), these two species have approximately the
same peak number density (1.3× 106 cm−3 and 1.4× 106 cm−3,
respectively). These differences come from the different vapor
pressure formula used in our model. In comparison, for the sum-
mer and winter hemispheres respectively, Strobel & Summers
(1995) found (2.6–1.6)× 107 cm−3 at (17–30) km for C2H4 and
(3.3× 105–1.3× 106) cm−3 at (100–104) km for C2H2. In addi-
tion, our HCN abundance is much lower, its peak number density
being 1.8× 102 cm−3 against 3× 106 cm−3 for Krasnopolsky &
Cruikshank (1995), while the peak concentration of HCN is
nearly 107 cm−3 in Strobel & Summers (1995). This difference
comes from the vapor pressure of HCN that is much lower than
the ones of the studied hydrocarbons, as shown in the right-hand
panel of Fig. 6, and which forces the number density of this
species to drop below 275 km. As for neutral species, we discuss
the main production and loss processes for these compounds in
the following paragraphs.

C2H2. As the vapor pressure of C22H2 is lower than that of
C2H4 and C2H6, it is the least abundant of the three C2Hx studied
here. Its production relies almost exclusively on methane photol-
ysis as it is produced at 53.5% through 3CH2 + 3CH2 −→ C2H2 +
H2 and 39% through CH3 + HCNN −→ C2H2 + H2 + N2. The

remaining production comes from C2H4 photolysis (4.5%). The
two former reactions reach their peak production rate at 10 km,
whereas C2H4 photolysis peaks at 36 km.

This hydrocarbon is mainly lost around 56 km, where it
reacts with C to form C3 + H2 and c-C3H + H (37 and
59.5%), or is photodissociated, which gives C2H + H (2%).
The C + C2H2 −→ l-C3H + H channel also exists, but its
integrated rate is two orders of magnitude lower than that
of the c-C3H channel. In particular, C2H2 condenses below
60 km, as the temperature falls when approaching the surface,
as shown in Fig. 6. The integrated condensation rate of C2H2
is 1.1× 107 cm−2 s−1, which corresponds to a mass condensation
rate of 4.6× 10−16 g cm−2 s−1. This value is one order of magni-
tude higher than the one of Krasnopolsky & Cruikshank (1995),
which is 4× 10−17 g cm−2 s−1. This difference comes from the
use of a lower vapor pressure profile and a different chemical
scheme, leading to a higher integrated production rate for this
compound compared to Krasnopolsky & Cruikshank (1995).

C2H4. This is the most abundant C2Hx species. Strobel
et al. (1990b) stated that C2H4 is produced through the reaction
3CH2 + 3CH2 −→ C2H4 and also through CH + CH4 −→ C2H4 +
H. In our case, we effectively find that the latter is responsible for
84% of the integrated production but the former is not taken into
account, as we consider 3CH2 + 3CH2 −→ C2H2 + H2. Instead,
15.5% of the production is due to the reaction 3CH2 + CH3 −→
C2H4 + H. The production rates of these reactions are maximum
at 10 km, which is consistent with the fact that C2H4 derives
from methane photolysis, which reaches its maximum at this
altitude.

In particular, C2H4 is lost by photodissociation (22.5%),
yielding C2H2, C2H3, H2, and H. It also reacts with C (9.5%) to
produce C3H3 and H, but the main loss process is the three-body
reaction with H giving C2H5 (60.5%). The photodissociation
peak is located at 36 km, as the maximum rate of the three-
body reaction, whereas the reaction with C peaks at 46 km.
It condenses below 40 km (Fig. 6). The integrated condensa-
tion rate of C2H4 is 9.0× 107 cm−2 s−1, which corresponds to a
mass condensation rate of 4.2× 10−15 g cm−2 s−1. Krasnopolsky
& Cruikshank (1995) found a value of 4.3× 10−15 g cm−2 s−1,
which is very close to our result.
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Fig. 7. Relative abundances of the radicals that appeared in the key
chemical reactions of the main neutral species (solid blue line for CH,
orange dashed line for CH2, green solid line with circles for CH3,
dash-dotted pink line for CN, and purple dotted line for CNN). The
CH2 profile corresponds to 3CH2, as the relative abundance of 1CH2 is
negligible.

C2H6. This species is entirely produced by a three-body
reaction between two CH3 (99.98%), with a maximum produc-
tion rate at 10 km (again due to methane photolysis).

It is destroyed by photolysis (97.5%) and reaction with CN
(2%) and condenses below 40 km (Fig. 6). All these reac-
tions reach their maximum loss rate at 36 km. The integrated
condensation rate of C2H6 is 2.0× 107 cm−2 s−1, which corre-
sponds to a mass condensation rate of 1.0× 10−15 g cm−2 s−1.
The value given in Krasnopolsky & Cruikshank (1995) is
8.9× 10−16 g cm−2 s−1, which is slightly lower than ours. The
ratio between these two rates is nearly the same as the ratio of
our integrated production rates, thus the difference comes from
the chemical scheme.

HCN. While it is mostly produced through reactions involv-
ing H2CN (produced through the reaction N(4S) + CH3 −→
H2CN + H), which reacts with H and O(3P) to give respectively
HCN + H2 (47% of the integrated production) and HCN + OH
(6.5%), HCN is also produced through the following reactions
involving N(4S):

N(4S) + 3CH2 −→ HCN + H (30%),

N(4S) + HCNN −→ HCN + N2 (13.5%).

The maximum rates of these reactions are reached between 31
and 51 km. The HCN molecule is lost in the ionosphere through
reactions with N(2D) giving CH and N2 (19%) and with H+ giv-
ing HNC+ and H (80.5%). These reaction rates peak at 303 km
and 293 km respectively. This species condenses below 280 km
(Fig. 6), thus at a much higher altitude than the C2Hx species.

5.1.3. Radicals

As radicals were evoked during our study of key chemical reac-
tions for the main neutral species, we give their relative abun-
dances in Fig. 7. We know that 1CH2 is completely converted
to 3CH2 through collisions with N2. Therefore, its abundance is
negligible and we focus on 3CH2 in the following.

In agreement with what we discussed above, the production
of CH3 and 3CH2 is maximum at 10 km as it depends on methane

direct photolysis, this process contributing for respectively 97%
and 8.5% of the integrated production of these species. The
remaining production of 3CH2 comes from collisions between
1CH2 and N2 (91%). Also, 1CH2 can be produced by direct
methane photolysis (54.5%) and through H + HCNN −→
1CH2 + N2 (45%), thus dependent on H, which is also a
photolysis product.

We know that CH3 mainly reacts with other CH3 radicals to
produce C2H6 (55.5% of the integrated loss), but also with 3CH2
(19%) and N(4S) (13.5%), which yields C2H4 + H and H2CN +
H respectively. The reaction between CH3 and 3CH2 accounts for
8.5% of the integrated loss of 3CH2. The latter compound reacts
mainly with H to produce CH + H2 (80% of the integrated loss).
It also reacts with other 3CH2 radicals to form C2H2 + H2 (7%).
All these reactions reach their maximum rate at 10 km apart from
the N(4S) + CH3 reaction whose maximum is at 31 km.

Then, CH is mainly produced through the 3CH2 + H −→
CH + H2 reaction (87%) and direct methane photolysis (12%).
It is mainly lost through CH + CH4 −→ C2H4 + H (49.5%) and
CH + N2 −→ HCNN (49%). All these reactions also reach their
maximum rate at 10 km.

Furthermore, CN and CNN are mostly produced and lost
through the CNN cycle that converts atomic nitrogen to N2, as
seen above. Thus, CN is almost exclusively produced through the
reaction N(4S) + CNN −→ CN + N2 (96%) and CNN through
C + N2 −→ CNN (100%). Then, CN is mostly lost through
N(4S) + CN −→ C + N2 (94%) and CNN through N(4S) + CNN
−→ CN + N2 (92.5%). These reactions all reach their maximum
rate at 121 km. In addition, CN and CNN react with O(3P) to
yield CO + N(4S) and CO + N2, respectively, with these reactions
accounting for 6% and 5% of the integrated loss.

5.1.4. Heavier Cx-compounds

The most abundant C3Hx species is C3 with a peak relative abun-
dance of 1.4× 10−7 at 103 km. It intervenes in a cycle converting
atomic hydrogen into molecular hydrogen, which we discuss
above. Reactions of this cycle account for 98.25% of the inte-
grated production of C3 and 96.28% of its integrated loss. The
integrated rates of the production reactions are slightly higher
than the ones of the loss reactions. Apart from this cycle, C3 is
produced through the reaction C + C2H2 −→ C3 + H2 and lost
by photodissociation producing 3C2 + C.

Aside from this species, the other neutral C3-compounds
are much less abundant. For example, the second most abun-
dant is C3H3CN and the third is c-C3H2 – with respective peak
relative abundances of 1.7× 10−10 at 46 km and 2.5× 10−11 at
181 km. C3H3CN is mostly produced through the reaction CN +
CH3CCH −→ C3H3CN + H (11% of the integrated production)
and H + CH2C3N −→ C3H3CN (79%). It is lost at 77.2% by
photodissociation, producing CH2C3N + H and C3H3 + CN. It
also reacts with C2H+

5 to produce CH3C3NH+ + C2H4 (15% of
the integrated loss). Then, c-C3H2 is mainly produced through
H + (c-C3H + l-C3H) −→ c-C3H2 (72%) and dissociative recom-
binations of c-C3H+

3 (5.9%), l-C3H+
3 (3.7%) and C3H+

5 (9.2%);
finally, c-C3H2 is almost exclusively lost through a three-body
reaction with H producing C3H3 (97.7% of the integrated loss).

The most abundant C3Hx ion is l-C3H+
3 , with a peak rela-

tive abundance of 2.0× 10−12 at 153 km. It is mainly produced
through C3H+

4 + H −→ l-C3H+
3 + H2 (12.7%). It is lost by

dissociative recombination (91.5%) and reactions with C2H4 pro-
ducing heavier ions C5H+

5 and C2H+
7 (3.5% of the integrated loss

for each channel). The second-most abundant C3Hx ion is C3H+
5

with a peak relative abundance of 7.9× 10−13 at 109 km. It is
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Fig. 8. Relative abundances of the main ions of the atmosphere of Triton: (a) Most abundant ions that are the focus of this study – blue solid line
with circles for C+, orange dashed line for N+, green dash-dotted line for N+

2 , purple dotted line for H+, thin brown solid line for CO+, thin dark
blue dashed line for N2H+, and red solid line for electrons. (b) Most abundant ions below 175 km.

produced through CH4 + (C2H+
2 , C2H+

3 ) −→ C3H+
5 + (H, H2)

(10%, 83%) and C2H4 + (C2H+
4 , C2H+

5 ) −→ C3H+
5 + (CH3, CH4)

(5%, 1.5%). It is mainly lost by reacting with H (19%), which
gives C2H+

3 + CH3 or by dissociative recombination (68%). It
also reacts with C2H4 to produce C5H+

7 + H2 (10%).
In total, eight neutral C3-compounds and eight C3H+

x ions
have a relative abundance higher than 10−15. In the same interval,
we find seven neutral C4-compounds, the most abundant being
nC4H8 with a peak abundance of 6.5× 10−13. We also identify
six heavier ions C8H+

11, C5H+
5 , C7H+

7 , C5H+
7 , C5H+

9 , and C6H+
7

– with peak abundances ranging from 1.6× 10−14 to 2.2× 10−15

(species are given in order of decreasing abundance).

5.2. Ionosphere

A dense ionosphere was observed by Voyager 2. Surprisingly,
it was found to be denser than the one of Titan despite the
larger and denser atmosphere of the latter. The peak of the elec-
tronic number density profile was found at (340–350) km with
a peak concentration of (3.5± 1)× 104 cm−3 (Tyler et al. 1989;
Krasnopolsky & Cruikshank 1995). In this section, we investi-
gate the main ionization processes in Triton’s atmosphere and
study the composition of its ionosphere.

5.2.1. Main ions

Using nominal chemical reaction rates, we find that the main
ions of Triton’s ionosphere are C+, N+, H+, and N+

2 , as shown
in Fig. 8. The electronic number density is maximum at 334 km,
which is close to the interval (340–350) km given in Tyler et al.
(1989). We can see that the electronic number density quickly
increases above 175 km, where the concentration of C+ varies
strongly. It nearly corresponds to the sharp ionospheric cutoff
around 200 km observed in Voyager’s data and shown in Tyler
et al. (1989). In Krasnopolsky & Cruikshank (1995), the main
ions were C+ and N+, with H+ being only the sixth most abun-
dant ion. Another difference is that in their model C+ and N+

abundances tend to converge after the electronic peak, but this
behavior in less pronounced in our results.

In panel b of Fig. 8, we present the most abundant ions below
175 km. We can observe that the higher mass ions reach their
peak relative abundance at lower altitude than the lower mass

Table 3. Photoionization reactions with the highest integrated
column rates.

Photoionization reaction
Integrated
colum rate
(cm−2 s−1)

Maximum rate
altitude (km)

N2 + hν −→ N+
2 + e− 2.7× 107 390

N2 + hν −→ N+ + N(2D) + e− 2.2× 106 345
CO + hν −→ CO+ + e− 1.3× 106 127

ones, with CH+
3 being the main ion between 175 and 125 km.

Then C2H+
5 , NH2CO+, and HCO+ are most abundant between

125 and 60 km and finally C5H+
5 , c-C3H+

3 , C8H+
11, C3H+

6 , and
NH2CO+ dominate below 60 km. This is consistent with the
fact that heavier species are abundant in the lower atmosphere
only (e.g., hydrocarbons), whereas lighter species (e.g., atomic
species as C, O, and N) are dominant at higher altitudes. How-
ever, the relative abundances of these heavy ions remain low in
comparison to the lighter ions in the upper atmosphere. There-
fore, we did not focus on the lower atmosphere ions in the
remainder of our study.

5.2.2. Photoionization and interaction with magnetospheric
electrons

The photoionization reactions with the highest integrated col-
umn rates are listed in Table 3. These reactions contribute for
99.98% of the total photoionization integrated column rate. For
the interaction with magnetospheric electrons, the main reac-
tions and their integrated column rates are given in Table 4.
Unsurprisingly, ionization of N2 dominates as it is the main
atmospheric species. These reactions are sources of ions N+

2 ,
N+ but also of atomic nitrogen. Dissociation of N2 by mag-
netospheric electrons is also a source of the latter species. We
note that the peak of these reactions is located slightly above the
electronic peak, which is located at 334 km.

We can see that ionization by magnetospheric electrons is
more important than photoionization. The ratio between the rates
for photoionization and the rates for magnetospheric interac-
tion is 3/8, which is comparable to the ratio of 0.5 given in
Krasnopolsky & Cruikshank (1995).
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Table 4. Ionization and dissociation reactions by magnetospheric elec-
trons (ME) and their integrated column rates.

Reaction with ME
Integrated

column rate
(cm−2 s−1)

Maximum
rate altitude

(km)

N2 + ME −→ N+
2 + e− 6.6× 107 345

N2 + ME −→ N+ + N(2D) + e− 1.6× 107 345
N2 + ME −→ N(4S) + N(2D) + e− 4.9× 107 345

5.2.3. Production and loss processes

We detail here the main production and loss processes for the
main ions of the ionosphere of Triton.

C+. This is the most abundant ionospheric ion in Strobel
& Summers (1995), and Krasnopolsky & Cruikshank (1995).
Lyons et al. (1992) were the first to consider C+ as an abundant
ion after using a charge exchange reaction between N+

2 and C. In
our model, this reaction is the main source of C+, accounting
for 74.5% of the integrated production. This ion is also pro-
duced by two other charge exchange reactions between C and
N+ or CO+, with respective contributions of 11 and 14.5%. The
maximum production rate of the reaction between C and N+

2 is
located at 334 km, which corresponds to the electronic concen-
tration peak. The production peak for charge exchange with N+

is located at 414 km and the one for charge exchange with CO+

at 313 km.
C+ is almost exclusively lost by radiative recombina-

tion (98%), whose maximum rate is at 334 km as well. In
Krasnopolsky & Cruikshank (1995), the main chemical process
for loss of C+ is by reacting with CH4, but in our case, this reac-
tion has an integrated loss rate 104 times lower than the radiative
recombination reaction mentioned before. This is due to the very
low number density of CH4 at ionospheric altitudes. Moreover,
we do not consider atmospheric escape for ions, which is the
main loss process in Krasnopolsky & Cruikshank (1995). This
may explain why we have a higher number density of C+.

N+. This is the second main ion of the ionosphere, as in
Krasnopolsky & Cruikshank (1995). On the other hand, in
Strobel & Summers (1995), N+ is the second main ion between
250 and 550 km and then becomes the most abundant ion. In our
case, N+ was the main ion with the initial chemical scheme, but
this changed with the updated one where the N+

2 + C −→ N2 +
C+ reaction was added, making C+ the main ion. In our updated
chemical scheme, we also added reactions between N+ and CO,
based on Anicich (2003). These reactions became important for
N+, as they account for 87.5% of its integrated loss. Their loss
rate is maximum at 345 km, where the ionization reactions of N2
giving N+ are maximum. Also, N+ reacts with H2 to produce
NH+ + H. The loss rate of this reaction is maximum at 356 km
and accounts for 11% of the integrated loss of N+.

The ionization of N2 by magnetospheric electrons con-
tributes for 75% of the integrated production of N+. Photoion-
ization contributes for 10% and charge exchange between N+

2
and atomic nitrogen for 15%. The first two reactions reach
the production peak at 345 km, whereas the latter reaches it at
334 km.

N2
+. Even though N2 is the main atmospheric species and

the ionization reactions giving N+
2 have a higher branching ratio

compared to those giving N+, we see that N+
2 is only the third- or

fourth-most abundant ion of Triton’s ionosphere, depending on
altitude. It is produced by photoionization and electron impact
ionization of N2 (respectively, 29 and 71% of the integrated pro-
duction) but it quickly recombines with electrons to produce
atomic nitrogen (82% of the integrated loss). It also reacts with
H2 to produce N2H+ (10.5%) and with C, N(4S), and CO through
charge-exchange reactions (7% in total). The loss rate for disso-
ciative recombination is maximum at 356 km, whereas the one
for charge exchange with C and N(4S) is at 334 km (293 km
for charge exchange with CO). For the reaction with H2, the
maximum rate is reached at 303 km.

H+. This is mostly produced through a charge exchange
reaction between CO+ and H, whose maximum rate is reached
at 293 km and accounts for 96% of the integrated production.
Photoionization of H contributes for 3% and is maximum at
146 km. It is lost by radiative recombination (29% of the inte-
grated loss) around 345 km, but mostly by reacting with HCN
and HNC to produce HNC+ + H (45.88%), whose rates are max-
imum at 293 and 264 km respectively. It also appears in charge
exchange reactions with C and C3 (4.5 and 17%) and reacts with
CH4 to produce CH+

3 + H2 (2.5%).

5.3. Key chemical reactions for the main species

We studied in the previous sections the main production and loss
processes for the main species of Triton’s atmosphere. The reac-
tions associated to these processes thus contribute significantly
to the production or loss of these species. We call these reactions
key chemical reactions. All these reactions are given as supple-
mentary material. Table 5 displays the reactions that contribute
significantly to the production or loss of several of the main
atmospheric species. We can identify several groups of reactions
in this table:

CH4 photolysis: unsurprisingly, we find that photolysis
of CH4 is important, as stated in Strobel et al. (1990b),
Krasnopolsky & Cruikshank (1995) and Strobel & Summers
(1995). Its products also appear in other key chemical reactions.
It triggers the chemistry in the lower atmosphere, the photolysis
peak being located at 10 km. It is a source of H, H2 and radicals.

Photoionization of N2 and reactions with magnetospheric
electrons: these reactions impact logically the number density
of N2, N+

2 , N+, electrons, and atomic nitrogen. These products
appear in numerous reactions shown in the table (as presented
in the following points), thus, the former reactions are important
for the atmospheric chemistry in general.

N+
2 dissociative recombinations: these reactions have a sig-

nificant impact on the electronic and N+
2 loss as these species

recombine together quickly. This gives atomic nitrogen in the
ground or first excited state.

Atomic nitrogen: several reactions involve atomic nitrogen.
We can in particular identify a cycle involving CNN that regen-
erates N2 from N(4S). N(2D) is quenched to ground state N(4S)
through collisions with CO, O(3P), and C (the main channel
being the one with CO).

5.4. Discussion

As the data available about Triton mostly come from Voyager 2,
we have very few data points we could use to validate our results.
As given in Krasnopolsky & Cruikshank (1995), we know that
the number density of N2 at 575 km is (4± 0.4)× 108 cm−3

and that the concentration of atomic nitrogen at 400 km is
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Table 5. Key chemical reactions for the main atmospheric species.

Reaction Species (production) Species (loss)

CH4 + hν−→CH3 + H H (26%) CH4 (27%)
CH4 + hν−→ 1CH2 + H2 H2 (32%) CH4 (31%)
H + 3CH2 −→CH + H2 H2 (51%) H (56%)
CH4 + CH −→ C2H4 + H H (28%); C2H4 (84%) CH4 (29%)
H + HCNN −→ 1CH2 + N2 N2 (12%) H (29%)
N2 + hν −→ N+

2 + e− N+
2 (29%); e− (24%)

N2 + ME −→ N+
2 + e− N+

2 (71%); e− (59%) N2 (12%)
N2 + ME −→ N+ + N(2D) + e− N+ (75%); e− (15%)
N2 + ME −→ N(4S) + N(2D) N(4S) (13%); N(2D) (24%)
N+ + H2 −→ H + NH+ H2 (13%); N+ (11%)
N+

2 + H2 −→ N2H+ + H N2 (10%); H2 (50%)
N+

2 + e− −→ N(4S) + N(2D) N(4S) (11%); N(2D) (20%) N+
2 (44%); e− (37%)

N+
2 + e− −→ N(2D) + N(2D) N(2D) (34%) N+

2 (38%); e− (31%)
N(4S) + CN −→ N2 + C N2 (25%); C (69%) N(4S) (40%)
N(4S) + CNN −→ N2 + CN N2 (25%) N(4S) (41%)
N2+ C −→ CNN N2 (27%); C (76%)
N(2D) + CO −→ N(4S) + CO N(4S) (47%) N(2D) (75%)
CO+ + e− −→ C + O(3P) O(3P) (37%) e− (14%)
H+ + HCN −→ HNC+ + H H+ (20%); HCN (81%)

Notes. These reactions contribute for at least 10% of the integrated production or loss of at least two of the main species. The contribution of the
reaction to the total integrated loss or production of a species is noted next to the species name.

Fig. 9. Comparison of our CH4 profile with other datasets and impact of the resolution of the solar spectrum on our results: (a) CH4 number density
profiles near the surface derived from Voyager 2 data and presented in Herbert & Sandel (1991; dark blue and orange), data points from Strobel
& Zhu (2017; black dots) and result from our model using nominal reaction rates (red), i.e. without considering any uncertainty. (b) Comparison
of the relative abundances of the main neutral species when using a high resolution solar spectrum (solid lines) versus a low resolution spectrum
(dashed lines). These results are obtained with solar fluxes corresponding to low solar activity.

(1± 0.25)× 108 cm−3 and (5± 2.5)× 108 cm−3 at 200 km. Our N2
profile is in agreement with the data as we find 3.7× 108 cm−3

at 571 km and likewise for the atomic nitrogen data at 400 km,
as we find 1.0× 108 cm−3 at 402 km. However, our value at
200 km is slightly above the corresponding interval, as we have
9.6 and 8.8× 108 cm−3 at 196 and 204 km, respectively. At this
level, we expect chemical uncertainties to be quite significant,
possibly explaining the departure of our nominal value from
the observed range. The peak concentration of atomic nitro-
gen is 2.0× 109 cm−3 at 80 km, which is close to values from
Krasnopolsky & Cruikshank (1995), and Strobel & Summers
(1995), which are about ∼1× 109 cm−3 at ∼115 km.

We also have the CH4 number density profiles near the sur-
face for the two solar occultation points from Herbert & Sandel
(1991). With the actual model and nominal reaction rates, we are
nearly in agreement with these profiles, as shown in panel a of
Fig. 9. The differences at low altitude are only due to our lower
CH4 abundance at the surface coming from the use of the vapor
pressure formula of Fray & Schmitt (2009). We also note that
we were unable to match the data if we used a different Kzz pro-
file or if we used a solar flux not corresponding to a maximum
solar activity. Therefore, these two parameters seem to be critical
for the modeling of Triton’s atmosphere. As Kzz impacts strongly
our results, it could be important to better determine its profile
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Fig. 10. Number densities of the main ions in Triton’s atmosphere. The
black triangles and dark blue circles represent the electronic profiles
measured by Voyager 2 at the two occultations points (Tyler et al. 1989).

as the one we use was inferred by using the CH4 number density
near the surface only (Herbert & Sandel 1991).

The spectral resolution of the solar flux was found to have
a non-negligible impact on the abundance profiles of CH4 as
shown in the right-hand panel of Fig. 9. Following these obser-
vations, we may need a high resolution spectrum for high solar
activity in order to obtain more representative results.

If we sum the mass condensation rates for the three C2Hx
studied in this section, we find a total mass condensation rate
of 5.7× 10−15 g cm−2 s−1, which fits with the aerosol produc-
tion rate interval of [4–8]× 10−15 g cm−2 s−1 given in Strobel
& Summers (1995) for the winter and summer hemispheres,
respectively.

For ions, we first examine if our electronic profile corre-
sponds to the profiles presented in Tyler et al. (1989) and derived
from Voyager data. These profiles are shown in Fig. 10. We can
observe that our electronic peak is located at 334 km, which
is slightly lower than the altitudinal range (340–350) km deter-
mined from Voyager measurements and given in Tyler et al.
(1989). Also, our electronic peak concentration is 1.0× 105 cm−3,
which is higher than the interval of (3.5± 1)× 104 cm−3 given
in Krasnopolsky & Cruikshank (1995). We show in Sect. 6 the
impact of chemical uncertainties on the electronic profile. How-
ever, as we found that reactions with magnetospheric electrons
had a large impact on the atmospheric chemistry, these results
could change significantly if we took another electronic pro-
duction profile. In addition, we modified the ionization profile
from Strobel et al. (1990a) in a rather arbitrary way, follow-
ing the manipulations made in Summers & Strobel (1991) and
Krasnopolsky & Cruikshank (1995). Thus, changing these arbi-
trary values could also impact our results in a significant way. In
order to model the interaction between magnetospheric electrons
and Triton’s atmosphere better, we recommend using an electron
transport code in further studies.

We also recall that we considered the electronic tempera-
ture to be equal to the neutral temperature in all the atmosphere
because this parameter was not measured by Voyager. However,
we observed that dissociative recombination reactions of N+

2
were among the most important key chemical reactions for the
main species. As the rates of these reactions are computed using
the electronic temperature, having a good estimation or measure-
ments of this parameter seems mandatory in order to improve the
confidence in our model.

In the same way, recent occultation measurements presented
in Oliveira et al. (2022) indicate that the thermal profile in
the lower atmosphere could be quite different from the profile
that we use here, with a strong positive gradient near the sur-
face and the potential presence of a mesosphere. If correct, this
could greatly impact the profiles of condensable species such as
methane and hydrocarbons.

6. Chemical uncertainties

As the temperature is very low on Triton, we expect to have
large uncertainties on our abundance profiles. Indeed, chemical
reaction rates are determined experimentally or theoretically but
always with an uncertainty. It is expressed with two different fac-
tors: the temperature-dependent uncertainty factor Fi(T ) and gi,
a coefficient that is used to extrapolate Fi depending on temper-
ature. The uncertainty factor is computed from Eq. (8), (see e.g.,
Sander et al. 2006; Hébrard et al. 2006, 2007, 2009):

Fi(T ) = Fi(300K) × exp
{
gi

[
1
T
− 1

300

]}
, (8)

where Fi(300 K) is the uncertainty factor at 300 K, which is com-
monly given with the reaction rates, as they are mainly measured
around room temperature. This is why we expect uncertainties
to be high: given that the temperature on Triton is below 100 K,
we use rate formulas that are generally not known in these condi-
tions and we extrapolate the associated uncertainty factors, about
which we have a very limited knowledge. This generally leads
to a greater uncertainty for most of the reaction rates that sub-
sequently propagates into the model. Thus, it is necessary to
examine how these uncertainties propagate during the calcula-
tions and their impact on the results and, thus, on the number
density profiles of the different species.

To study the propagation of chemical uncertainties in our
model, we used a Monte Carlo simulation. After the model was
run with nominal reaction rates, that is, without considering any
uncertainty (as done in the previous section), we compute again
all the reaction rates using the uncertainty factors Fi and gi, con-
sidering each rate as a random variable, ki, with a log-normal
distribution centered on the nominal rate, k0i , and with a standard
deviation, log Fi (Hébrard et al. 2007; Dobrijevic et al. 2008b).
For two-body reactions, ki is obtained from Eq. (9):

log(ki) = log(k0i ) + εi log [Fi(T )] , (9)

where εi is a random number with a normal distribution centered
on zero and with a standard deviation of one. With this, we have
a 68.3% probability to find ki in the interval

[
k0i
Fi
, k0i × Fi

]
. To

avoid considering extreme values of ki, we only use values of ki
computed with |ε| < 2.

For three-body reactions, the reaction rate is given by:

ki(z) =
k0 × [M] × χ + kr

1 +
k0[M]

k∞

, (10)

with [M] being the number density of the third body, k0 the reac-
tion rate for low pressure conditions, k∞ the reaction rate for high
pressure conditions, and kr the rate for recombination. Also, χ is
the uncertainty factor of Troe which is computed with (for all
three-body reactions except H + C2H2 and H + C4H2 that have
their own formulas):

χ =
log(0.64)

1 +
[
log

(
k0[M]

k∞

)]2 . (11)
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Table 6. Mean abundances ȳi and associated uncertainty factors F(ȳi)
for the main atmospheric species.

Species Altitude
[km] ȳi F(ȳi)

N2 1026 7.8× 10−1 1.02
CH4 237 7.6× 10−12 23.59
N(4S) 31 3.0× 10−9 33.07
N(2D) 127 5.5× 10−12 36.35
H2 903 1.1× 10−3 1.17
H 0 1.2× 10−10 2.97
CO 1026 1.0× 10−4 1.15
C 51 6.9× 10−13 4.69
O(3P) 36 1.4× 10−9 37.85
C2H2 76 5.6× 10−11 7.19
C2H4 66 4.0× 10−10 6.02
C2H6 174 2.0× 10−11 3.71
HCN 1026 1.3× 10−10 4.35
C+ 181 1.6× 10−10 3.60
N+ 810 1.4× 10−5 1.68
N+

2 1026 7.4× 10−7 1.94
H+ 196 5.5× 10−12 5.92
e− 212 1.0× 10−8 3.15

Notes. These values are computed at the altitude level where the uncer-
tainty on the abundance of the considered species is maximum. F(ȳ)
gives the interval

[
ȳ

F(ȳ) , ȳ × F(ȳ)
]

at 1σ.

Thus, we have to compute an uncertainty factor for k0, k∞, and
kr by using the formula in Eq. (8), with a F(300 K) and a g for
each. Then, each ki is recalculated using Eq. (9).

For photodissociation, photoionization, and electron-impact
dissociation and ionization, the corresponding reaction rates do
not depend on temperature. In this case, we assume a constant
uncertainty factor of Fi = 1.2 (which may be underestimated)
for all these reactions. Reaction rates are then computed directly
with Eq. (9).

For ion-neutral and dissociative recombination reactions,
branching ratios are applied on reaction rates to express the prob-
ability that the reaction gives a specific set of products. These
branching ratios are also measured or computed theoretically
and thus have an associated uncertainty. To account for this, we
also generated, for each run of the program, a new branching

ratio, bri, randomly generated between
[

br0i
Fbri

, br0i × Fbri

]
using a

Dirichlet uniform distribution (cf. Carrasco et al. 2007); here,
Fbri is the uncertainty factor for the considered branching ratio
and br0i is the nominal branching ratio. The chemical reaction
rate of each branch is then multiplied by bri

br0i
.

6.1. Results

We performed 250 iterations of the Monte Carlo procedure. In
Fig. 11, we present the nominal mole fraction profiles of six
species alongside the 250 profiles generated by the procedure.
Histograms of mole fractions at the altitude where the associated
uncertainty is maximum are also plotted. As the reaction rates
have a log-normal distribution, we would expect to find normal
distributions with reasonable standard deviations, as shown for H
in Fig. 11. However, in Triton’s low temperature atmosphere, we
find large uncertainties for the majority of the studied species,
meaning high standard deviation values. In Table 6, we give

the mean abundances and the standard deviation of these abun-
dance distributions, expressed by an uncertainty factor F(ȳi) at
the altitude where the uncertainty is maximum.

We see that very few species have a standard deviation lower
than two at the level where their uncertainty is maximum, as
it is only the case for N2, H2, CO, N+, and N+

2 . The maximum
uncertainty factor is obtained for O(3P) and gives a ratio between
the high and the low value of the 1-σ interval of 1.4× 103. We
can observe that highly reactive species such as atomic nitrogen
or CH4 also have high uncertainty factors. For the majority of the
studied species, high uncertainties emerge at the altitude level
where their mole fractions vary strongly. This can be seen for
O(3P) in Fig. 11.

By plotting the histograms of the abundances of these species
at the considered levels, we can highlight bimodalities in some
of the distributions. This aspect was studied in Dobrijevic et al.
(2008a) for Titan’s atmosphere. They are due to uncertainties
on reaction rates and show that two distinct paths are explored
by the model, which gives a bimodal distribution instead of the
expected unimodal one as reaction rates follow a log-normal dis-
tribution. We call them epistemic bimodalities as they do not
correspond to any real phenomenon but are artifacts arising from
the large uncertainties of some reaction rates in Triton’s condi-
tions (Dobrijevic et al. 2008a). As an example, in Fig. 11, the
histogram of O(3P) shows a bimodality. To cancel out these
effects, we have to find which reactions strongly impact the
model uncertainties.

6.2. Identifying key uncertainty reactions

In order to have more significant results, we need to reduce the
chemical uncertainties. To do this, we must identify the key
uncertainty reactions. This kind of key reaction must not be con-
fused with the key chemical reactions: the latter reactions are
defined as the ones that have the most important influence on the
chemical scheme, whereas key uncertainty reactions are defined
as those that have the most important contribution to the overall
uncertainty on species abundances.

Thus, we have to identify these key uncertainty reactions
for each species in order to see if we can reduce the uncer-
tainty over the abundance profiles by improving our knowledge
about these reactions. Dobrijevic et al. (2010b) presented dif-
ferent methods to determine key uncertainty reactions. In our
case, we performed global sensitivity analyses, as presented in
the following.

6.2.1. Global sensitivity analysis

This type of analysis allows us to vary all the input factors at each
run (in this case, the chemical reaction rates) and study the link
between these input factors and the uncertainty on the outputs,
which are the abundance profiles of the studied species obtained
with the Monte Carlo procedure. It also allows us to conserve the
non-linearity and coupling of the model, resulting from the use
of a high number of species and reactions.

To do this, we use Rank Correlation Coefficients (RCCs).
As shown in Carrasco et al. (2007); Hébrard et al. (2009);
Dobrijevic et al. (2010a,b), these coefficients convert a nonlin-
ear but monotonic relationship between the input factors and the
outputs into a linear relationship. To do so, it replaces the val-
ues of the sampled inputs and outputs by their respective ranks
(Helton et al. 2006). The outcome of this procedure is a coef-
ficient between –1 and 1 for each input-output couple. If the
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Fig. 11. Abundance profiles and histograms of the logarithm of the abundance of H, O(3P), N(2D), CH4, C2H2, and C for 250 runs of the Monte-
Carlo procedure. Histograms are plotted at the altitude where the uncertainty is maximum for each species (red dashed line).

coefficient is positive, it means that the two correlated param-
eters vary in the same way. Thus, in our case, each coefficient
links a reaction to the uncertainty on the abundance profile of a
particular species. Reactions with high RCCs (in absolute value)
contribute strongly to the uncertainty on the abundance of this
species and are therefore key uncertainty reactions.

We analyze RCCs in two different ways. First, we perform
the analysis for each of the main species at the altitude where
their uncertainty is maximum (one species at a time). Second,

we choose some characteristic atmospheric levels and perform
an analysis over all the species at a time. Coupling the results
of these two studies allows us to determine the key uncertainty
reactions of our model.

6.2.2. Results for the study for one species at a time

For this study, we chose to focus on reactions that have a RCC
higher than 0.2 in absolute value. We ran this sensitivity analysis
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Table 7. Main key uncertainty reactions identified through sensitivity analyses.

Reaction Rate coefficients Fi(300 K)
or F gi

N(2D) + CO −→ N(4S) + CO 1.9× 10−12 1.6 300.0
N(2D) + C −→ N(4S) + C 4.0× 10−12× exp

(−259
T (z)

)
3.0 200.0

C + N2 −→ CNN k0 = 3.1× 10−33 ×
(

T (z)
300

)−1.5
1.8 100.0

k∞ = 1.0× 10−11 10.0 0.0
O(3P) + CNN −→ N2 + CO 1.0× 10−10 3.0 7.0
N+ + C −→ N(4S) + C+ 4.0× 10−12 10.0 0.0

C+ + e− −→ C 4.4× 10−12 ×
(

Te(z)
300

)0.61
1.6 0.0

N(4S) + CNN −→ CN + N2 1.0× 10−10 3.0 7.0
N+

2 + C −→ N2 + C+ 1.0× 10−10 3.0 0.0

C + H2 −→ 3CH2 k0 = 7.0× 10−32 ×
(

T (z)
300

)−1.5
2.0 100.0

k∞ = 2.06× 10−11× exp
( −57

T (z)

)
3.0 100.0

CH4 + hν −→ 1CH2 + H2 Photodissociation 1.2 –

Notes. These reactions are the ones that appeared the most in our sensitivity analyses and thus contribute the most to the model uncertainties. T (z)
is the atmospheric neutral temperature at altitude, z, and Te(z) is the electronic temperature; Fi(300 K) is the uncertainty factor at 300 K and its
value is given in the corresponding column by non bold numbers, while F is the global uncertainty factor that is computed with Fi and gi but has a
fixed value for photodissociations and reactions with ME. When F is given, the value is in bold.

for the 18 main species at the altitude where their uncertainty
is maximum, as given in Table 6. Reactions that were found for
more than one of these species are given in Table A.1. We iden-
tified 35 reactions: 12 neutral-neutral reactions, 10 ion-neutral
reactions, 4 dissociative recombinations, 3 photodissociations, 3
photoionizations, and 3 reactions with magnetospheric electrons.

We also identified which reactions gave high RCC absolute
values, even if they do not necessarily appear for more than one
species. These reactions are given in Table A.2, with the species
associated to a high RCC value. One additional reaction appears
in this table.

For the majority of these reactions, we always have a high
value of Fi or gi and sometimes both. This confirms that for this
study, high RCCs are often linked to a lack of knowledge about
reaction rates.

6.2.3. Results for the study of all species at a given altitude

We also performed a sensitivity analysis at a given altitude level
and for all the species of our model at the same time. In this
case, we count the number of times that a reaction has a RCC
higher than 0.2 (in absolute value) over the total number of
species. For each level, we then rank the reactions that appear the
most and therefore contribute the most to the overall uncertainty
at this level. We chose to perform this test at seven different
levels to sample diverse altitudes: 0, 86, 220, 334, 502, 758,
and 1026 km. Reactions that appear for at least one quarter of
the species of our chemical scheme at these levels are given in
Table A.3.

We notice that the reaction N(2D) + CO −→ N(4S) + CO
appears at each studied level. We also find that the main key
uncertainty reactions are different depending on the considered
altitude. In the lower atmosphere (0 and 86 km), neutral-neutral
reactions are dominant. At 86 km, we highlight three differ-
ent three-body reactions. At 220 km, in the lower ionosphere,
photolysis of CH4 and CO is important. At higher levels, de-
excitation of N(2D) through collisions with CO and C are the
main key uncertainty reactions. For levels higher than 500 km,

the charge exchange between N+ and C giving N(4S) + C+ also
contributes significantly.

We also performed a complementary study focusing on the
main atmospheric species to avoid biases from species with neg-
ligible abundances. This study highlights key uncertainty reac-
tions that we already found in the previous analyses, confirming
their contribution to the overall uncertainty.

Finally, as we did for the study with one species at a time, we
listed the reactions with high RCC values. These reactions are
given in Table A.4 with the involved species at each of the seven
levels studied here. Again, we find reactions that were previously
highlighted but also some new ones, in general important for
only one species at one or more levels, for example reactions
between N+ and CO that are important for the uncertainty of N+.
This also confirms that key uncertainty reactions depend on the
studied altitude.

6.3. Discussion - Uncertainties and key uncertainty reactions

By computing the RCCs in various cases, we were able to iden-
tify reactions that were responsible for large uncertainties for a
particular species or more globally at a given level. If we look at
all the results presented in Appendix A, we see that some reac-
tions are involved in all (or nearly all) the treated cases. These
reactions are presented in Table 7.

We also find that many of the reactions that were identi-
fied through the sensitivity analyses appeared to be key chemical
reactions for the main species of the atmosphere. Thus, it appears
that is essential that we improve our knowledge of the kinetics of
these reactions as they have the biggest influence on the number
density profiles of the main species. Without this supplemen-
tary knowledge at low temperature, it seems difficult to obtain a
clearer image of the composition of Triton’s atmosphere.

We also note that O(3P) appears as a reactant in key chemical
reactions for some of the main species and also in key uncer-
tainty reactions. At present, we have not considered any inter-
planetary dust flux. However, Moses & Poppe (2017) showed
that the external flux of water in Neptune’s atmosphere is likely
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coming from interplanetary dust. If true, this flux should also
impact Triton’s atmospheric chemistry, as stated in Poppe &
Horányi (2018). Thus, it will be interesting to add this dust deliv-
ery and observe its impact on the number density profiles and
also on chemical uncertainties.

In Sect. 5, we observed that the electronic number density
profile was higher than expected when comparing to obser-
vations presented in Tyler et al. (1989). If we examine the
electronic profiles of the 250 runs of the Monte Carlo proce-
dure, we find that the mean number density at the electronic
peak is ȳi(e−peak) = 1.1× 105 cm−3, with an uncertainty factor of
1.38 at 1-σ. Thus, the peak concentration of electrons found
with our model is consistently higher than the measured value
of (3.5± 1)× 104 cm−3 (Tyler et al. 1989; Krasnopolsky &
Cruikshank 1995).

The altitude of the electronic peak also varies at each run.
For 250 runs, we find z(e−peak) = (338± 9) km, which matches the
interval of (340–350) km given in Krasnopolsky & Cruikshank
(1995). However, the electronic production, as well as the elec-
tronic density, depends mostly on N2 impact ionization by
magnetospheric electrons; thus, it depends on how the interac-
tion between Triton’s atmosphere and Neptune’s magnetosphere
is modeled. In our case, we used the arbitrarily modified ion-
ization profile from Strobel et al. (1990a). Thus, the results may
be significantly affected when changing these arbitrary param-
eters. Moreover, the uncertainty factors of reactions involving
magnetospheric electrons is constant and equal to 1.2. These
uncertainties may be underestimated and thus the observed dif-
ference between Voyager’s data and our results may not be
significant.

In Sect. 5, we failed to find a number density of atomic nitro-
gen that matches the value given in Krasnopolsky & Cruikshank
(1995) at 200 km, that is, (5± 2.5)× 108 cm−3, when using nom-
inal reaction rates. With 250 runs, the number density of N is
(11± 4)× 108 cm−3 at 196 km and (10± 4)× 108 cm−3 at 204 km.
Thus, these intervals and the one of Krasnopolsky & Cruikshank
(1995) overlap. As for electrons, the production of atomic nitro-
gen depends mostly on the interaction between magnetospheric
electrons and N2 (directly or indirectly), reactions for which
we consider a constant and probably underestimated uncertainty
factor. Therefore, the small differences observed between our
results and the measured data are not significant.

7. Discussion and conclusions

Our goal in this study is to create a 1D photochemical model of
Triton’s atmosphere with an up-to-date chemical scheme in order
to determine the atmospheric composition and the main param-
eters that have an impact on it. We also seek to highlight which
studies are necessary to reduce uncertainties on model results.

To do this, we used an existing model of Titan’s atmosphere
from Dobrijevic et al. (2016) and adapted it to Triton’s condi-
tions. We used input data from Strobel & Zhu (2017) for our
initial conditions (temperature and number density profiles, ini-
tial abundance of CO), along with the eddy diffusion profile of
Herbert & Sandel (1991), and we took a solar flux corresponding
to a maximum solar activity, added interplanetary radiation, and
considered the interaction between Triton and Neptune’s mag-
netosphere through reactions between N2 and magnetospheric
electrons. Considering the latter processes was crucial in order
to find nominal results for CH4 and atomic nitrogen that would
be in agreement with the Voyager data.

We also improved our chemical scheme by comparing the
results with the Voyager data and previous articles about the
photochemistry of Triton such as those by Krasnopolsky &
Cruikshank (1995) or Strobel & Summers (1995). In doing so,
we added nearly 40 atmospheric species and 500 reactions to our
initial scheme, giving a total of 220 species and 1764 reactions.

With this updated model, we studied 18 species in partic-
ular which are the main neutral species (N2, N(4S), N(2D),
CH4, CO, H2, H, C, O(3P)), hydrocarbons (C2H2, C2H4, C2H6),
nitriles (HCN), and ions (C+, N+, N+

2 , H+, electrons), high-
lighting their main production and loss processes through the
identification of key chemical reactions. Nitrogen chemistry is
triggered by ionization and dissociation of N2 by solar radiation
and magnetospheric electrons, while methane chemistry results
from its photolysis by Lyman-α radiation from the Sun and
the interstellar medium, creating radicals and hydrogen (atomic
and molecular). These radicals then react to form hydrocarbons
that condense due to the very low temperature in the lower
atmosphere, the most abundant C2Hx being C2H4. Molecular
hydrogen reacts mostly with ions, while H reacts mainly with
HCNN or radicals. Atomic nitrogen produced in the N(2D) state
is converted to ground state N(4S) through collisions with CO,
C, and O(3P). N(4S) is then converted back to N2 through the
CNN cycle. CO is depleted in the higher atmosphere by react-
ing with N+ ions and N+

2 ions recombine rapidly with electrons
producing atomic nitrogen.

We find a dense ionosphere with a cutoff around 175 km,
where the abundance of C+ increases strongly. This ion is the
most abundant in the majority of the ionosphere and is pro-
duced by charge exchange reactions between N+

2 , CO+, N+, and
C. The other abundant ions are N+, H+, and N+

2 . Below 175 km,
the main ions are heavier but their abundances are low. The
electronic peak is located at 334 km, which is consistent with
Voyager data presented in Tyler et al. (1989). Our number density
profile is higher than the one given in the latter article, even con-
sidering chemical uncertainties. However, these results are very
dependent on the modeling of the interaction between Triton’s
atmosphere and Neptune’s magnetosphere.

Using a Monte Carlo procedure over all the chemical reaction
rates, we studied uncertainties on the abundance profiles. We
performed 250 runs and found that for the majority of species,
the uncertainty factors on these profiles are significant. This is
due to our lack of knowledge about chemical reaction rates at
the very low temperatures of Triton’s atmosphere. These uncer-
tainties also lead to epistemic bimodalities in the abundance
distributions of some species, at the level where the associated
uncertainty is at a maximum. We determined the key uncer-
tainty reactions responsible for the observed uncertainties and
bimodalities. To do so, we performed global sensitivity analy-
ses using rank correlation coefficients to determine correlations
between the outputs (number density profiles) and the input fac-
tors (chemical reaction rates) of the model. We carried out this
study for each of the 18 most abundant species at the level where
the uncertainty on their abundance is maximum, but also for all
the species of our model at different altitudes. We identified the
main key uncertainty reactions for which we absolutely need to
improve our knowledge if we want to improve the significance of
the model results. Finally, we found that a great number of key
uncertainty reactions also appeared as key chemical reactions
for the main species, which confirms the call for new studies on
these reactions.

Ultimately, the use of an up-to-date chemical scheme allows
a much deeper comprehension of the composition and of the
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mechanisms governing the chemistry of Triton’s atmosphere in
comparison to the work of Krasnopolsky & Cruikshank (1995)
and Strobel & Summers (1995), while the study of the model
uncertainty is the first of its kind for Triton’s atmosphere.

However, the current model of Triton’s atmosphere can be
improved in many areas. As oxygenated species appeared in
several key uncertainty reactions, we need to study how the inter-
planetary water flux could impact the results of our model. As
the precipitation of magnetospheric electrons has a strong impact
on the atmospheric chemistry, obtaining a better model that
would really consider the temporal variation of the precipitation,
depending on the position of Triton in Neptune’s complex mag-
netosphere, should improve the significance of the model results.

The chemical scheme can also be simplified in order to
decrease the computation time (cf. Dobrijevic et al. 2011). This
is not feasible before obtaining the uncertainties on model results
as they give an objective criterion to verify if the results given by
the reduced scheme are in agreement with the nominal model.
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Appendix A: Identification of key uncertainty reactions

Table A.1. Reactions with | RCC | > 0.2 for several of the main atmospheric species.

Reaction Number of
occurrences

Maximum
RCC Fi gi

O(3P) + CNN −→ CO + N2 6 0.43 3.0 7.0
C + N2 −→ CNN 6 0.51 1.8 10.0

10.0 0.0
30.0 0.0

N(4S) + N(4S) −→ N2 5 0.42 2.5 100.0
2.0 100.0
1.0 0.0

CH4 + hν −→ CH3 + H 4 0.33 1.2 -
CH + CH4 −→ C2H4 + H 4 0.44 1.3 4.45
N(2D) + CO −→ N(4S) + CO 4 1.0 1.6 300.0
CO + hν −→ CO+ + e− 4 0.34 1.2 -
N(4S) + H −→ NH 3 0.55 3.16 100.0

2.0 100.0
30.0 0.0

H + iC4H7 −→ CH3 + CH2CHCH2 3 0.22 0.0 0.0
0.0 0.0
1.0 0.0

C10H8 + hν −→ C10H+
8 + e− 3 0.29 1.2 -

CH+
3 + CH4 −→ C2H+

5 + H2 3 0.46 1.4 0.0
CO+ + H2 −→ HOC+ + H 3 0.23 1.15 0.0
CO+ + C −→ C+ + CO 3 0.28 1.4 0.0
N+ + C −→ N(4S) + C+ 3 0.80 10.0 0.0
N2 + ME −→ N+

2 + e− 3 0.61 1.2 -
CH4 + hν −→ 1CH2 + H2 2 0.28 1.2 -
CH3CH2CCH + hν −→ C4H5 + H 2 0.23 1.2 -
N(2D) + C6H5C6H5 −→ AROM 2 0.21 3.0 0.0
N(2D) + C2H3 −→ NH + C2H2 2 0.2 2.0 7.0
N(4S) + CH −→ CN + H 2 0.26 1.6 7.0
O(3P) + CN −→ CO + N(4S) 2 0.27 2.0 0.0
C + H2 −→ 3CH2 2 0.30 2.0 100.0

3.0 100.0
1.0 0.0

N2 + hν −→ N+
2 + e− 2 0.39 1.2 -

H+
3 + C6H5C2H5 −→ C6H+

5 + C2H6 + H2 2 0.24 1.4 0.0
CH3CNH+ + CH3NH2 −→ CH3NH+

3 + CH3CN 2 0.22 3.0 0.0
C2H+

5 + C4H2 −→ C4H+
3 + C2H4 2 0.21 2.0 0.0

N+
2 + H2 −→ N2H+ + H 2 0.22 1.25 0.0

N+
2 + N(4S) −→ N2 + N+ 2 0.29 3.0 0.0

C+ + H2 −→ CH+
2 2 0.31 2.0 100.0

3.0 100.0
1.6 0.0

NH+
2 + e− −→ NH + H 2 0.22 1.6 0.0

NH+
2 + e− −→ N(4S) + H + H 2 0.21 1.6 0.0

N+
2 + e− −→ N(4S) + N(2D) 2 0.71 2.0 0.0

N+
2 + e− −→ N(2D) + N(2D) 2 0.72 2.0 0.0

N2 + ME −→ N+ + N(2D) + e− 2 0.36 1.2 -
N2 + ME −→ N(4S) + N(2D) 2 0.46 1.2 -

Notes. These reactions are identified through the sensitivity analyses done for each of the main atmospheric species at the altitude where the
uncertainty on this species abundance is maximum, as given in Table 6. These analyses are performed for 250 iterations of the Monte Carlo pro-
cedure. The number of occurrences is the number of main species for which the considered reaction has a RCC higher than 0.2 in absolute
value. Fi is the uncertainty factor at 300 K (=Fi(300K)) for all reactions except for photodissociations, photoionizations, and reactions with
magnetospheric electrons (ME), where it is the global uncertainty factor (in this case the value is given in bold); gi is the coefficient allowing
to compute Fi at different temperatures following Eq. (8). For three-body reactions, we give the uncertainty factors corresponding, respectively, to
k0, k∞, and kr (cf. Eq. (10)).
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Table A.2. Reactions with | RCC | > 0.5 for the main atmospheric species.

Reaction Species Maximum
RCC

N(2D) + CO −→ N(4S) + CO N(2D) -1.0
H+ -0.67
C2H6 0.52

N+ + C −→ N(4S) + C+ N+ -0.80
N+

2 -0.55
N2 + ME −→ N+

2 + e− N2 -0.61
CO -0.5

H + N(4S) −→ NH N(4S) -0.55
C + N2 −→ CNN C2H2 -0.51
CH + N2 −→ HCNN H -0.52
N+

2 + e− −→ N(2D) + N(2D) N+
2 -0.72

N+
2 + e− −→ N(4S) + N(2D) N+

2 -0.71

Notes. These reactions are identified through the sensitivity analyses done for each of the main atmospheric species at the altitude where the
uncertainty on this species abundance is maximum, as given in Table 6. These analyses are done for 250 iterations of the Monte Carlo procedure.
The value of the RCC is given along with the species for which it is reached.

Table A.3. Reactions with | RCC | > 0.2 for at least one quarter of the species considered in our chemical scheme (=55).

Altitude
level
[km]

Reaction
Number

of
occurrences

0 N(2D) + CO −→ N(4S) + CO 69
86 O(3P) + CNN −→ CO + N2 82

C + N2 −→ CNN 76
N(2D) + CO −→ N(4S) + CO 66

C + H2 −→ 3CH2 66
HCO+ + C −→ CH+ + CO 66

N(4S) + N(4S) −→ N2 57
220 N(2D) + CO −→ N(4S) + CO 99

CH+
3 + CH4 −→ C2H+

5 + H2 83
CH4 + hν −→ CH3 + H 76
CO + hν −→ CO+ + e− 62

334 N(2D) + CO −→ N(4S) + CO 121
N(2D) + C −→ N(4S) + C 61

502 N(2D) + CO −→ N(4S) + CO 127
N(2D) + C −→ N(4S) + C 68
N+ + C −→ N(4S) + C+ 58

758 N(2D) + CO −→ N(4S) + CO 128
N+ + C −→ N(4S) + C+ 78

N(2D) + C −→ N(4S) + C 65
1026 N(2D) + CO −→ N(4S) + CO 121

N+ + C −→ N(4S) + C+ 74
N(2D) + C −→ N(4S) + C 64

Notes. Each of these sensitivity analyses is performed for all the atmospheric species at once. We performed an analysis at seven different altitude
levels in order to sample different zones of the atmosphere. Here, 250 iterations of the Monte Carlo procedure are used.
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Table A.4. Reactions with | RCC | > 0.5 for at least one of the main atmospheric species at one of the seven considered altitude levels.

Reaction 0 km 86 km 220 km 334 km 502 km 758 km 1026km

N(2D) + CO −→ N(4S) + CO N(2D) N(2D)
N(2D)
C2H6
H+

N(2D)
C2H2
C2H4
C2H6

N(2D)
CH4
C2H2
C2H4
C2H6

N(2D)
CH4
C2H2
C2H4
C2H6

N(2D)
CH4
C2H2
C2H4
C2H6

O(3P) + CNN −→ CO + N2
N(4S)
N2

N(4S) N(4S) N(4S) N(4S) N(4S)

CH4 + hν −→ 1CH2 + H2

H2
CH4
C2H2
C2H4
C2H6

H2
CH4

H2 H2

N+
2 + e− −→ N(4S) + N(2D) N+

2
H
N+

2

H
N+

2

H
N+

2

N+
2 + e− −→ N(2D) + N(2D) N+

2
H
N+

2

H
N+

2

H
N+

2

N2 + ME −→ N+
2 + e− N2 N2 N2

N2
CO

N+ + CO −→ C + NO+ N+ N+ N+

N+ + CO −→ N(4S) + CO+ N+ N+ N+

N(2D) + C −→ N(4S) + C N(2D) N(2D) N(2D)

N+ + C −→ N(4S) + C

H+

C+

N+

N+
2

E

C+

N+

N+
2

E

C + N2 −→ CNN

C
O(3P)
C2H2
C2H4
C+

C
O(3P)

N+
2 + C −→ N2 + C+

C+

N+
2

E

H
H+

C+

E

C + H2 −→ 3CH2 CO
CO
O(3P)

H+ + e− −→ H H+ H+

N+
2 + N(4S) −→ N2 + N+ CO

N+

H + N(4S) −→ NH N2
CH + N2 −→ HCNN H
CO + hν −→ CO+ + e− E
CH + N2 −→ HCNN E
CH4 + hν −→ CH3 + H CH4
N2+ hν −→ N+

2 + e− N+
2

Notes. Data from the sensitivity analyses performed for all the atmospheric species at once are used. These analyses are done for 250 iterations
of the Monte Carlo procedure. The main species for which the absolute value of the RCC of the reaction is higher than 0.5 at a given level are
displayed. ME stands for “magnetospheric electrons.”
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ANNEXE G

COMPOSÉS CONSIDÉRÉS DANS LE RÉSEAU
CHIMIQUE

# Composé Masse molaire
[g.mol−1]

1 H2 2,016
2 C 12,011
3 H 1,008
4 CH4 16,042
5 C2H2 26,037
6 C2H4 28,053
7 C2H6 30,069
8 C3 36,032
9 CH3CCH 40,064
10 CH2CCH2 40,064
11 C3H6 42,08
12 C3H8 44,096
13 C4H2 50,059
14 C4H4 52,075
15 CH3CH2CCH 54,09
16 CH2CHCHCH2 54,09
17 iC4H8 56,106
18 nC4H8 56,106
19 nC4H10 58,122
20 iC4H10 58,122
21 C6H6 78,112
22 C6H5CH3 92,138

# Composé Masse molaire
[g.mol−1]

23 C6H5C2H3 104,149
24 C6H5C2H5 106,165
25 C6H5C6H5 154,208
26 HCN 27,025
27 HNC 27,025
28 CH3CN 41,052
29 HC3N 51,047
30 C2H3CN 53,063
31 C2H5CN 55,078
32 H2O 18,015
33 H2CO 30,026
34 CO2 44,01
35 O(3P) 15,999
36 NO 30,006
37 N2 28,013
38 C6H5 77,104
39 C6H5CH2 91,13
40 CH3NC 41,052
41 CH2NCH 41,052
42 cCH2NCH 41,052
43 CH2CNH 41,052
44 HCCCHNH 53,063
45 cCH2CNCH 53,063
46 C2N2 52,035
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Annexe G. Composés considérés dans le réseau chimique

# Composé Masse molaire
[g.mol−1]

47 C4N2 76,056
48 CO 28,01
49 HNCO 43,025
50 HCNO 43,025
51 NH 15,015
52 NH2 16,023
53 NH3 17,031
54 CH3 15,035
55 C6H5C2H 102,133
56 C6H5CN 103,121
57 C6H5NH2 93,126
58 C6H5NHCH3 107,153
59 CH2NH 29,041
60 CH3NH2 31,057
61 C3H7CN 69,105
62 HC5N 75,068
63 CH3C3N 65,073
64 C3H3CN 65,073
65 C2H3 27,045
66 CH2CHCH2 41,072
67 cC3H2 38,048
68 N(4S) 14,007
69 C2H 25,029
70 N(2D) 14,007
71 C3H3 39,056
72 CH2CN 40,044
73 1CH2 14,027
74 N2O 44,013
75 CH 13,019
76 3CH2 14,027
77 1C2 24,021
78 C2H5 29,061
79 lC3H 37,04
80 cC3H 37,04
81 3C2 24,021
82 C4H 49,051
83 C4H3 51,067

# Composé Masse molaire
[g.mol−1]

84 SOOT 130,186
85 CH3CCH2 41,072
86 C6H4 76,096
87 C6H6X 78,112
88 C10H8 128,171
89 AROM 130,186
90 CN 26,017
91 H2CN 28,033
92 HCCN 39,036
93 C2N 38,028
94 C2H4CN 54,071
95 C3N 50,039
96 OH 17,007
97 HCO 29,018
98 nC3H7 43,088
99 iC3H7 43,088
100 C4H5 53,082
101 nC4H7 55,098
102 nC4H9 57,114
103 iC4H9 57,114
104 C6H5C2H2 103,141
105 C6H5C2H4 105,157
106 C6H5C6H4 153,2
107 CH3NH 30,049
108 CH3NCH2 43,068
109 H2C3N 52,055
110 C2H5CHN 56,086
111 C3H6CN 68,097
112 CH2C3N 64,065
113 HC4N 63,057
114 C6H5NH 92,119
115 C6H5NCH3 106,145
116 CNN 40,024
117 HCNN 41,032
118 HC2N2 53,043
119 HC4N2 77,064
120 CH3O 31,034
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# Composé Masse molaire
[g.mol−1]

121 CCO 40,021
122 HCCO 41,029
123 NCO 42,017
124 CH2NO 44,033
125 CH3NO 45,041
126 C6H5N 91,111
127 C6H6XX 78,112
128 C5N 74,06
129 O(1D) 15,999
130 H2C5N 76,076
131 iC4H7 55,098
132 H+ 1,008
133 H3

+ 3,024
134 C+ 12,011
135 CH3

+ 15,035
136 CH4

+ 16,042
137 C2H2

+ 26,037
138 C2H4

+ 28,053
139 C2H3

+ 27,045
140 C2H5

+ 29,061
141 C3

+ 36,032
142 lC3H3

+ 39,056
143 C3H4

+ 40,064
144 C3H5

+ 41,072
145 C3H6

+ 42,08
146 C3H7

+ 43,088
147 C4H+ 49,051
148 C4H2

+ 50,059
149 C4H3

+ 51,067
150 C4H5

+ 53,082
151 C4H7

+ 55,098
152 C6H6

+ 78,112
153 C6H5CH3

+ 92,138
154 C6H5

+ 77,104
155 C8H10

+ 106,165
156 HNC+ 27,025
157 CH3CN+ 41,052

# Composé Masse molaire
[g.mol−1]

158 HC3N+ 51,047
159 C2H3CN+ 53,063
160 HC3NH+ 52,055
161 C2H5CN+ 55,078
162 H2O+ 18,015
163 SOOT+ 130,186
164 HCO+ 29,018
165 CO+ 28,01
166 NO+ 30,006
167 H2

+ 2,016
168 N2H+ 29,021
169 CH+ 13,019
170 CH5

+ 17,05
171 cC3H3

+ 39,056
172 C6H7

+ 79,12
173 C7H9

+ 93,146
174 C6H5CH2

+ 91,13
175 C7H7

+ 91,13
176 C8H11

+ 107,173
177 HCNH+ 28,033
178 CH3CNH+ 42,06
179 C2H3CNH+ 54,071
180 C2H5CNH+ 56,086
181 C2N2H+ 53,043
182 C4N2H+ 77,064
183 OH+ 17,007
184 H3O+ 19,023
185 CH2OH+ 31,034
186 HOCO+ 45,017
187 NH2CO+ 44,033
188 NH3

+ 17,031
189 CH2

+ 14,027
190 cC3H2

+ 38,048
191 C2H7

+ 31,077
192 nC4H9

+ 57,114
193 iC4H9

+ 57,114
194 C6H5C2H2

+ 103,141
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Annexe G. Composés considérés dans le réseau chimique

# Composé Masse molaire
[g.mol−1]

195 C6H5CNH+ 104,129
196 C6H5NH3

+ 94,134
197 C6H5NH2CH3

+ 108,161
198 NH4

+ 18,038
199 CH2NH2

+ 30,049
200 CH3NH3

+ 32,065
201 C3H7CNH+ 70,113
202 HC5NH+ 76,076
203 CH3C3NH+ 66,081
204 C3H+ 37,04
205 C5H3

+ 63,077
206 C5H5

+ 65,093
207 C5H7

+ 67,109
208 AROM+ 130,186
209 C5H9

+ 69,125
210 C10H9

+ 129,178
211 C10H8

+ 128,171
212 N+ 14,007
213 NH+ 15,015
214 NH2

+ 16,023
215 N2

+ 28,013
216 CH2CNH+ 41,052
217 HOC+ 29,018
218 CO2

+ 44,01
219 HN2O+ 45,021
220 e− 0,0
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ANNEXE H

RÉACTIONS CONSIDÉRÉES DANS LE
RÉSEAU CHIMIQUE

On donne ici l’ensemble des réactions que nous utilisons dans notre modèle photochimique de
l’atmosphère de Triton. Les différentes catégories de réactions sont réparties comme suit :

• Reactions [1-170]: Photodissociations

• Reactions [171-713]: Réactions à deux corps

• Reactions [714-822]: Réactions à trois corps

• Reactions [823-884]: Réactions dépendantes (bimoléculaires et termoléculaires)

• Reactions [885-917]: Photoionisations

• Reactions [918-1499]: Réactions ion-neutre

• Reactions [1500-1763]: Recombinaisons radiatives et dissociatives

• Reactions [1764-1771]: Réactions d’électro-ionisation et d’électro-dissociation

Pour chaque réaction, on donne également le taux de réaction intégré en altitude et l’altitude à
laquelle cette réaction contribue le plus à la chimie atmosphérique. Ces résultats sont obtenus avec
la dernière version du modèle photochimique couplée avec TRANSPlanets, dont les résultats sont
présentés dans la partie 7 du chapitre IV. Ces résultats sont obtenus avec la version nominale du
modèle, c’est-à-dire sans considérer les incertitudes sur les constantes de réaction.

On précise que les composés SOOT, AROM, SOOT+ and AROM+ ne sont pas des composés
"réels" mais servent à regrouper plusieurs composés qui ont des abondances très faibles.
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Annexe H. Réactions considérées dans le réseau chimique

# Réactants Produits
Taux de

réaction intégré
[cm−2.s−1]

Altitude du
maximum de

contribution [km]

1 H2 + hν −→ H + H 1,284E+05 106
2 CH3 + hν −→ 1CH2 + H 1,410E+05 11
3 CH3 + hν −→ CH + H2 3,524E+04 11
4 CH4 + hν −→ 1CH2 + H2 1,363E+08 11
5 CH4 + hν −→ 3CH2 + H + H 2,188E+07 11
6 CH4 + hν −→ CH + H2 + H 2,989E+07 11
7 CH4 + hν −→ CH3 + H 1,168E+08 11
8 C2H2 + hν −→ C2H + H 8,826E+03 44
9 C2H2 + hν −→ 1C2 + H2 0,000E+00 -
10 C2H3 + hν −→ C2H2 + H 1,454E+02 24
11 C2H4 + hν −→ C2H2 + H2 4,801E+05 35
12 C2H4 + hν −→ C2H2 + H + H 5,416E+05 35
13 C2H4 + hν −→ C2H3 + H 4,359E+04 35
14 C2H5 + hν −→ C2H4 + H 7,882E+01 31
15 C2H6 + hν −→ C2H4 + H2 4,354E+04 38
16 C2H6 + hν −→ C2H4 + H + H 1,964E+04 38
17 C2H6 + hν −→ C2H2 + H2 + H2 0,000E+00 -
18 C2H6 + hν −→ CH4 + 1CH2 7,798E+03 38
19 C2H6 + hν −→ CH3 + CH3 4,909E+03 38
20 C2H6 + hν −→ C2H5 + H 0,000E+00 -
21 C3 + hν −→ 3C2 + C 4,146E+04 85
22 cC3H2 + hν −→ lC3H + H 6,485E+01 163
23 cC3H2 + hν −→ cC3H + H 6,485E+01 163
24 cC3H2 + hν −→ C3 + H2 9,395E+01 163
25 C3H3 + hν −→ cC3H2 + H 1,448E+02 26
26 CH3CCH + hν −→ C3H3 + H 4,224E+04 35
27 CH3CCH + hν −→ cC3H2 + H2 4,969E+02 35
28 CH3CCH + hν −→ C2H2 + 1CH2 6,957E+03 35
29 CH2CCH2 + hν −→ C3H3 + H 3,230E-05 155
30 CH2CCH2 + hν −→ cC3H2 + H2 3,800E-06 155
31 CH2CCH2 + hν −→ C2H2 + 1CH2 1,900E-06 155
32 C3H6 + hν −→ CH2CHCH2 + H 2,043E-03 81
33 C3H6 + hν −→ CH3CCH + H + H 5,166E-04 81
34 C3H6 + hν −→ CH2CCH2 + H + H 3,985E-04 81
35 C3H6 + hν −→ C3H3 + H2 + H 2,317E-03 81
36 C3H6 + hν −→ C2H3 + CH3 2,059E-03 81
37 C3H6 + hν −→ C2H2 + CH3 + H 7,705E-03 81
38 C3H6 + hν −→ C2H4 + 1CH2 7,088E-04 81
39 C3H6 + hν −→ C2H2 + CH4 4,725E-04 81
40 C3H8 + hν −→ C2H5 + CH3 7,301E-04 50
41 C3H8 + hν −→ C2H4 + CH3 + H 2,182E-03 50
42 C3H8 + hν −→ C3H6 + H2 2,917E-03 50
43 C3H8 + hν −→ C2H4 + CH4 1,455E-03 50
44 C4H2 + hν −→ C4H2 3,874E-04 296
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# Réactants Produits
Taux de

réaction intégré
[cm−2.s−1]

Altitude du
maximum de

contribution [km]

45 C4H2 + hν −→ C4H + H 2,869E-05 296
46 C4H2 + hν −→ C2H + C2H 4,719E-06 296
47 C4H2 + hν −→ C2H2 + 1C2 1,654E-05 296
48 C4H4 + hν −→ C4H3 + H 3,413E-04 154
49 C4H4 + hν −→ C4H2 + H2 1,163E-04 154
50 C4H4 + hν −→ C2H2 + C2H2 8,625E-04 154
51 CH2CHCHCH2 + hν −→ C4H5 + H 3,484E+01 23
52 CH2CHCHCH2 + hν −→ C3H3 + CH3 5,226E+01 23
53 CH2CHCHCH2 + hν −→ C2H3 + C2H3 8,711E+00 23
54 CH2CHCHCH2 + hν −→ C4H4 + H2 2,178E+00 23
55 CH2CHCHCH2 + hν −→ C2H4 + C2H2 1,089E+01 23
56 CH3CH2CCH + hν −→ C4H5 + H 2,442E+01 23
57 CH3CH2CCH + hν −→ C3H3 + CH3 1,628E+01 23
58 nC4H8 + hν −→ CH2CHCH2 + CH3 4,737E-02 98
59 nC4H8 + hν −→ CH2CCH2 + CH3 + H 8,577E-02 98
60 nC4H8 + hν −→ CH3CCH + CH3 + H 4,288E-02 98
61 nC4H8 + hν −→ nC4H7 + H 4,401E-02 98
62 nC4H8 + hν −→ CH2CHCHCH2 + H2 8,801E-02 98
63 nC4H8 + hν −→ C2H4 + C2H4 1,320E-01 98
64 iC4H8 + hν −→ CH3CCH2 + CH3 1,453E-04 47
65 iC4H8 + hν −→ CH2CCH2 + CH3 + H 1,032E-04 47
66 iC4H8 + hν −→ CH3CCH + CH3 + H 1,032E-04 47
67 iC4H8 + hν −→ iC4H7 + H 2,344E-04 47
68 nC4H10 + hν −→ nC4H8 + H2 4,727E-06 100
69 nC4H10 + hν −→ C3H6 + CH3 + H 2,471E-06 100
70 nC4H10 + hν −→ C2H5 + C2H4 + H 6,004E-06 100
71 nC4H10 + hν −→ C2H6 + C2H4 1,663E-06 100
72 iC4H10 + hν −→ iC4H8 + H2 4,175E-09 56
73 iC4H10 + hν −→ C3H6 + CH3 + H 2,225E-09 56
74 iC4H10 + hν −→ C2H5 + C2H4 + H 5,390E-09 56
75 iC4H10 + hν −→ C2H6 + C2H4 1,474E-09 56
76 C6H6 + hν −→ C6H6XX 1,986E-11 138
77 C6H6X + hν −→ C6H5 + H 1,139E-02 42
78 C6H6X + hν −→ C6H4 + H2 3,795E-03 42
79 C6H6X + hν −→ SOOT + CH3 9,488E-04 42
80 C6H6X + hν −→ C4H4 + C2H2 1,898E-03 42
81 C6H6X + hν −→ C4H3 + C2H3 9,488E-04 42
82 C6H7

+ + hν −→ C6H5
+ + H2 1,276E+01 34

83 C6H5CH3 + hν −→ C6H5CH2 + H 8,065E-08 93
84 C6H5CH3 + hν −→ C6H5 + CH3 2,275E-08 93
85 C6H5C2H + hν −→ C6H4 + C2H2 4,727E-10 99
86 C6H5C2H3 + hν −→ C6H6 + C2H2 5,293E-13 97
87 C6H5C2H3 + hν −→ C6H5C2H + H2 5,882E-14 97
88 C6H5C2H5 + hν −→ C6H5CH2 + CH3 2,632E-09 105
89 C6H5C6H5 + hν −→ C6H5C6H4 + H 1,927E-20 101
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Annexe H. Réactions considérées dans le réseau chimique

# Réactants Produits
Taux de

réaction intégré
[cm−2.s−1]

Altitude du
maximum de

contribution [km]

90 C6H5NH2 + hν −→ C6H5NH + H 6,579E-15 114
91 C6H5NH2 + hν −→ C6H5 + NH2 2,820E-15 114
92 C6H5NHCH3 + hν −→ C6H5NH + CH3 1,619E-18 68
93 C6H5CN + hν −→ C6H5 + CN 1,655E-15 135
94 C6H5CN + hν −→ C6H4 + HCN 1,655E-15 135
95 AROM + hν −→ C6H6 + SOOT 2,005E-16 312
96 NH2 + hν −→ NH + H 1,289E-01 25
97 NH3 + hν −→ NH2 + H 3,118E-02 93
98 NH3 + hν −→ NH + H + H 1,958E-03 93
99 N2 + hν −→ N(2D) + N(4S) 1,942E+07 241
100 N2 + hν −→ N(2D) + N(2D) 4,572E+06 390
101 HCN + hν −→ CN + H 1,110E+02 312
102 HNC + hν −→ CN + H 8,282E+01 309
103 CH2NH + hν −→ HCN + H + H 9,489E-07 208
104 CH2NH + hν −→ H2CN + H 3,368E-06 208
105 CH2NH + hν −→ HCN + H2 1,247E-11 208
106 CH2NH + hν −→ HNC + H2 2,909E-11 208
107 CH3NH2 + hν −→ NH2 + CH3 4,622E-04 36
108 CH3NH2 + hν −→ CH3NH + H 1,618E-03 36
109 CH3NH2 + hν −→ CH2NH + H2 2,311E-04 36
110 CH3CN + hν −→ CN + CH3 6,545E-04 164
111 CH3CN + hν −→ CH2CN + H 2,628E-03 164
112 CH3NC + hν −→ CN + CH3 4,756E-04 187
113 CH3NC + hν −→ CH2CN + H 1,902E-03 187
114 CH2NCH + hν −→ HCN + 1CH2 3,313E-03 110
115 CH2NCH + hν −→ CH2CN + H 3,313E-03 110
116 cCH2NCH + hν −→ HCN + 1CH2 2,047E-02 118
117 cCH2NCH + hν −→ CH2CN + H 2,047E-02 118
118 CH2CNH + hν −→ HCN + 1CH2 2,024E-03 196
119 CH2CNH + hν −→ CH2CN + H 8,557E-03 196
120 CH3NCH2 + hν −→ H2CN + CH3 1,485E+05 17
121 CH3NCH2 + hν −→ CH3NC + H2 8,909E+04 17
122 CH3NCH2 + hν −→ HCN + CH4 5,939E+04 17
123 HC3N + hν −→ C3N + H 5,150E+03 58
124 HC3N + hν −→ CN + C2H 2,364E+03 59
125 HC3N + hν −→ HCN + 1C2 9,066E+02 59
126 HC3N + hν −→ HC3N 8,745E+03 57
127 HC5N + hν −→ C5N + H 3,981E-04 208
128 HC5N + hν −→ C3N + C2H 1,942E-04 208
129 HC5N + hν −→ CN + C4H 1,942E-04 208
130 HC5N + hν −→ HCN + SOOT 2,590E-04 208
131 HC5N + hν −→ HNC + SOOT 2,590E-04 208
132 C2H3CN + hν −→ HC3N + H2 4,275E-06 193
133 C2H3CN + hν −→ C2H2 + HCN 1,543E-04 193
134 C2H3CN + hν −→ C2H2 + HNC 5,049E-05 193
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# Réactants Produits
Taux de

réaction intégré
[cm−2.s−1]

Altitude du
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135 C2H3CN + hν −→ H2C3N + H 5,049E-05 193
136 HCCCHNH + hν −→ HCN + C2H2 7,226E-09 164
137 HCCCHNH + hν −→ HNC + C2H2 9,635E-09 164
138 HCCCHNH + hν −→ H2C3N + H 2,844E-08 164
139 HCCCHNH + hν −→ HC3N + H + H 7,226E-09 164
140 cCH2CNCH + hν −→ HCN + C2H2 1,006E+01 39
141 C2H5CN + hν −→ CH2CN + CH3 9,058E-08 123
142 C2H5CN + hν −→ HCN + C2H4 1,812E-07 123
143 C2H5CN + hν −→ C2H3CN + H2 1,812E-07 123
144 C3H7CN + hν −→ C2H4CN + CH3 7,345E-15 66
145 C3H7CN + hν −→ HCN + C3H6 1,469E-14 66
146 C3H7CN + hν −→ SOOT 1,469E-14 66
147 CH3C3N + hν −→ CH2C3N + H 6,534E-03 235
148 CH3C3N + hν −→ C3N + CH3 4,243E-03 235
149 C3H3CN + hν −→ CH2C3N + H 1,999E+03 54
150 C3H3CN + hν −→ C3H3 + CN 1,999E+03 54
151 C2N2 + hν −→ CN + CN 3,873E+00 178
152 C4N2 + hν −→ CN + C3N 5,225E-01 157
153 H2O + hν −→ H + OH 2,139E-05 524
154 H2O + hν −→ H2 + O(1D) 2,107E-06 524
155 H2O + hν −→ H + H + O(3P) 1,887E-06 524
156 CO + hν −→ C + O(3P) 6,894E+05 179
157 HCO + hν −→ CO + H 1,082E+04 21
158 H2CO + hν −→ H2 + CO 1,680E-01 176
159 H2CO + hν −→ H + HCO 1,992E-01 176
160 CO2 + hν −→ CO + O(3P) 8,866E-02 109
161 CO2 + hν −→ CO + O(1D) 7,727E+00 110
162 NO + hν −→ N(4S) + O(3P) 5,901E-01 85
163 HNCO + hν −→ H + NCO 2,334E+04 39
164 HNCO + hν −→ NH + CO 2,334E+04 39
165 HCNO + hν −→ O(1D) + HCN 2,864E+04 37
166 HCNO + hν −→ H + NCO 1,074E+04 37
167 HCNO + hν −→ CN + OH 1,610E+04 37
168 HCNO + hν −→ NH + CO 1,611E+04 37
169 CH3NO + hν −→ CH3 + NO 6,249E-02 29
170 N2O + hν −→ N(2D) + O(1D) 4,903E-01 34
171 H + CH −→ C + H2 7,927E+04 92
172 H + 3CH2 −→ CH + H2 1,966E+08 11
173 H + C2H3 −→ C2H2 + H2 1,707E+04 36
174 H + C2H5 −→ C2H4 + H2 2,096E+05 36
175 H + CH2CCH2 −→ H + CH3CCH 7,786E-08 154
176 H + CH2CHCH2 −→ CH2CCH2 + H2 5,290E+02 38
177 H + CH2CHCH2 −→ CH3CCH + H2 5,290E+02 38
178 H + CH3CCH2 −→ CH2CCH2 + H2 6,766E+02 40
179 H + CH3CCH2 −→ CH3CCH + H2 6,766E+02 40
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180 H + C3H6 −→ CH3 + C2H4 1,177E-10 83
181 H + C3H6 −→ CH2CHCH2 + H2 3,330E-11 83
182 H + nC3H7 −→ C3H6 + H2 1,457E-03 55
183 H + iC3H7 −→ C3H6 + H2 4,129E-03 77
184 H + C4H3 −→ C4H2 + H2 1,392E+03 47
185 H + C4H5 −→ C4H4 + H2 1,052E+01 23
186 H + nC4H7 −→ CH2CHCHCH2 + H2 4,015E+02 23
187 H + nC4H9 −→ nC4H8 + H2 4,141E-05 102
188 H + iC4H9 −→ iC4H8 + H2 7,415E-09 48
189 H + C6H5CH2 −→ C6H5CH3 3,516E+00 36
190 H + C6H5CH3 −→ C6H5CH2 + H2 6,896E-42 164
191 H + C6H5CH3 −→ C6H6 + CH3 1,358E-11 93
192 H + C6H5C2H −→ C6H5C2H2 3,225E-12 100
193 H + C6H5C2H2 −→ C6H5C2H3 2,656E-12 100
194 H + C6H5C2H2 −→ C6H5C2H + H2 5,692E-13 100
195 H + C6H5C2H3 −→ C6H5C2H4 7,465E-14 97
196 H + C6H5C2H4 −→ C6H5C2H5 6,967E-14 97
197 H + C6H5C2H4 −→ C6H5C2H3 + H2 4,976E-15 97
198 H + C6H5C2H5 −→ C6H5C2H4 + H2 1,542E-27 107
199 H + C6H5C2H5 −→ C6H5CH3 + CH3 4,058E-13 105
200 H + C6H5C6H4 −→ C6H5C6H5 9,887E-19 45
201 H + NH −→ N(4S) + H2 5,965E+02 45
202 H + NH2 −→ NH + H2 7,419E-16 294
203 H + HNC −→ HCN + H 3,292E+00 294
204 H + H2CN −→ HCN + H2 3,394E+06 27
205 H + CH2NH −→ H2CN + H2 3,380E-18 209
206 H + CH3NH −→ CH2NH + H2 3,747E-03 26
207 H + C2N −→ HCN + C 1,134E+04 48
208 H + HCCN −→ C2N + H2 5,944E+02 33
209 H + CH3CN −→ CH2CN + H2 0,000E+00 -
210 H + CH3CN −→ CH3 + HCN 3,356E-22 292
211 H + CH3NC −→ CH3 + HCN 1,420E-08 210
212 H + CH2NCH −→ CH3 + HCN 4,265E+00 110
213 H + cCH2NCH −→ CH3 + HCN 5,791E-11 120
214 H + cCH2NCH −→ H + CH3CN 4,652E-12 120
215 H + cCH2NCH −→ H + CH3NC 2,907E-13 120
216 H + CH2CNH −→ CH3 + HNC 8,858E-11 235
217 H + CH2CNH −→ H + CH3CN 2,362E-10 235
218 H + CH3NCH2 −→ CH2NH + CH3 2,212E-12 22
219 H + H2C3N −→ HC3N + H2 9,586E+02 47
220 H + HCCCHNH −→ HCN + C2H2 1,107E-15 178
221 H + HCCCHNH −→ C2H3CN + H 5,534E-16 178
222 H + cCH2CNCH −→ HCN + C2H2 2,250E-08 44
223 H + cCH2CNCH −→ HNC + C2H2 1,125E-08 44
224 H + cCH2CNCH −→ C2H3CN + H 1,125E-08 44
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225 H + C2H5CN −→ C2H4CN + H2 2,307E-36 229
226 H + C2H5CHN −→ C2H6 + HCN 3,718E-09 117
227 H + C3H7CN −→ C3H6CN + H2 5,056E-21 72
228 H + CH2C3N −→ HC4N + H2 4,020E+02 51
229 H + C6H5NH2 −→ C6H5NH + H2 7,558E-43 275
230 H + C6H5NH2 −→ C6H6 + NH2 1,483E-38 149
231 H + C6H5NHCH3 −→ C6H5NCH3 + H2 1,721E-39 122
232 H + C6H5NHCH3 −→ C6H6 + CH3NH 6,994E-24 69
233 H + CNN −→ CH + N2 1,122E+06 112
234 H + HCNN −→ 1CH2 + N2 1,181E+08 11
235 H + HC2N2 −→ C2N2 + H2 7,629E+03 59
236 H + HC2N2 −→ HCN + HNC 4,577E+04 59
237 H + HC4N2 −→ C4N2 + H2 3,215E-03 153
238 H + HC4N2 −→ HC3N + HNC 1,929E-02 153
239 H + HCO −→ CO + H2 4,263E+05 37
240 H + H2CO −→ HCO + H2 4,174E-09 178
241 H + CH3O −→ H2CO + H2 1,491E-02 23
242 H + CH3O −→ OH + CH3 1,491E-03 23
243 H + CCO −→ CH + CO 1,738E+03 104
244 H + HCCO −→ 1CH2 + CO 1,324E+06 11
245 H + HCCO −→ 3CH2 + CO 1,154E+05 11
246 H + NCO −→ NH + CO 3,409E+04 39
247 H + HNCO −→ NH2 + CO 1,260E-03 44
248 H + HCNO −→ HCN + OH 0,000E+00 -
249 H + CH2NO −→ CH3 + NO 1,242E+05 38
250 H + CH3NO −→ CH4 + NO 1,508E-04 32
251 C + CH3 −→ C2H2 + H 8,371E+01 83
252 C + C2H2 −→ C3 + H2 3,777E+04 80
253 C + C2H2 −→ cC3H + H 6,199E+04 80
254 C + C2H2 −→ lC3H + H 4,393E+02 83
255 C + C2H4 −→ C3H3 + H 1,513E+05 48
256 C + C2H4 −→ C2H2 + 3CH2 1,440E+04 48
257 C + CH3CCH −→ C4H3 + H 4,667E+04 50
258 C + CH2CCH2 −→ C4H3 + H 1,472E+00 155
259 C + C3H6 −→ CH3 + C3H3 1,190E+00 86
260 C + C3H6 −→ H + C4H5 5,949E-01 86
261 C + C6H6 −→ AROM 1,339E-07 140
262 C + C6H5CH3 −→ AROM 2,055E-06 94
263 C + C6H5C2H −→ AROM 3,008E-09 101
264 C + C6H5C2H3 −→ AROM 1,998E-12 100
265 C + C6H5C2H5 −→ AROM 3,781E-07 108
266 C + C6H5C6H5 −→ AROM 8,762E-20 106
267 C + NH −→ CN + H 2,360E+04 337
268 C + NH2 −→ HCN + H 7,172E-02 199
269 C + NH2 −→ HNC + H 7,172E-02 199
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270 C + NH3 −→ H2CN + H 5,848E+00 114
271 C + CH2NH −→ 3CH2 + HCN 6,749E-02 207
272 C + CH2NH −→ CH2CN + H 6,749E-02 207
273 C + C6H5NH2 −→ AROM 5,243E-13 122
274 C + C6H5NHCH3 −→ AROM 3,293E-19 71
275 C + C6H5CN −→ AROM 1,304E-12 137
276 C + CNN −→ 1C2 + N2 9,929E+04 149
277 C + HCNN −→ C2H + N2 1,231E+01 68
278 C + N2O −→ CN + NO 1,163E+00 50
279 C + OH −→ CO + H 4,413E+03 291
280 C + CCO −→ 1C2 + CO 2,396E+03 149
281 C + HCCO −→ C2H + CO 3,363E-01 64
282 CH + CH3 −→ C2H3 + H 4,609E+01 14
283 CH + CH3 −→ C2H2 + H + H 9,219E+02 14
284 CH + CH4 −→ C2H4 + H 9,091E+07 9
285 CH + C2H2 −→ cC3H2 + H 2,767E+02 35
286 CH + C2H2 −→ lC3H + H2 2,702E+01 35
287 CH + C2H4 −→ CH3CCH + H 1,997E+04 31
288 CH + C2H4 −→ CH2CCH2 + H 4,793E+04 31
289 CH + C3 −→ SOOT + H 3,549E+02 97
290 CH + CH3CCH −→ C4H4 + H 1,671E+03 28
291 CH + CH2CCH2 −→ C4H4 + H 2,534E-07 154
292 CH + C3H6 −→ CH2CHCHCH2 + H 4,215E-05 80
293 CH + C3H6 −→ CH3 + CH3CCH 1,150E-05 80
294 CH + C6H6 −→ AROM 6,081E-14 137
295 CH + C6H5CH3 −→ AROM 2,561E-11 92
296 CH + C6H5C2H −→ AROM 2,130E-14 100
297 CH + C6H5C2H3 −→ AROM 1,583E-17 98
298 CH + C6H5C2H5 −→ AROM 1,701E-12 107
299 CH + C6H5C6H5 −→ AROM 5,453E-25 101
300 CH + NH −→ HCN + H 5,166E-01 28
301 CH + NH −→ HNC + H 5,166E-01 28
302 CH + C6H5NH2 −→ AROM 1,068E-18 115
303 CH + C6H5NHCH3 −→ AROM 3,570E-23 68
304 CH + C6H5CN −→ AROM 6,849E-19 135
305 CH + HCN −→ HCCN + H 4,101E-01 298
306 CH + HCN −→ C2N + H2 4,101E-01 298
307 CH + CO2 −→ HCO + CO 1,008E-01 116
308 CH + N2O −→ HCN + NO 1,430E-04 30
309 CH + N2O −→ N2 + H + CO 1,430E-04 30
310 1CH2 + H2 −→ 3CH2 + H2 3,718E+05 12
311 1CH2 + H2 −→ CH3 + H 2,350E+04 13
312 1CH2 + CH4 −→ 3CH2 + CH4 6,037E+04 7
313 1CH2 + CH4 −→ CH3 + CH3 2,255E+04 7
314 1CH2 + N2 −→ 3CH2 + N2 2,555E+08 11
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315 1CH2 + C2H2 −→ 3CH2 + C2H2 3,127E-02 32
316 1CH2 + C2H2 −→ C3H3 + H 1,751E-02 32
317 1CH2 + C2H4 −→ 3CH2 + C2H4 4,226E+00 28
318 1CH2 + C2H4 −→ CH2CHCH2 + H 1,902E+00 28
319 1CH2 + C2H6 −→ 3CH2 + C2H6 1,030E-01 29
320 1CH2 + C2H6 −→ C2H5 + CH3 5,437E-01 29
321 1CH2 + C3 −→ C4H + H 1,189E-02 63
322 3CH2 + 3CH2 −→ C2H2 + H2 2,225E+07 11
323 3CH2 + CH3 −→ C2H4 + H 3,274E+07 11
324 3CH2 + NO −→ HCNO + H 4,810E+03 28
325 3CH2 + NO −→ CO + NH2 6,872E+02 28
326 CH3 + C2H3 −→ C2H2 + CH4 2,477E+03 22
327 CH3 + C2H5 −→ C2H4 + CH4 5,842E+02 21
328 CH3 + C3 −→ C4H2 + H 1,468E+02 52
329 CH3 + cC3H −→ C4H3 + H 6,732E-01 28
330 CH3 + lC3H −→ C4H3 + H 3,382E-01 28
331 CH3 + nC3H7 −→ C3H6 + CH4 3,187E-07 23
332 CH3 + iC3H7 −→ C3H6 + CH4 1,458E-07 23
333 CH3 + nC4H9 −→ nC4H8 + CH4 1,624E-13 30
334 CH3 + iC4H9 −→ iC4H8 + CH4 1,482E-13 24
335 CH3 + C6H5CH2 −→ C6H5C2H5 7,808E-02 20
336 CH3 + C6H5CH3 −→ C6H5CH2 + CH4 6,341E-63 311
337 CH3 + C6H5C2H2 −→ AROM 1,104E-20 13
338 CH3 + C6H5C2H4 −→ AROM 9,925E-21 8
339 CH3 + C6H5C2H5 −→ C6H5C2H4 + CH4 2,440E-59 288
340 CH3 + C6H5C6H4 −→ AROM 9,906E-21 8
341 CH3 + H2CN −→ CH4 + HCN 1,072E+05 17
342 CH3 + C2N −→ H2C3N + H 4,787E+00 11
343 CH3 + HCCN −→ C2H3CN + H 1,392E+01 18
344 CH3 + C3N −→ CH2C3N + H 1,535E-02 23
345 CH3 + C3N −→ HC4N + H2 2,559E-03 23
346 CH3 + HC4N −→ SOOT + H 4,112E-02 19
347 CH3 + CH2C3N −→ HC4N + CH4 5,377E-02 18
348 CH3 + C6H5N −→ C6H5NCH3 1,912E-07 25
349 CH3 + C6H5NH −→ C6H5NHCH3 2,003E-05 25
350 CH3 + CNN −→ C2H2 + H + N2 1,757E+03 19
351 CH3 + HCNN −→ C2H2 + H2 + N2 1,206E+07 11
352 CH3 + HCO −→ CO + CH4 3,629E+03 12
353 CH3 + CH3O −→ H2CO + CH4 2,695E-03 15
354 CH3 + CCO −→ C2H2 + H + CO 3,224E+01 19
355 CH3 + HCCO −→ C2H4 + CO 1,735E+05 11
356 1C2 + H2 −→ C2H + H 1,545E-03 139
357 1C2 + CH4 −→ C2H + CH3 5,565E+01 39
358 1C2 + CH4 −→ C3H3 + H 1,113E+01 39
359 3C2 + H2 −→ C2H + H 8,482E-18 166
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360 3C2 + N2 −→ 1C2 + N2 3,222E+04 80
361 3C2 + C2H2 −→ C4H + H 1,260E-01 52
362 3C2 + C2H4 −→ C4H3 + H 1,060E-01 48
363 3C2 + C2H4 −→ C4H2 + H2 3,179E-02 48
364 3C2 + C2H4 −→ C2H2 + C2H2 3,179E-02 48
365 C2H + H2 −→ C2H2 + H 6,068E-03 34
366 C2H + CH3 −→ C3H3 + H 1,054E+01 18
367 C2H + CH4 −→ C2H2 + CH3 4,268E+00 17
368 C2H + C2H2 −→ C4H2 + H 2,365E+01 44
369 C2H + C2H4 −→ C4H4 + H 1,859E+03 33
370 C2H + C2H6 −→ C2H5 + C2H2 1,974E+01 37
371 C2H + C3 −→ SOOT + H 4,881E+01 53
372 C2H + CH3CCH −→ C4H2 + CH3 1,518E+02 35
373 C2H + CH2CCH2 −→ C4H2 + CH3 3,841E-10 154
374 C2H + C3H6 −→ C4H4 + CH3 3,590E-07 77
375 C2H + C3H8 −→ nC3H7 + C2H2 1,594E-06 47
376 C2H + C3H8 −→ iC3H7 + C2H2 5,315E-07 47
377 C2H + nC4H10 −→ nC4H9 + C2H2 3,054E-10 99
378 C2H + iC4H10 −→ iC4H9 + C2H2 8,736E-12 49
379 C2H + C6H6 −→ C6H5C2H + H 9,818E-17 138
380 C2H + C6H5CH3 −→ AROM 3,370E-13 89
381 C2H + C6H5C2H −→ AROM 2,096E-16 99
382 C2H + C6H5C2H3 −→ AROM 1,663E-19 96
383 C2H + C6H5C2H5 −→ AROM 1,065E-14 106
384 C2H + C6H5C6H5 −→ AROM 5,124E-27 101
385 C2H + C6H5NH2 −→ AROM 3,730E-21 113
386 C2H + C6H5NHCH3 −→ AROM 1,035E-24 58
387 C2H + C6H5CN −→ AROM 1,136E-21 134
388 C2H + HCN −→ HC3N + H 3,207E-12 253
389 C2H + HNC −→ HC3N + H 1,962E-06 237
390 C2H + CH3CN −→ CH2CN + C2H2 1,248E-13 157
391 C2H + cCH2NCH −→ CH2CN + C2H2 3,748E-10 117
392 C2H + cCH2NCH −→ HCN + C3H3 3,748E-10 117
393 C2H + cCH2NCH −→ HC3N + CH3 7,497E-10 117
394 C2H + CH3NCH2 −→ HC3N + CH4 + H 9,110E-01 21
395 C2H + cCH2CNCH −→ C4H2 + HCN + H 3,336E-03 38
396 C2H + HCCCHNH −→ C4H2 + HCN + H 3,405E-13 162
397 C2H + C2H5CN −→ C2H4CN + C2H2 1,026E-13 121
398 C2H + C3H7CN −→ C3H6CN + C2H2 7,304E-19 52
399 C2H + HC3N −→ HC5N + H 3,966E+01 46
400 C2H + CH3C3N −→ HC5N + CH3 9,608E-09 215
401 C2H + C3H3CN −→ HC5N + CH3 5,086E+00 48
402 C2H + HCNO −→ cC3H2 + NO 1,765E+02 34
403 C2H3 + H2 −→ C2H4 + H 9,056E-19 68
404 C2H3 + CH4 −→ C2H4 + CH3 7,601E-27 124
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405 C2H3 + C2H3 −→ C2H4 + C2H2 1,412E-01 25
406 C2H3 + CH2CHCH2 −→ C3H6 + C2H2 2,479E-03 25
407 C2H3 + CH2CHCH2 −→ C2H4 + CH3CCH 1,239E-03 25
408 C2H3 + CH2CHCH2 −→ SOOT + H 2,479E-02 25
409 C2H3 + CH2CHCH2 −→ C2H4 + CH2CCH2 6,197E-04 25
410 C2H3 + CH3CCH2 −→ C3H6 + C2H2 2,414E-04 25
411 C2H3 + CH3CCH2 −→ C2H4 + CH3CCH 1,207E-04 25
412 C2H3 + CH3CCH2 −→ SOOT + H 2,414E-03 25
413 C2H3 + CH3CCH2 −→ C2H4 + CH2CCH2 6,034E-05 25
414 C2H3 + nC3H7 −→ C3H6 + C2H4 1,233E-11 26
415 C2H3 + nC3H7 −→ C3H8 + C2H2 1,233E-11 26
416 C2H3 + iC3H7 −→ C3H6 + C2H4 5,722E-12 27
417 C2H3 + iC3H7 −→ C3H8 + C2H2 5,722E-12 27
418 C2H3 + C4H3 −→ C4H4 + C2H2 3,278E-04 25
419 C2H3 + C4H3 −→ C4H2 + C2H4 3,278E-04 25
420 C2H3 + C4H3 −→ C6H5 + H 1,967E-03 25
421 C2H3 + C4H5 −→ C2H2 + CH3CH2CCH 2,530E-04 25
422 C2H3 + C4H5 −→ C2H4 + C4H4 2,530E-04 25
423 C2H3 + C4H5 −→ C6H6 + H + H 5,060E-04 25
424 C2H3 + C6H5 −→ AROM 2,005E-05 25
425 C2H3 + C6H5 −→ C2H2 + C6H6 4,011E-06 25
426 C2H3 + C6H5CH2 −→ AROM 2,690E-05 24
427 C2H3 + C6H5CH2 −→ C2H2 + C6H5CH3 2,690E-06 24
428 C2H3 + C6H5C2H2 −→ AROM 7,460E-22 100
429 C2H3 + C6H5C2H2 −→ C2H2 + C6H5C2H3 7,460E-23 100
430 C2H3 + C6H5C2H2 −→ C2H4 + C6H5C2H 7,460E-23 100
431 C2H3 + C6H5C2H4 −→ AROM 1,878E-23 96
432 C2H3 + C6H5C2H4 −→ C2H2 + C6H5C2H5 1,878E-24 96
433 C2H3 + C6H5C2H4 −→ C2H4 + C6H5C2H3 1,878E-24 96
434 C2H3 + C6H5C6H4 −→ AROM 4,043E-25 23
435 C2H3 + C6H5C6H4 −→ C2H2 + C6H5C6H5 4,043E-26 23
436 C2H3 + HCN −→ C2H3CN + H 1,899E-25 236
437 C2H3 + CH2CN −→ C2H2 + CH3CN 5,888E-03 25
438 C2H3 + C6H5N −→ AROM 1,398E-10 25
439 C2H3 + C6H5NH −→ AROM 1,459E-08 25
440 C2H3 + C6H5NH −→ C2H2 + C6H5NH2 4,376E-09 25
441 C2H5 + C6H5 −→ C2H4 + C6H6 2,978E-06 25
442 C2H5 + C6H5CH2 −→ AROM 1,211E-05 24
443 C2H5 + C6H5CH2 −→ C2H4 + C6H5CH3 2,019E-06 24
444 C2H5 + C6H5N −→ AROM 9,049E-11 25
445 C2H5 + C6H5NH −→ AROM 9,443E-09 25
446 C2H5 + C6H5NH −→ C2H4 + C6H5NH2 9,443E-10 25
447 C3 + C2H4 −→ SOOT + H 1,048E-22 97
448 C3 + C3H6 −→ SOOT + H 4,085E-04 81
449 C3 + C4H2 −→ SOOT + H 7,950E-12 284
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Annexe H. Réactions considérées dans le réseau chimique

# Réactants Produits
Taux de

réaction intégré
[cm−2.s−1]

Altitude du
maximum de

contribution [km]

450 C3 + C4H4 −→ SOOT + H 4,407E+00 103
451 C3 + CH3CH2CCH −→ SOOT + H 3,804E+02 46
452 C3 + CH2CHCHCH2 −→ SOOT + H 3,783E+02 46
453 C3 + iC4H8 −→ SOOT + H 1,572E-05 51
454 C3 + nC4H8 −→ SOOT + H 1,117E-02 96
455 lC3H + C2H4 −→ SOOT + H 1,986E+04 47
456 C4H + H2 −→ C4H2 + H 7,185E-05 51
457 C4H + CH4 −→ C4H2 + CH3 2,399E-04 50
458 C4H + C2H2 −→ SOOT + H 2,447E+00 50
459 C4H + C2H4 −→ SOOT + H 3,660E+00 48
460 C4H + HCN −→ HC5N + H 1,291E-11 302
461 C6H5 + C4H4 −→ C10H8 + H 3,916E-19 48
462 C6H5 + C6H5 −→ C6H5C6H5 1,488E-09 29
463 C6H5 + C6H5CH2 −→ AROM 1,302E-09 24
464 C6H5CH2 + C6H5CH2 −→ AROM 1,981E-09 23
465 C6H6XX + H2 −→ C6H6X + H2 1,625E-08 24
466 C6H6X + H2 −→ C6H6 + H2 6,629E-02 40
467 C6H6XX + N2 −→ C6H6X + N2 2,040E-04 24
468 C6H6X + N2 −→ C6H6 + N2 8,147E+02 40
469 C6H6XX −→ C6H5 + H 1,722E-02 25
470 C6H6XX −→ C6H4 + H2 9,065E-04 25
471 N(4S) + CH −→ CN + H 3,184E+06 143
472 N(4S) + 3CH2 −→ HCN + H 5,147E+06 59
473 N(4S) + 3CH2 −→ HNC + H 3,088E+06 59
474 N(4S) + 1CH2 −→ HCN + H 2,234E+01 65
475 N(4S) + 1CH2 −→ HNC + H 1,340E+01 65
476 N(4S) + CH3 −→ H2CN + H 7,513E+06 32
477 N(4S) + 1C2 −→ C + CN 1,344E+05 130
478 N(4S) + 3C2 −→ C + CN 6,131E+03 105
479 N(4S) + C2H −→ C2N + H 1,142E+05 57
480 N(4S) + C2H −→ HCN + C 6,089E+03 57
481 N(4S) + C2H −→ HNC + C 1,522E+03 57
482 N(4S) + C2H3 −→ CH2CN + H 8,646E+04 56
483 N(4S) + C2H3 −→ NH + C2H2 1,756E+04 56
484 N(4S) + C2H5 −→ H2CN + CH3 1,116E+06 39
485 N(4S) + C2H5 −→ NH + C2H4 7,441E+05 39
486 N(4S) + C3H3 −→ HC3N + H2 1,166E+05 51
487 N(4S) + C3H3 −→ HCN + C2H2 1,166E+05 51
488 N(4S) + C4H3 −→ CH2C3N + H 3,775E+04 51
489 N(4S) + C4H3 −→ NH + C4H2 6,292E+03 51
490 N(4S) + C6H5CH2 −→ HCN + C6H6 2,108E+01 46
491 N(4S) + NH −→ N2 + H 1,605E+07 70
492 N(4S) + NH2 −→ N2 + H + H 8,778E+04 42
493 N(4S) + CN −→ C + N2 3,308E+07 124
494 N(4S) + C2N −→ CN + CN 1,050E+05 58
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495 N(4S) + HCCN −→ HCN + CN 5,042E+02 50
496 N(4S) + HCCN −→ HNC + CN 2,161E+02 50
497 N(4S) + HCCN −→ C2N2 + H 1,441E+03 50
498 N(4S) + CH2CN −→ H2CN + CN 1,780E+04 59
499 N(4S) + CH2CN −→ HC2N2 + H 5,340E+04 59
500 N(4S) + C3N −→ CN + C2N 2,671E+03 60
501 N(4S) + C3N −→ C + C2N2 2,003E+03 60
502 N(4S) + HC4N −→ C4N2 + H 2,624E+02 51
503 N(4S) + HC4N −→ C3N + HCN 1,312E+02 51
504 N(4S) + CNN −→ CN + N2 3,108E+07 122
505 N(4S) + HCNN −→ HCN + N2 3,232E+06 29
506 N(4S) + OH −→ NO + H 1,668E+06 72
507 N(4S) + CCO −→ CN + CO 3,824E+05 121
508 N(4S) + HCCO −→ HCN + CO 4,484E+04 29
509 N(4S) + NO −→ O(3P) + N2 3,489E+06 66
510 N(2D) + H2 −→ NH + H 2,408E+04 377
511 N(2D) + N2 −→ N(4S) + N2 4,755E+03 382
512 N(2D) + C −→ N(4S) + C 3,166E+06 415
513 N(2D) + CH −→ CN + H 1,321E+02 372
514 N(2D) + 3CH2 −→ HCN + H 2,717E+01 99
515 N(2D) + 3CH2 −→ HNC + H 1,630E+01 99
516 N(2D) + 1CH2 −→ HCN + H 6,905E-07 83
517 N(2D) + 1CH2 −→ HNC + H 4,143E-07 83
518 N(2D) + CH3 −→ H2CN + H 2,784E+01 17
519 N(2D) + CH3 −→ HCN + H + H 2,784E+01 17
520 N(2D) + CH3 −→ HNC + H2 1,392E+01 17
521 N(2D) + CH4 −→ NH + CH3 2,424E-01 26
522 N(2D) + CH4 −→ CH2NH + H 9,695E-01 26
523 N(2D) + 1C2 −→ C + CN 3,450E-02 233
524 N(2D) + 3C2 −→ C + CN 2,747E-04 131
525 N(2D) + C2H −→ C2N + H 2,801E-03 144
526 N(2D) + C2H −→ HCN + C 1,494E-04 144
527 N(2D) + C2H −→ HNC + C 3,734E-05 144
528 N(2D) + C2H2 −→ HCCN + H 2,817E+02 49
529 N(2D) + C2H3 −→ CH2CN + H 5,483E-03 36
530 N(2D) + C2H3 −→ NH + C2H2 1,114E-03 36
531 N(2D) + C2H4 −→ CH2NCH + H 6,763E+03 37
532 N(2D) + C2H4 −→ cCH2NCH + H 2,848E+03 37
533 N(2D) + C2H5 −→ H2CN + CH3 1,483E-02 34
534 N(2D) + C2H5 −→ NH + C2H4 9,887E-03 34
535 N(2D) + C2H6 −→ CH2NH + CH3 4,141E+01 45
536 N(2D) + C3 −→ CN + 1C2 9,427E+03 104
537 N(2D) + cC3H2 −→ HC3N + H 7,110E+00 194
538 N(2D) + C3H3 −→ HC3N + H2 2,870E-03 53
539 N(2D) + C3H3 −→ HCN + C2H2 2,870E-03 53
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540 N(2D) + CH3CCH −→ CH2NH + C2H 1,729E+02 41
541 N(2D) + CH3CCH −→ HCCN + CH3 1,296E+02 41
542 N(2D) + CH3CCH −→ C2H3CN + H 4,322E+01 41
543 N(2D) + CH3CCH −→ cCH2CNCH + H 1,729E+01 41
544 N(2D) + CH2CCH2 −→ cCH2CNCH + H 1,117E-05 156
545 N(2D) + CH2CCH2 −→ HCCCHNH + H 1,995E-06 156
546 N(2D) + C3H6 −→ CH2NCH + CH3 9,354E-04 82
547 N(2D) + C3H6 −→ cCH2NCH + CH3 9,354E-04 82
548 N(2D) + C3H8 −→ CH2NH + C2H5 1,233E-05 58
549 N(2D) + C4H2 −→ HC4N + H 2,429E-02 307
550 N(2D) + C4H3 −→ CH2C3N + H 2,969E-04 63
551 N(2D) + C4H3 −→ NH + C4H2 4,949E-05 63
552 N(2D) + C6H6 −→ C6H5N + H 1,679E-13 140
553 N(2D) + C6H6 −→ SOOT + CN 8,395E-13 140
554 N(2D) + C6H5CH3 −→ AROM 1,083E-09 94
555 N(2D) + C6H5C2H −→ AROM 7,837E-13 100
556 N(2D) + C6H5C2H3 −→ AROM 5,993E-16 98
557 N(2D) + C6H5C2H5 −→ AROM 3,684E-11 106
558 N(2D) + C6H5C6H5 −→ AROM 2,087E-23 114
559 N(2D) + C6H5NH2 −→ AROM 1,494E-17 115
560 N(2D) + C6H5NHCH3 −→ AROM 4,346E-22 69
561 N(2D) + C6H5CN −→ AROM 1,186E-17 136
562 N(2D) + NH −→ N2 + H 8,738E+02 425
563 N(2D) + NH2 −→ N2 + H + H 1,003E-02 104
564 N(2D) + NH3 −→ N2 + H2 + H 8,803E-04 95
565 N(2D) + CN −→ C + N2 2,377E+02 396
566 N(2D) + HCN −→ CH + N2 1,750E+03 352
567 N(2D) + HNC −→ NH + CN 1,230E+03 349
568 N(2D) + C2N −→ CN + CN 3,290E-03 196
569 N(2D) + HCCN −→ HCN + CN 6,592E-05 199
570 N(2D) + HCCN −→ HNC + CN 2,825E-05 199
571 N(2D) + HCCN −→ C2N2 + H 1,883E-04 199
572 N(2D) + CH2CN −→ H2CN + CN 2,901E-04 84
573 N(2D) + CH2CN −→ HC2N2 + H 8,704E-04 84
574 N(2D) + CH3CN −→ C2H2 + H + N2 3,918E-02 289
575 N(2D) + cCH2NCH −→ C2H2 + H + N2 1,127E-05 119
576 N(2D) + cCH2NCH −→ HCN + HCN + H 1,127E-05 119
577 N(2D) + CH3NCH2 −→ CH2NH + HCN + H 4,441E+00 20
578 N(2D) + C3N −→ CN + C2N 3,106E-05 98
579 N(2D) + C3N −→ C + C2N2 2,329E-05 98
580 N(2D) + HC3N −→ lC3H + N2 1,159E+03 81
581 N(2D) + HC4N −→ C4N2 + H 9,157E-06 269
582 N(2D) + HC4N −→ C3N + HCN 4,579E-06 269
583 N(2D) + HC5N −→ SOOT + N2 8,038E-04 219
584 N(2D) + C2H3CN −→ C3H3 + N2 6,801E-05 194
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585 N(2D) + C2H5CN −→ CH2CHCH2 + N2 1,298E-07 125
586 N(2D) + C3H7CN −→ nC4H7 + N2 5,336E-15 69
587 N(2D) + CH3C3N −→ C4H3 + N2 5,706E-02 263
588 N(2D) + C3H3CN −→ C4H3 + N2 1,125E+02 60
589 N(2D) + CNN −→ CN + N2 3,377E+00 185
590 N(2D) + HCNN −→ HCN + N2 2,261E+01 18
591 N(2D) + C2N2 −→ C2N + N2 1,501E+00 248
592 N(2D) + C4N2 −→ SOOT + N2 2,309E+00 165
593 N(2D) + O(3P) −→ N(4S) + O(3P) 4,338E+06 399
594 N(2D) + OH −→ NO + H 4,292E+01 396
595 N(2D) + H2O −→ OH + NH 1,230E-02 465
596 N(2D) + H2O −→ NO + H2 1,367E-03 465
597 N(2D) + H2CO −→ HNCO + H 7,025E-02 183
598 N(2D) + H2CO −→ NH2 + CO 7,025E-02 183
599 N(2D) + CO −→ N(4S) + CO 9,558E+07 297
600 N(2D) + CO2 −→ CO + NO 5,976E-05 349
601 N(2D) + CCO −→ CN + CO 4,051E-02 180
602 N(2D) + HCCO −→ HCN + CO 3,279E-01 18
603 N(2D) + NO −→ O(3P) + N2 1,163E+02 405
604 N(2D) + N2O −→ N2 + NO 3,656E-07 124
605 N(2D) + HNCO −→ N2 + H + CO 5,170E+02 47
606 N(2D) + HCNO −→ HCN + NO 2,587E+03 55
607 NH + 3CH2 −→ H2CN + H 3,858E+03 22
608 NH + 3CH2 −→ HCN + H + H 3,858E+03 22
609 NH + 3CH2 −→ HNC + H2 6,429E+02 22
610 NH + CH3 −→ CH2NH + H 4,419E+03 22
611 NH + C2H3 −→ CH3CN + H 9,577E-01 25
612 NH + C2H3 −→ CH2CNH + H 2,873E+00 25
613 NH + C2H3 −→ HNC + CH3 4,788E-01 25
614 NH + C2H3 −→ NH2 + C2H2 9,577E-02 25
615 NH + C2H5 −→ NH2 + C2H4 5,121E-02 28
616 NH + C2H5 −→ SOOT + H 2,277E+00 28
617 NH + C3H3 −→ C2H3CN + H 1,633E+00 25
618 NH + NH −→ N2 + H + H 6,261E+01 26
619 NH + NH2 −→ N2 + H2 + H 3,504E+00 25
620 NH + CN −→ CNN + H 2,559E-01 56
621 NH + CN −→ N2 + CH 1,279E-01 56
622 NH + H2CN −→ NH2 + HCN 1,048E+01 25
623 NH + NO −→ N2O + H 3,069E+00 36
624 NH + NO −→ OH + N2 1,270E+00 36
625 NH + HCO −→ NH2 + CO 1,008E+00 25
626 NH + HCO −→ HNCO + H 1,008E+00 25
627 NH2 + 3CH2 −→ CH2NH + H 5,522E+02 23
628 NH2 + C2H3 −→ NH3 + C2H2 3,872E-03 25
629 NH2 + C2H3 −→ SOOT + H 3,097E-01 25
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630 NH2 + C2H5 −→ NH3 + C2H4 2,768E-03 26
631 NH2 + C2H5 −→ CH3NH + CH3 1,661E-01 26
632 NH2 + H2CN −→ NH3 + HCN 9,701E+01 25
633 NH2 + NO −→ N2 + H2O 1,337E-08 34
634 NH2 + NO −→ N2 + OH + H 1,337E-09 34
635 NH2 + HCO −→ NH3 + CO 6,037E-02 24
636 NH2 + HCO −→ HNCO + H2 6,037E-02 24
637 CN + H2 −→ HCN + H 5,598E-03 128
638 CN + CH3 −→ CH2CN + H 2,275E+02 8
639 CN + CH4 −→ HCN + CH3 1,757E-01 14
640 CN + C2H2 −→ HC3N + H 1,548E+03 48
641 CN + C2H4 −→ C2H3CN + H 5,824E+04 37
642 CN + C2H6 −→ HCN + C2H5 8,898E+02 44
643 CN + CH3CCH −→ HC3N + CH3 1,122E+03 41
644 CN + CH3CCH −→ CH3C3N + H 5,344E+02 41
645 CN + CH3CCH −→ C3H3CN + H 5,344E+02 41
646 CN + CH2CCH2 −→ C3H3CN + H 5,044E-06 153
647 CN + C3H6 −→ CH3 + C2H3CN 3,831E-04 80
648 CN + C3H6 −→ H + SOOT 3,831E-04 80
649 CN + C3H8 −→ HCN + nC3H7 4,255E-03 52
650 CN + C3H8 −→ HCN + iC3H7 1,948E-03 52
651 CN + C4H2 −→ HC5N + H 2,566E-06 294
652 CN + C6H6 −→ C6H5CN + H 1,306E-12 137
653 CN + C6H5CH3 −→ AROM 4,670E-10 92
654 CN + C6H5C2H −→ AROM 3,847E-13 100
655 CN + C6H5C2H3 −→ AROM 2,866E-16 98
656 CN + C6H5C2H5 −→ AROM 2,982E-11 107
657 CN + C6H5C6H5 −→ AROM 9,839E-24 101
658 CN + C6H5NH2 −→ AROM 1,964E-17 115
659 CN + C6H5NHCH3 −→ AROM 6,713E-22 68
660 CN + C6H5CN −→ AROM 1,475E-17 135
661 CN + HCN −→ C2N2 + H 2,417E-08 309
662 CN + HNC −→ C2N2 + H 6,579E-01 298
663 CN + cCH2NCH −→ HCN + CH2CN 1,849E-05 119
664 CN + HC3N −→ C4N2 + H 4,308E+02 66
665 CN + CH3C3N −→ C4N2 + CH3 1,469E-05 231
666 CN + C3H3CN −→ C4N2 + CH3 6,286E+01 56
667 CN + HCNO −→ HCCN + NO 2,356E+03 46
668 C2N + C2H2 −→ HC4N + H 1,439E+01 47
669 C2N + C2H4 −→ CH3C3N + H 5,536E+02 38
670 C2N + C2H4 −→ C3H3CN + H 5,536E+02 38
671 C3N + H2 −→ HC3N + H 2,261E+02 43
672 C3N + CH4 −→ HC3N + CH3 3,819E+02 33
673 C3N + HCN −→ C4N2 + H 2,233E-09 301
674 C3N + HNC −→ C4N2 + H 3,187E-08 300
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675 C5N + H2 −→ HC5N + H 4,006E-04 206
676 C5N + CH4 −→ HC5N + CH3 2,936E-08 188
677 O(3P) + H2 −→ OH + H 1,071E-09 324
678 O(3P) + 3CH2 −→ HCO + H 7,790E+03 59
679 O(3P) + 3CH2 −→ CO + H + H 7,790E+05 59
680 O(3P) + 3CH2 −→ CO + H2 3,116E+05 59
681 O(3P) + CH3 −→ H2CO + H 6,250E+05 38
682 O(3P) + CH3 −→ CO + H2 + H 3,423E+05 38
683 O(3P) + CH4 −→ OH + CH3 3,646E-19 174
684 O(3P) + 1C2 −→ C + CO 1,207E+04 120
685 O(3P) + 3C2 −→ C + CO 3,145E+03 100
686 O(3P) + C2H −→ CH + CO 8,854E+03 53
687 O(3P) + C2H −→ H + CCO 5,651E+02 53
688 O(3P) + NH −→ NO + H 1,698E+06 62
689 O(3P) + NH2 −→ NH + OH 7,673E+02 42
690 O(3P) + NH2 −→ SOOT + H 6,906E+03 42
691 O(3P) + CN −→ N(4S) + CO 1,983E+06 116
692 O(3P) + H2CN −→ OH + HCN 2,706E+05 40
693 O(3P) + H2CN −→ OH + HNC 6,764E+04 40
694 O(3P) + H2CN −→ HCNO + H 3,382E+05 40
695 O(3P) + CNN −→ CO + N2 1,694E+06 116
696 O(3P) + HCNN −→ H + CO + N2 1,416E+05 37
697 O(3P) + CCO −→ CO + CO 2,092E+04 115
698 O(3P) + HCCO −→ H + CO + CO 3,015E+03 37
699 O(1D) + H2 −→ OH + H 6,845E+00 38
700 O(1D) + CH4 −→ OH + CH3 7,126E-02 22
701 O(1D) + CH4 −→ CH3O + H 1,909E-02 22
702 O(1D) + CH4 −→ H2CO + H2 5,114E-03 22
703 O(1D) + N2 −→ O(3P) + N2 2,864E+04 37
704 OH + H2 −→ H2O + H 7,380E-08 292
705 OH + CH3 −→ H2O + 1CH2 3,241E-03 25
706 OH + CH3 −→ H2CO + H2 2,071E+00 24
707 OH + CH4 −→ H2O + CH3 8,948E-11 41
708 OH + HNC −→ HNCO + H 5,410E-02 304
709 OH + CO −→ CO2 + H 4,333E+05 43
710 N(4S) + H2CN −→ NH + HCN 4,050E+05 39
711 N(4S) + H2CN −→ 3CH2 + N2 3,240E+06 39
712 N(2D) + H2CN −→ NH + HCN 1,250E-01 23
713 N(2D) + H2CN −→ 3CH2 + N2 1,000E+00 23
714 H + H −→ H2 9,871E+04 46
715 H + C −→ CH 1,081E+03 135
716 H + CH3 −→ CH4 4,614E+06 7
717 H + C2H2 −→ C2H3 3,777E+02 43
718 H + C2H3 −→ C2H4 2,372E+03 32
719 H + C2H4 −→ C2H5 2,818E+06 38
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720 H + C3 −→ cC3H 5,507E+06 65
721 H + C3 −→ lC3H 5,507E+06 65
722 H + cC3H2 −→ C3H3 4,709E+04 61
723 H + C3H3 −→ CH3CCH 6,043E+04 38
724 H + C3H3 −→ CH2CCH2 1,557E+04 38
725 H + CH3CCH −→ CH3CCH2 8,448E+03 39
726 H + CH2CCH2 −→ CH2CHCH2 2,182E-08 154
727 H + CH2CCH2 −→ CH3CCH2 1,405E-07 153
728 H + CH2CHCH2 −→ C3H6 1,841E+04 37
729 H + CH3CCH2 −→ C3H6 2,336E+04 40
730 H + C3H6 −→ iC3H7 1,141E-02 81
731 H + C4H −→ C4H2 1,296E+02 50
732 H + C4H2 −→ C4H3 1,012E-05 291
733 H + C4H3 −→ C4H4 1,830E+03 47
734 H + C4H4 −→ C4H5 2,657E-04 129
735 H + CH3CH2CCH −→ nC4H7 4,236E+03 22
736 H + CH2CHCHCH2 −→ nC4H7 5,195E+02 30
737 H + nC4H8 −→ nC4H9 1,794E-04 102
738 H + iC4H8 −→ iC4H9 3,212E-08 48
739 H + C6H4 −→ C6H5 2,387E-09 143
740 H + C6H5 −→ C6H6X 1,693E+01 45
741 H + C7H7

+ −→ C6H5CH3
+ 8,661E+01 43

742 H + N(4S) −→ NH 1,587E+07 63
743 H + CN −→ HCN 6,010E-03 80
744 H + C6H5N −→ C6H5NH 2,125E-06 26
745 H + C6H5NH −→ C6H5NH2 2,212E-04 26
746 H + CH2NH −→ CH3NH 4,058E-09 204
747 H + CH2CN −→ CH3CN 1,545E+04 40
748 H + HC3N −→ H2C3N 4,554E+04 47
749 H + H2C3N −→ C2H3CN 4,457E+04 47
750 H + C2H3CN −→ C2H4CN 5,183E-07 189
751 H + C2H5CN −→ C2H5CHN 3,717E-09 117
752 H + HC4N −→ CH2C3N 2,280E+01 47
753 H + CH2C3N −→ CH3C3N 1,968E+04 51
754 H + CH2C3N −→ C3H3CN 1,968E+04 51
755 H + CH3C3N −→ SOOT 5,131E-04 230
756 H + C3H3CN −→ SOOT 4,160E+02 57
757 H + HC5N −→ H2C5N 1,537E-04 205
758 H + C2N2 −→ HC2N2 2,246E-04 164
759 H + C4N2 −→ HC4N2 2,249E-02 153
760 H + O(3P) −→ OH 1,140E+06 60
761 H + CO −→ HCO 4,330E+05 36
762 H + HCNO −→ CH2NO 1,242E+05 38
763 C + H2 −→ 3CH2 1,280E+05 121
764 C + CO −→ CCO 4,069E+05 121
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765 C + N(4S) −→ CN 2,953E+04 141
766 C + N2 −→ CNN 3,398E+07 121
767 C+ + H2 −→ CH2

+ 1,860E+04 239
768 CH + H2 −→ CH3 2,416E+05 12
769 CH + CO −→ HCCO 1,660E+06 12
770 CH + N2 −→ HCNN 1,336E+08 12
771 CH3 + CH3 −→ C2H6 3,077E+07 10
772 CH3 + C2H5 −→ C3H8 1,095E+03 21
773 CH3 + CH3CCH2 −→ iC4H8 1,139E+02 23
774 CH3 + CH2CHCH2 −→ nC4H8 1,646E+03 21
775 CH3 + nC3H7 −→ nC4H10 9,595E-07 23
776 CH3 + iC3H7 −→ iC4H10 4,388E-07 23
777 CH3 + C4H3 −→ SOOT 5,625E+00 23
778 CH3 + C4H5 −→ SOOT 4,096E+00 22
779 CH3 + nC4H7 −→ SOOT 3,392E+02 21
780 CH3 + iC4H7 −→ SOOT 4,159E-07 23
781 CH3 + nC4H9 −→ SOOT 3,218E-13 30
782 CH3 + iC4H9 −→ SOOT 2,940E-13 24
783 CH3 + C7H7

+ −→ C8H10
+ 2,673E-01 20

784 CH3 + H2CN −→ CH3NCH2 2,970E+05 17
785 CH3 + CH3NH −→ SOOT 3,029E-02 25
786 CH3 + CH2CN −→ C2H5CN 3,962E+01 19
787 CH3 + C2H4CN −→ C3H7CN 8,597E-16 27
788 CH3 + C3H6CN −→ SOOT 5,237E-21 9
789 CH3 + CH2C3N −→ SOOT 3,207E+00 18
790 CH3 + NO −→ CH3NO 6,257E-02 29
791 C2H3 + nC3H7 −→ SOOT 3,673E-10 26
792 C2H3 + iC3H7 −→ SOOT 1,704E-10 27
793 C2H3 + CH2CN −→ SOOT 1,142E-02 25
794 C2H5 + C2H5 −→ nC4H10 9,797E-01 32
795 C2H5 + CH2CHCH2 −→ SOOT 2,633E-02 25
796 C2H5 + CH3CCH2 −→ SOOT 5,370E-03 32
797 C2H5 + nC3H7 −→ SOOT 7,246E-10 29
798 C2H5 + iC3H7 −→ SOOT 3,326E-10 29
799 C2H5 + C4H3 −→ SOOT 2,998E-03 26
800 C3H3 + CH2CHCH2 −→ SOOT 4,172E-03 25
801 C3H3 + CH3CCH2 −→ SOOT 4,232E-04 26
802 CH2CHCH2 + CH2CHCH2 −→ SOOT 9,535E-04 25
803 CH2CHCH2 + CH3CCH2 −→ SOOT 9,385E-05 26
804 CH3CCH2 + CH3CCH2 −→ SOOT 1,646E-05 32
805 CH2CHCH2 + nC3H7 −→ SOOT 5,597E-11 26
806 CH2CHCH2 + nC3H7 −→ SOOT 5,597E-11 26
807 CH2CHCH2 + iC3H7 −→ SOOT 2,562E-11 27
808 CH2CHCH2 + iC3H7 −→ SOOT 2,562E-11 27
809 CH3CCH2 + nC3H7 −→ SOOT 1,493E-11 40
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810 CH3CCH2 + nC3H7 −→ SOOT 1,493E-11 40
811 CH3CCH2 + iC3H7 −→ SOOT 6,865E-12 40
812 CH3CCH2 + iC3H7 −→ SOOT 6,865E-12 40
813 nC3H7 + nC3H7 −→ SOOT 2,510E-15 51
814 nC3H7 + iC3H7 −→ SOOT 1,405E-15 56
815 iC3H7 + iC3H7 −→ SOOT 6,160E-15 78
816 nC3H7 + C4H3 −→ SOOT 1,157E-09 47
817 iC3H7 + C4H3 −→ SOOT 5,361E-10 47
818 C4H3 + C4H3 −→ SOOT 1,715E-05 35
819 N(4S) + N(4S) −→ N2 1,475E+07 72
820 NH2 + CH3 −→ CH3NH2 5,145E+02 22
821 NH2 + H2CN −→ SOOT 1,270E+01 25
822 OH + CO −→ CO2 + H 4,805E-01 39
823 H + C2H5 −→ C2H6 5,616E+03 35
824 H + C2H5 −→ CH3 + CH3 7,419E+05 36
825 H + lC3H −→ cC3H2 5,657E+03 57
826 H + lC3H −→ C3 + H2 4,388E+06 65
827 H + lC3H −→ cC3H + H 1,097E+06 65
828 H + cC3H −→ cC3H2 6,879E+03 57
829 H + cC3H −→ C3 + H2 6,661E+06 65
830 H + C3H6 −→ nC3H7 3,745E-04 80
831 H + C3H6 −→ C2H4 + CH3 2,798E-04 82
832 H + nC3H7 −→ C3H8 7,189E-04 51
833 H + nC3H7 −→ C2H5 + CH3 2,508E-03 56
834 H + iC3H7 −→ C3H8 1,108E-03 71
835 H + iC3H7 −→ C2H5 + CH3 8,125E-03 77
836 H + C4H5 −→ CH3CH2CCH 4,315E+01 23
837 H + C4H5 −→ CH3 + C3H3 1,963E+00 26
838 H + C4H5 −→ C2H2 + C2H4 4,909E-01 26
839 H + nC4H7 −→ nC4H8 1,014E+03 21
840 H + nC4H7 −→ CH3 + CH2CHCH2 3,002E+03 24
841 H + iC4H7 −→ iC4H8 2,788E-05 45
842 H + iC4H7 −→ CH3 + CH2CHCH2 2,061E-04 47
843 H + nC4H9 −→ nC4H10 2,888E-05 100
844 H + nC4H9 −→ CH3 + nC3H7 5,458E-05 102
845 H + nC4H9 −→ C2H5 + C2H5 5,458E-05 102
846 H + iC4H9 −→ iC4H10 1,165E-08 47
847 H + iC4H9 −→ CH3 + iC3H7 1,307E-08 49
848 H + H2CN −→ CH2NH 3,393E+02 20
849 H + H2CN −→ HNC + H2 6,787E+05 27
850 H + CH3NH −→ CH3NH2 4,620E-07 25
851 H + CH3NH −→ CH3 + NH2 1,336E-01 26
852 H + C2H4CN −→ C2H5CN 6,652E-08 149
853 H + C2H4CN −→ CH2CN + CH3 6,136E-07 178
854 H + C3H6CN −→ C3H7CN 6,282E-19 40
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855 H + C3H6CN −→ C2H4CN + CH3 7,649E-19 50
856 H + H2C5N −→ SOOT 5,661E-06 201
857 H + H2C5N −→ HC3N + C2H2 7,417E-05 205
858 H + H2C5N −→ HC5N + H2 7,417E-05 205
859 H + C6H5NCH3 −→ C6H5NHCH3 1,894E-07 25
860 H + C6H5NCH3 −→ C6H5NH + CH3 1,823E-09 25
861 H + C6H5CH2

+ −→ C6H5CH3
+ 1,844E+01 43

862 H + C6H5CH2
+ −→ C7H7

+ + H 2,171E+01 44
863 CH3 + C2H3 −→ C3H6 4,436E+00 22
864 CH3 + C2H3 −→ CH2CHCH2 + H 1,151E+03 22
865 CH3 + C3H3 −→ CH3CH2CCH 4,013E+03 21
866 CH3 + C3H3 −→ C2H2 + C2H4 1,326E+01 22
867 CH3 + H2C3N −→ SOOT 7,269E+00 13
868 CH3 + H2C3N −→ SOOT + H 1,035E+01 16
869 CH3 + C6H5 −→ C6H5CH3 7,105E-02 22
870 CH3 + C6H5 −→ C6H5CH2 + H 6,717E-04 22
871 CH3 + C6H5CH2

+ −→ C8H10
+ 2,846E-02 17

872 CH3 + C6H5CH2
+ −→ C7H7

+ + CH3 1,235E-02 18
873 C2H3 + C2H3 −→ CH2CHCHCH2 1,789E-02 25
874 C2H3 + C2H3 −→ C4H5 + H 3,653E-01 25
875 C2H3 + C2H5 −→ nC4H8 1,583E-06 25
876 C2H3 + C2H5 −→ CH2CHCH2 + CH3 1,884E-01 25
877 C2H5 + C6H5 −→ C6H5C2H5 1,475E-05 25
878 C2H5 + C6H5 −→ C6H5CH2 + CH3 1,428E-07 26
879 C3H3 + C3H3 −→ C6H6XX 1,833E-02 25
880 C3H3 + C3H3 −→ C6H5 + H 6,925E-05 25
881 NH2 + C6H5 −→ C6H5NH2 1,855E-05 25
882 NH2 + C6H5 −→ C6H5NH + H 1,792E-07 25
883 NH + C6H5 −→ C6H5NH 2,390E-04 26
884 NH + C6H5 −→ C6H5N + H 2,316E-06 26
885 H + hν −→ H+ + e− 2,435E+03 201
886 H2 + hν −→ H2

+ + e− 9,183E+02 483
887 H2 + hν −→ H+ + H + e− 2,110E+02 452
888 N2 + hν −→ N2

+ + e− 3,009E+07 438
889 N2 + hν −→ N+ + N(2D) + e− 2,179E+06 380
890 NH3 + hν −→ NH3

+ + e− 1,010E-04 93
891 CH3 + hν −→ CH3

+ + e− 1,944E+03 16
892 CH4 + hν −→ CH4

+ + e− 7,597E+00 109
893 CH4 + hν −→ CH3

+ + H + e− 1,738E-01 128
894 CH4 + hν −→ CH2

+ + H2 + e− 3,390E-07 184
895 CH4 + hν −→ CH+ + H2 + H + e− 2,888E-07 183
896 CH4 + hν −→ H+ + CH3 + e− 3,208E-07 183
897 C2H2 + hν −→ C2H2

+ + e− 3,862E+01 46
898 C2H4 + hν −→ C2H4

+ + e− 1,882E+03 36
899 C2H6 + hν −→ C2H4

+ + H2 + e− 4,975E+01 50
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900 cC3H2 + hν −→ cC3H2
+ + e− 1,097E+00 164

901 CH3CCH + hν −→ C3H4
+ + e− 5,451E+02 36

902 CH2CCH2 + hν −→ C3H4
+ + e− 2,547E-07 155

903 C3H6 + hν −→ C3H6
+ + e− 1,836E-03 81

904 C4H2 + hν −→ C4H2
+ + e− 4,668E-05 296

905 C6H6 + hν −→ C6H6
+ + e− 1,072E-12 138

906 C6H6X + hν −→ C6H6
+ + e− 1,180E-03 42

907 C6H5CH3 + hν −→ C6H5CH3
+ + e− 3,100E-09 93

908 C6H5CH3 + hν −→ C7H7
+ + H + e− 1,789E-11 93

909 C6H5C2H5 + hν −→ C8H10
+ + e− 7,411E-11 105

910 C6H5C2H5 + hν −→ C7H7
+ + CH3 + e− 1,315E-13 105

911 C6H5C2H5 + hν −→ C6H6
+ + C2H4 + e− 8,007E-14 105

912 C10H8 + hν −→ C10H8
+ + e− 3,422E-25 199

913 H2O + hν −→ H2O+ + e− 7,290E-07 576
914 CO2 + hν −→ CO2

+ + e− 8,961E-01 116
915 CO + hν −→ CO+ + e− 1,338E+06 163
916 NO + hν −→ NO+ + e− 1,746E-01 92
917 N(4S) + hν −→ N+ + e− 4,561E+05 477
918 H+ + H2 −→ H3

+ 1,725E+02 213
919 H+ + C −→ C+ + H 1,820E+03 231
920 H+ + CH4 −→ CH3

+ + H2 5,107E+03 109
921 H+ + CH4 −→ CH4

+ + H 1,121E+03 109
922 H+ + C2H2 −→ C2H2

+ + H 5,062E-01 102
923 H+ + C2H4 −→ C2H4

+ + H 1,869E+00 47
924 H+ + C2H4 −→ C2H3

+ + H2 5,607E+00 47
925 H+ + C2H4 −→ C2H2

+ + H2 + H 1,869E+00 47
926 H+ + C2H6 −→ C2H5

+ + H2 1,833E+01 108
927 H+ + C2H6 −→ C2H3

+ + H2 + H2 3,404E+01 108
928 H+ + C3 −→ C3

+ + H 1,490E+04 152
929 H+ + CH3CCH −→ lC3H3

+ + H2 2,270E-01 50
930 H+ + CH3CCH −→ C3H4

+ + H 2,270E-01 50
931 H+ + CH2CCH2 −→ lC3H3

+ + H2 1,968E-05 164
932 H+ + CH2CCH2 −→ C3H4

+ + H 1,968E-05 164
933 H+ + C3H6 −→ C3H5

+ + H2 4,808E-05 86
934 H+ + C3H6 −→ C3H6

+ + H 4,808E-05 86
935 H+ + C3H8 −→ C3H7

+ + H2 8,186E-06 96
936 H+ + C3H8 −→ C3H5

+ + H2 + H2 8,186E-06 96
937 H+ + C4H2 −→ C4H+ + H2 8,389E-04 294
938 H+ + C4H2 −→ C4H2

+ + H 8,389E-04 294
939 H+ + C4H4 −→ C4H3

+ + H2 4,499E-04 210
940 H+ + C4H4 −→ C4H2

+ + H2 + H 4,499E-04 210
941 H+ + CH3CH2CCH −→ C4H5

+ + H2 3,973E-06 188
942 H+ + CH2CHCHCH2 −→ C4H5

+ + H2 3,714E-06 184
943 H+ + iC4H8 −→ C4H7

+ + H2 4,445E-08 92
944 H+ + nC4H8 −→ C4H7

+ + H2 1,882E-02 115
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945 H+ + nC4H10 −→ C4H7
+ + H2 + H2 1,391E-06 121

946 H+ + nC4H10 −→ C3H7
+ + CH4 1,391E-06 121

947 H+ + iC4H10 −→ C4H7
+ + H2 + H2 8,694E-12 90

948 H+ + iC4H10 −→ C3H7
+ + CH4 8,694E-12 90

949 H+ + C6H6 −→ C6H6
+ + H 2,823E-12 144

950 H+ + C6H5CH3 −→ C6H5CH3
+ + H 2,402E-10 95

951 H+ + C6H5C2H3 −→ C6H5
+ + C2H4 1,833E-16 100

952 H+ + C6H5C2H5 −→ C8H10
+ + H 1,767E-11 107

953 H+ + C6H5C6H5 −→ C6H5
+ + C6H6 1,003E-23 136

954 H+ + HCN −→ HNC+ + H 1,249E+04 302
955 H+ + HNC −→ HNC+ + H 1,038E+04 295
956 H+ + CH3CN −→ CH3CN+ + H 2,290E-01 195
957 H+ + CH3CN −→ CH3

+ + HCN 9,815E-02 195
958 H+ + HC3N −→ HC3N+ + H 5,788E+03 132
959 H+ + C2H3CN −→ C2H3CN+ + H 3,507E-03 197
960 H+ + C2H3CN −→ HC3NH+ + H2 3,507E-03 197
961 H+ + C2H5CN −→ C2H5CN+ + H 4,853E-07 135
962 H+ + H2O −→ H2O+ + H 1,180E-03 428
963 H+ + H2CO −→ SOOT+ + H 1,714E+00 183
964 H+ + H2CO −→ HCO+ + H2 2,065E+00 183
965 H+ + H2CO −→ CO+ + H2 + H 6,152E-01 183
966 H+ + CO2 −→ HCO+ + O(3P) 2,583E+02 147
967 H+ + NO −→ NO+ + H 1,118E+01 294
968 H2

+ + H −→ H2 + H+ 5,808E-03 594
969 H2

+ + H2 −→ H3
+ + H 2,574E-01 606

970 H2
+ + CH4 −→ CH4

+ + H2 2,708E-13 220
971 H2

+ + CH4 −→ CH3
+ + H2 + H 4,062E-13 220

972 H2
+ + N2 −→ N2H+ + H 8,921E+02 486

973 H3
+ + C −→ CH+ + H2 1,067E-01 849

974 H3
+ + CH4 −→ CH5

+ + H2 8,075E-07 58
975 H3

+ + C2H2 −→ C2H3
+ + H2 1,420E-09 53

976 H3
+ + C2H4 −→ C2H5

+ + H2 1,836E-08 41
977 H3

+ + C2H4 −→ C2H3
+ + H2 + H2 7,868E-09 41

978 H3
+ + C2H6 −→ C2H5

+ + H2 + H2 8,300E-09 56
979 H3

+ + CH3CCH −→ cC3H3
+ + H2 + H2 4,468E-10 47

980 H3
+ + CH3CCH −→ lC3H3

+ + H2 + H2 1,043E-09 47
981 H3

+ + CH2CCH2 −→ cC3H3
+ + H2 + H2 2,319E-16 163

982 H3
+ + CH2CCH2 −→ lC3H3

+ + H2 + H2 2,319E-16 163
983 H3

+ + C3H6 −→ C3H5
+ + H2 + H2 6,208E-15 83

984 H3
+ + C3H6 −→ C2H3

+ + CH4 + H2 2,661E-15 83
985 H3

+ + C3H8 −→ C3H7
+ + H2 + H2 8,114E-16 64

986 H3
+ + C3H8 −→ C2H5

+ + CH4 + H2 9,917E-16 64
987 H3

+ + C4H2 −→ C4H3
+ + H2 9,066E-14 302

988 H3
+ + C4H4 −→ C4H5

+ + H2 7,969E-15 227
989 H3

+ + CH3CH2CCH −→ C4H7
+ + H2 5,400E-15 27
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990 H3
+ + CH2CHCHCH2 −→ C4H7

+ + H2 6,680E-16 40
991 H3

+ + iC4H8 −→ C4H7
+ + H2 + H2 1,121E-17 53

992 H3
+ + iC4H8 −→ C3H5

+ + CH4 + H2 9,805E-18 53
993 H3

+ + iC4H8 −→ C2H5
+ + C2H4 + H2 7,004E-18 53

994 H3
+ + nC4H8 −→ C4H7

+ + H2 + H2 1,553E-13 106
995 H3

+ + nC4H8 −→ C3H5
+ + CH4 + H2 1,359E-13 106

996 H3
+ + nC4H8 −→ C2H5

+ + C2H4 + H2 9,705E-14 106
997 H3

+ + iC4H10 −→ C3H7
+ + CH4 + H2 2,303E-21 62

998 H3
+ + iC4H10 −→ C3H5

+ + CH4 + H2 + H2 3,838E-22 62
999 H3

+ + iC4H10 −→ C2H5
+ + C2H6 + H2 1,151E-21 62

1000 H3
+ + nC4H10 −→ C3H7

+ + CH4 + H2 2,532E-17 112
1001 H3

+ + nC4H10 −→ C3H5
+ + CH4 + H2 + H2 4,220E-18 112

1002 H3
+ + nC4H10 −→ C2H5

+ + C2H6 + H2 1,266E-17 112
1003 H3

+ + C6H5 −→ C6H6
+ + H2 6,895E-18 49

1004 H3
+ + C6H6 −→ C6H7

+ + H2 3,156E-23 143
1005 H3

+ + C6H5CH2 −→ C6H5CH3
+ + H2 6,707E-19 45

1006 H3
+ + C6H5CH3 −→ C7H9

+ + H2 4,334E-21 94
1007 H3

+ + C6H5CH3 −→ C6H5CH2
+ + H2 + H2 2,709E-21 94

1008 H3
+ + C6H5CH3 −→ C7H7

+ + H2 + H2 2,709E-21 94
1009 H3

+ + C6H5CH3 −→ C6H5
+ + CH4 + H2 1,084E-21 94

1010 H3
+ + C6H5C2H3 −→ C6H5

+ + C2H4 + H2 6,527E-27 99
1011 H3

+ + C6H5C2H5 −→ C8H11
+ + H2 1,864E-22 106

1012 H3
+ + C6H5C2H5 −→ C6H5CH2

+ + CH4 + H2 1,165E-22 106
1013 H3

+ + C6H5C2H5 −→ C7H7
+ + CH4 + H2 1,165E-22 106

1014 H3
+ + C6H5C2H5 −→ C6H5

+ + C2H6 + H2 4,660E-23 106
1015 H3

+ + C6H5C6H5 −→ C6H5
+ + C6H6 + H2 2,681E-34 129

1016 H3
+ + N2 −→ N2H+ + H2 2,235E+02 268

1017 H3
+ + HCN −→ HCNH+ + H2 9,413E-07 434

1018 H3
+ + HNC −→ HCNH+ + H2 6,932E-07 431

1019 H3
+ + CH3CN −→ CH3CNH+ + H2 3,642E-12 231

1020 H3
+ + CH3NC −→ CH3CNH+ + H2 2,355E-11 229

1021 H3
+ + CH2NCH −→ CH3CNH+ + H2 4,286E-16 113

1022 H3
+ + cCH2NCH −→ CH3CNH+ + H2 1,618E-15 123

1023 H3
+ + CH2CNH −→ CH3CNH+ + H2 2,686E-11 234

1024 H3
+ + HC3N −→ HC3NH+ + H2 9,729E-08 102

1025 H3
+ + C2H3CN −→ C2H3CNH+ + H2 2,144E-13 197

1026 H3
+ + HCCCHNH −→ C2H3CNH+ + H2 3,027E-17 205

1027 H3
+ + cCH2CNCH −→ C2H3CNH+ + H2 7,628E-13 51

1028 H3
+ + C2H5CN −→ C2H5CNH+ + H2 2,308E-17 131

1029 H3
+ + C2N2 −→ C2N2H+ + H2 9,219E-10 208

1030 H3
+ + C4N2 −→ C4N2H+ + H2 2,684E-10 188

1031 H3
+ + O(3P) −→ OH+ + H2 3,382E-02 720

1032 H3
+ + O(3P) −→ H2O+ + H 1,449E-02 720

1033 H3
+ + H2O −→ H3O+ + H2 1,444E-11 866

1034 H3
+ + CO −→ HCO+ + H2 1,155E-01 255
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1035 H3
+ + H2CO −→ CH2OH+ + H2 8,631E-11 183

1036 H3
+ + CO2 −→ HOCO+ + H2 3,169E-09 154

1037 H3
+ + HNCO −→ NH2CO+ + H2 5,802E-09 66

1038 H3
+ + HCNO −→ NH2CO+ + H2 4,680E-08 114

1039 C+ + CH4 −→ C2H2
+ + H2 4,769E+02 165

1040 C+ + CH4 −→ C2H3
+ + H 1,226E+03 165

1041 C+ + NH −→ HNC+ 1,289E+04 406
1042 C+ + NH2 −→ HNC+ + H 2,902E-02 363
1043 C+ + NH3 −→ C + NH3

+ 2,849E-04 198
1044 C+ + NH3 −→ HCNH+ + H 5,609E-04 198
1045 C+ + NH3 −→ HNC+ + H2 4,451E-05 198
1046 CH+ + H2 −→ CH2

+ + H 6,188E+06 170
1047 CH+ + CH4 −→ C2H2

+ + H2 + H 1,038E+01 103
1048 CH+ + CH4 −→ C2H3

+ + H2 7,924E+01 103
1049 CH+ + CH4 −→ C2H4

+ + H 4,717E+00 103
1050 CH+ + C2H2 −→ cC3H2

+ + H 1,026E-01 97
1051 CH2

+ + H2 −→ CH3
+ + H 5,439E+06 155

1052 CH2
+ + CH4 −→ C2H4

+ + H2 6,702E+01 102
1053 CH2

+ + CH4 −→ C2H5
+ + H 2,872E+01 102

1054 CH2
+ + C2H2 −→ cC3H3

+ + H 1,094E-01 95
1055 CH3

+ + H2 −→ CH5
+ 3,029E+04 124

1056 CH3
+ + CH4 −→ C2H5

+ + H2 1,063E+05 96
1057 CH3

+ + C2H2 −→ cC3H3
+ + H2 1,753E+01 93

1058 CH3
+ + C2H2 −→ lC3H3

+ + H2 5,259E+01 93
1059 CH3

+ + C2H4 −→ C2H3
+ + CH4 5,706E+01 48

1060 CH3
+ + C2H4 −→ cC3H3

+ + H2 + H2 5,072E+00 48
1061 CH3

+ + C2H4 −→ C3H5
+ + H2 6,467E+01 48

1062 CH3
+ + HCN −→ CH3CNH+ 4,051E-01 275

1063 CH3
+ + C2H3CN −→ CH3CNH+ + C2H2 6,175E-04 187

1064 CH3
+ + C2H3CN −→ CH3CN + C2H3

+ 6,861E-05 187
1065 CH3

+ + HCCCHNH −→ CH3CNH+ + C2H2 1,942E-06 155
1066 CH3

+ + cCH2CNCH −→ CH3CNH+ + C2H2 1,515E-02 60
1067 CH3

+ + H2CO −→ HCO+ + CH4 9,648E-01 173
1068 CH3

+ + NO −→ NO+ + CH3 4,929E-01 117
1069 CH4

+ + H2 −→ CH5
+ + H 2,360E+03 81

1070 CH4
+ + CH4 −→ CH5

+ + CH3 1,453E+02 43
1071 CH4

+ + C2H2 −→ C2H2
+ + CH4 1,512E-01 49

1072 CH4
+ + C2H2 −→ C2H3

+ + CH3 1,170E-01 49
1073 CH4

+ + C2H2 −→ cC3H3
+ + H2 + H 1,712E-02 49

1074 CH4
+ + C2H4 −→ C2H4

+ + CH4 7,464E+00 39
1075 CH4

+ + C2H4 −→ C2H5
+ + CH3 1,141E+00 39

1076 CH4
+ + C2H4 −→ C3H5

+ + H2 + H 1,756E-01 39
1077 CH4

+ + NO −→ NO+ + CH4 7,817E-06 67
1078 CH5

+ + C2H2 −→ C2H3
+ + CH4 3,645E+00 50

1079 CH5
+ + C2H4 −→ C2H5

+ + CH4 8,386E+01 40
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1080 CH5
+ + C2H6 −→ C2H5

+ + CH4 + H2 3,040E+00 50
1081 CH5

+ + C2H6 −→ C2H7
+ + CH4 1,723E+01 50

1082 CH5
+ + C3H8 −→ C3H7

+ + CH4 + H2 3,687E-06 57
1083 CH5

+ + C6H6 −→ C6H7
+ + CH4 1,600E-16 137

1084 CH5
+ + C6H5CH3 −→ C7H9

+ + CH4 6,308E-12 92
1085 CH5

+ + C6H5C2H5 −→ C8H11
+ + CH4 6,699E-14 102

1086 CH5
+ + HCN −→ HCNH+ + CH4 8,912E-06 267

1087 CH5
+ + HNC −→ HCNH+ + CH4 8,230E-06 264

1088 CH5
+ + CH3CN −→ CH3CNH+ + CH4 1,841E-06 152

1089 CH5
+ + CH3NC −→ CH3CNH+ + CH4 7,422E-07 151

1090 CH5
+ + CH2NCH −→ CH3CNH+ + CH4 2,950E-08 104

1091 CH5
+ + cCH2NCH −→ CH3CNH+ + CH4 4,447E-08 110

1092 CH5
+ + CH2CNH −→ CH3CNH+ + CH4 6,208E-07 150

1093 CH5
+ + HC3N −→ HC3NH+ + CH4 8,746E+01 63

1094 CH5
+ + C2H3CN −→ C2H3CNH+ + CH4 1,730E-09 188

1095 CH5
+ + HCCCHNH −→ C2H3CNH+ + CH4 4,176E-12 155

1096 CH5
+ + cCH2CNCH −→ C2H3CNH+ + CH4 2,087E-03 50

1097 CH5
+ + C2H5CN −→ C2H5CNH+ + CH4 3,524E-10 115

1098 CH5
+ + C2N2 −→ C2N2H+ + CH4 6,336E-05 166

1099 CH5
+ + C4N2 −→ C4N2H+ + CH4 1,851E-04 152

1100 CH5
+ + H2O −→ H3O+ + CH4 4,272E-13 266

1101 CH5
+ + CO −→ HCO+ + CH4 5,889E+06 66

1102 CH5
+ + H2CO −→ CH2OH+ + CH4 1,691E-05 173

1103 CH5
+ + CO2 −→ HOCO+ + CH4 4,008E-08 103

1104 CH5
+ + HNCO −→ NH2CO+ + CH4 9,518E+00 50

1105 CH5
+ + HCNO −→ NH2CO+ + CH4 4,200E+01 55

1106 C2H2
+ + H2 −→ C2H3

+ + H 1,207E+05 66
1107 C2H2

+ + CH4 −→ C3H4
+ + H2 3,338E+03 49

1108 C2H2
+ + CH4 −→ C3H5

+ + H 1,256E+04 49
1109 C2H2

+ + C2H2 −→ C4H2
+ + H2 3,033E+01 50

1110 C2H2
+ + C2H2 −→ C4H3

+ + H 6,445E+01 50
1111 C2H2

+ + C2H4 −→ C2H4
+ + C2H2 1,775E+02 43

1112 C2H2
+ + C2H4 −→ cC3H3

+ + CH3 2,782E+02 43
1113 C2H2

+ + C2H4 −→ C4H5
+ + H 1,361E+02 43

1114 C2H3
+ + H −→ C2H2

+ + H2 1,359E+05 63
1115 C2H3

+ + CH4 −→ C3H5
+ + H2 2,513E+05 48

1116 C2H3
+ + C2H2 −→ C4H3

+ + H2 1,295E+03 50
1117 C2H3

+ + C2H4 −→ C2H5
+ + C2H2 2,712E+04 42

1118 C2H3
+ + C2H6 −→ C2H5

+ + C2H4 3,985E+03 48
1119 C2H3

+ + C2H6 −→ C3H5
+ + CH4 3,391E+03 48

1120 C2H3
+ + C2H6 −→ C4H7

+ + H2 1,102E+03 48
1121 C2H3

+ + C3H8 −→ C3H7
+ + C2H4 2,641E-03 50

1122 C2H3
+ + C3H8 −→ C3H5

+ + C2H6 1,132E-03 50
1123 C2H3

+ + nC4H10 −→ C4H7
+ + C2H6 3,679E-07 101

1124 C2H3
+ + iC4H10 −→ C4H7

+ + C2H6 3,215E-09 52
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1125 C2H3
+ + HCN −→ HCNH+ + C2H2 5,162E-05 198

1126 C2H3
+ + C2N2 −→ C2N2H+ + C2H2 8,462E-03 165

1127 C2H4
+ + H −→ C2H3

+ + H2 5,593E+04 55
1128 C2H4

+ + C2H2 −→ cC3H3
+ + CH3 2,707E+02 46

1129 C2H4
+ + C2H2 −→ C4H5

+ + H 8,085E+01 46
1130 C2H4

+ + C2H4 −→ C3H4
+ + CH4 6,372E+02 40

1131 C2H4
+ + C2H4 −→ C3H5

+ + CH3 1,134E+04 40
1132 C2H4

+ + C2H4 −→ C4H7
+ + H 7,646E+02 40

1133 C2H4
+ + C2H6 −→ C3H6

+ + CH4 1,099E+00 43
1134 C2H4

+ + C2H6 −→ C3H7
+ + CH3 1,460E+01 43

1135 C2H4
+ + C3H6 −→ C3H6

+ + C2H4 2,451E-06 81
1136 C2H4

+ + NO −→ NO+ + C2H4 2,135E-02 43
1137 C2H5

+ + H −→ C2H4
+ + H2 7,139E+04 54

1138 C2H5
+ + CH4 −→ C3H7

+ + H2 2,521E+03 27
1139 C2H5

+ + C2H2 −→ cC3H3
+ + CH4 1,072E+03 46

1140 C2H5
+ + C2H2 −→ C4H5

+ + H2 1,906E+03 46
1141 C2H5

+ + C2H4 −→ C3H5
+ + CH4 2,679E+05 40

1142 C2H5
+ + C2H6 −→ C3H7

+ + CH4 6,895E+02 42
1143 C2H5

+ + C2H6 −→ nC4H9
+ + H2 4,236E+03 42

1144 C2H5
+ + C3H8 −→ C3H7

+ + C2H6 3,538E-03 46
1145 C2H5

+ + C4H2 −→ C4H3
+ + C2H4 1,445E-15 191

1146 C2H5
+ + C4H4 −→ C4H5

+ + C2H4 3,855E-06 116
1147 C2H5

+ + CH3CH2CCH −→ C4H7
+ + C2H4 2,416E+00 25

1148 C2H5
+ + CH2CHCHCH2 −→ C4H7

+ + C2H4 1,653E-01 26
1149 C2H5

+ + nC4H8 −→ nC4H9
+ + C2H4 1,848E-02 99

1150 C2H5
+ + iC4H8 −→ iC4H9

+ + C2H4 2,910E-04 46
1151 C2H5

+ + nC4H10 −→ iC4H9
+ + C2H6 1,178E-06 102

1152 C2H5
+ + iC4H10 −→ nC4H9

+ + C2H6 4,891E-09 48
1153 C2H5

+ + C6H6 −→ C6H7
+ + C2H4 2,058E-13 136

1154 C2H5
+ + C6H5CH3 −→ C7H9

+ + C2H4 7,954E-10 92
1155 C2H5

+ + C6H5C2H −→ C6H5C2H2
+ + C2H4 5,948E-13 100

1156 C2H5
+ + C6H5C2H5 −→ C8H11

+ + C2H4 3,328E-11 106
1157 C2H5

+ + C6H5CN −→ C6H5CNH+ + C2H4 2,630E-18 132
1158 C2H5

+ + C6H5NH2 −→ C6H5NH3
+ + C2H4 1,199E-17 113

1159 C2H5
+ + C6H5NHCH3 −→ C6H5NH2CH3

+ + C2H4 7,352E-22 63
1160 C2H5

+ + NH2 −→ NH3
+ + C2H4 5,227E-01 31

1161 C2H5
+ + NH3 −→ NH4

+ + C2H4 4,663E-03 92
1162 C2H5

+ + HCN −→ HCNH+ + C2H4 7,313E-06 166
1163 C2H5

+ + HNC −→ HCNH+ + C2H4 7,620E-06 166
1164 C2H5

+ + CH2NH −→ CH2NH2
+ + C2H4 1,641E-10 170

1165 C2H5
+ + CH3NH2 −→ CH3NH3

+ + C2H4 1,368E-03 40
1166 C2H5

+ + CH3CN −→ CH3CNH+ + C2H4 1,067E-03 147
1167 C2H5

+ + CH3NC −→ CH3CNH+ + C2H4 4,716E-04 141
1168 C2H5

+ + CH2NCH −→ CH3CNH+ + C2H4 1,965E-05 111
1169 C2H5

+ + cCH2NCH −→ CH3CNH+ + C2H4 4,368E-05 117
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1170 C2H5
+ + CH2CNH −→ CH3CNH+ + C2H4 4,006E-04 140

1171 C2H5
+ + C2H3CN −→ C2H3CNH+ + C2H4 3,297E-08 168

1172 C2H5
+ + HCCCHNH −→ C2H3CNH+ + C2H4 1,156E-09 152

1173 C2H5
+ + cCH2CNCH −→ C2H3CNH+ + C2H4 4,987E+00 44

1174 C2H5
+ + C2H5CN −→ C2H5CNH+ + C2H4 1,987E-07 120

1175 C2H5
+ + C3H7CN −→ C3H7CNH+ + C2H4 4,847E-14 56

1176 C2H5
+ + HC3N −→ HC3NH+ + C2H4 1,299E+05 47

1177 C2H5
+ + HC5N −→ HC5NH+ + C2H4 9,105E-08 167

1178 C2H5
+ + CH3C3N −→ CH3C3NH+ + C2H4 9,113E-08 167

1179 C2H5
+ + C3H3CN −→ CH3C3NH+ + C2H4 1,161E+04 49

1180 C2H5
+ + C2N2 −→ C2N2H+ + C2H4 1,128E-02 157

1181 C2H5
+ + C4N2 −→ C4N2H+ + C2H4 6,890E-02 147

1182 C2H5
+ + H2O −→ H3O+ + C2H4 8,398E-14 171

1183 C2H5
+ + H2CO −→ CH2OH+ + C2H4 1,999E-03 168

1184 C2H5
+ + HNCO −→ NH2CO+ + C2H4 4,888E+04 43

1185 C2H5
+ + HCNO −→ NH2CO+ + C2H4 1,429E+05 41

1186 C2H7
+ + HCN −→ HCNH+ + C2H6 8,832E-14 158

1187 C2H7
+ + HCN −→ CH3CNH+ + CH4 9,813E-15 158

1188 C3
+ + H2 −→ C3H+ + H 1,490E+04 152

1189 C3
+ + CH4 −→ C3H+ + CH3 2,422E-01 105

1190 C3
+ + CH4 −→ C4H3

+ + H 3,584E-01 105
1191 C3

+ + CH4 −→ C4H2
+ + H2 3,681E-01 105

1192 C3H+ + H2 −→ cC3H2
+ + H 1,489E+03 109

1193 C3H+ + H2 −→ cC3H3
+ 8,024E+03 103

1194 C3H+ + H2 −→ lC3H3
+ 8,024E+03 103

1195 C3H+ + CH4 −→ C2H3
+ + C2H2 1,600E+03 51

1196 C3H+ + CH4 −→ C4H3
+ + H2 1,778E+02 51

1197 C3H+ + C2H4 −→ cC3H3
+ + C2H2 2,097E+01 47

1198 cC3H2
+ + CH4 −→ cC3H3

+ + CH3 5,141E+02 52
1199 cC3H2

+ + C2H2 −→ C5H3
+ + H 4,204E+00 51

1200 cC3H2
+ + C2H4 −→ cC3H3

+ + C2H3 1,587E+00 47
1201 cC3H2

+ + C2H4 −→ C3H4
+ + C2H2 4,760E+00 47

1202 cC3H2
+ + C2H4 −→ C5H5

+ + H 1,587E+00 47
1203 lC3H3

+ + C2H2 −→ C5H5
+ 5,100E+02 50

1204 lC3H3
+ + C2H4 −→ C5H5

+ + H2 1,203E+03 48
1205 lC3H3

+ + C2H4 −→ C5H7
+ 1,203E+03 48

1206 lC3H3
+ + C4H2 −→ cC3H3

+ + C4H2 1,956E-13 220
1207 lC3H3

+ + C4H2 −→ C5H3
+ + C2H2 6,193E-13 220

1208 lC3H3
+ + C6H6 −→ C6H5CH2

+ + C2H2 1,615E-13 138
1209 lC3H3

+ + C6H6 −→ C7H7
+ + C2H2 1,615E-13 138

1210 lC3H3
+ + C6H6 −→ AROM+ + H2 3,230E-13 138

1211 C3H4
+ + H −→ cC3H3

+ + H2 9,400E+02 48
1212 C3H4

+ + H −→ lC3H3
+ + H2 9,400E+02 48

1213 C3H4
+ + C2H2 −→ C5H5

+ + H 1,200E+02 49
1214 C3H4

+ + C2H4 −→ C4H5
+ + CH3 7,005E+02 39
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1215 C3H4
+ + C2H4 −→ C5H7

+ + H 5,731E+02 39
1216 C3H4

+ + NO −→ NO+ + CH2CCH2 8,628E-03 46
1217 C3H5

+ + H −→ C2H3
+ + CH3 1,048E+05 45

1218 C3H5
+ + C2H2 −→ C5H5

+ + H2 1,412E+04 48
1219 C3H5

+ + C2H4 −→ C5H7
+ + H2 1,984E+05 39

1220 C3H5
+ + C2H4 −→ C5H9

+ 2,205E+04 39
1221 C3H5

+ + CH3CCH −→ SOOT+ + H2 1,975E+04 44
1222 C3H5

+ + C3H6 −→ C4H7
+ + C2H4 1,021E-04 67

1223 C3H5
+ + C3H8 −→ C3H7

+ + C3H6 6,962E-03 48
1224 C3H5

+ + HCN −→ SOOT+ 1,034E-10 167
1225 C3H5

+ + HC3N −→ HC3NH+ + CH3CCH 3,657E+04 48
1226 C3H6

+ + C3H6 −→ C3H7
+ + CH2CHCH2 4,741E-08 55

1227 C3H6
+ + NO −→ NO+ + C3H6 1,537E-01 36

1228 C3H7
+ + H −→ C3H6

+ + H2 2,390E+03 31
1229 C4H+ + H2 −→ C4H2

+ + H 8,446E-04 294
1230 C4H2

+ + H −→ C4H3
+ 1,114E+01 51

1231 C4H2
+ + C2H4 −→ SOOT+ + C2H2 1,503E+00 46

1232 C4H2
+ + C2H4 −→ C6H5

+ + H 1,503E+00 46
1233 C4H3

+ + C2H2 −→ C6H5
+ 3,356E+01 50

1234 C4H3
+ + C2H4 −→ C6H5

+ + H2 9,648E+01 46
1235 C4H3

+ + CH3CCH −→ C5H5
+ + C2H2 1,868E+02 49

1236 C4H5
+ + C2H2 −→ C6H5

+ + H2 2,692E+01 45
1237 C4H5

+ + C2H4 −→ C6H7
+ + H2 6,262E+02 39

1238 C4H5
+ + CH3CCH −→ C6H5

+ + CH4 1,791E+01 42
1239 C4H5

+ + CH3CCH −→ C6H5CH2
+ + H2 1,791E+01 42

1240 C4H5
+ + CH3CCH −→ C7H7

+ + H2 3,582E+01 42
1241 C4H7

+ + CH3CCH −→ C7H9
+ + H2 5,244E+01 40

1242 C5H3
+ + CH3CCH −→ C6H5

+ + C2H2 1,454E-01 50
1243 C5H3

+ + CH3CCH −→ C6H5
+ + C2H2 3,411E-02 50

1244 C5H3
+ + C4H2 −→ SOOT+ + C2H2 1,859E-23 182

1245 C5H3
+ + C4H2 −→ SOOT+ 2,464E-23 182

1246 C5H5
+ + C2H2 −→ C6H5CH2

+ 1,965E+01 48
1247 C5H5

+ + C2H2 −→ C7H7
+ 1,965E+01 48

1248 C5H7
+ + CH3CCH −→ C8H11

+ 3,636E+04 37
1249 C5H7

+ + CH2CCH2 −→ C8H11
+ 3,092E-14 152

1250 C6H5
+ + H2 −→ C6H7

+ 1,843E+02 45
1251 C6H5

+ + CH4 −→ C7H7
+ + H2 2,330E+00 38

1252 C6H5
+ + C2H2 −→ C6H5C2H2

+ 4,020E-02 48
1253 C6H5

+ + C2H4 −→ C6H7
+ + C2H2 1,276E-01 41

1254 C6H5
+ + C2H4 −→ C6H5C2H2

+ + H2 8,507E-02 41
1255 C6H6

+ + H −→ C6H7
+ 1,011E-03 42

1256 C6H7
+ + C2H5CN −→ C2H5CNH+ + C6H6 2,901E-14 42

1257 C6H7
+ + CH2NH −→ CH2NH2

+ + C6H6 1,360E-21 66
1258 C6H7

+ + cC3H2 −→ cC3H3
+ + C6H6 2,484E-03 35

1259 C6H5CH2
+ + C2H4 −→ AROM+ 1,042E+01 37
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1260 C6H5CH3
+ + H −→ C6H5CH2

+ + H2 3,205E+01 42
1261 C6H5CH3

+ + H −→ C7H7
+ + H2 3,205E+01 42

1262 C8H10
+ + H −→ C6H5CH2

+ + CH4 4,192E-02 18
1263 C8H10

+ + H −→ C7H7
+ + CH4 4,192E-02 18

1264 C7H9
+ + C2H5CN −→ C2H5CNH+ + C6H5CH3 1,897E-15 42

1265 C7H9
+ + CH2NH −→ CH2NH2

+ + C6H5CH3 7,242E-23 44
1266 C7H9

+ + cC3H2 −→ cC3H3
+ + C6H5CH3 1,531E-04 37

1267 C6H5C2H2
+ + CH2NH −→ CH2NH2

+ + C6H5C2H 2,193E-25 45
1268 C6H5C2H2

+ + NH3 −→ NH4
+ + C6H5C2H 3,226E-11 44

1269 C6H5C2H2
+ + C6H5NH2 −→ C6H5NH3

+ + C6H5C2H 7,292E-29 46
1270 C6H5C2H2

+ + CH3NH2 −→ CH3NH3
+ + C6H5C2H 1,001E-09 39

1271 C6H5C2H2
+ + C6H5NHCH3 −→ C6H5NH2CH3

+ + C6H5C2H 8,713E-29 45
1272 C6H5C2H2

+ + C2H2 −→ C10H9
+ 1,978E-03 43

1273 C6H5C2H2
+ + cC3H2 −→ cC3H3

+ + C6H5C2H 3,327E-07 45
1274 C8H11

+ + C2H5CN −→ C2H5CNH+ + C6H5C2H5 1,094E-12 39
1275 C8H11

+ + CH2NH −→ CH2NH2
+ + C6H5C2H5 3,525E-20 40

1276 C8H11
+ + NH3 −→ NH4

+ + C6H5C2H5 7,639E-06 38
1277 C8H11

+ + CH3NH2 −→ CH3NH3
+ + C6H5C2H5 5,319E-04 37

1278 C8H11
+ + cC3H2 −→ cC3H3

+ + C6H5C2H5 8,283E-02 29
1279 C10H8

+ + H −→ C10H9
+ 3,321E-05 41

1280 C10H9
+ + H −→ C10H8

+ + H2 3,321E-05 41
1281 N+ + H2 −→ NH+ + H 8,280E+05 350
1282 N+ + CH4 −→ CH3

+ + NH 2,510E+02 55
1283 N+ + CH4 −→ CH4

+ + N(4S) 2,510E+01 55
1284 N+ + CH4 −→ HNC+ + H2 + H 4,518E+01 55
1285 N+ + CH4 −→ HCNH+ + H2 1,807E+02 55
1286 N+ + C −→ N(4S) + C+ 1,919E+04 542
1287 N+ + CO −→ C + NO+ 8,543E+05 296
1288 N+ + CO −→ N(4S) + CO+ 6,912E+06 296
1289 NH+ + H2 −→ H3

+ + N(4S) 5,175E+01 442
1290 NH+ + H2 −→ NH2

+ + H 2,932E+02 442
1291 NH+ + CH4 −→ CH5

+ + N(4S) 2,031E-03 55
1292 NH+ + CH4 −→ NH2

+ + CH3 4,063E-03 55
1293 NH+ + CH4 −→ HCNH+ + H2 + H 1,422E-02 55
1294 NH+ + N2 −→ N2H+ + N(4S) 8,076E+05 347
1295 NH2

+ + H2 −→ NH3
+ + H 5,271E+01 129

1296 NH2
+ + CH4 −→ NH3

+ + CH3 1,661E-01 56
1297 NH3

+ + H2 −→ NH4
+ + H 1,391E+01 91

1298 NH3
+ + CH4 −→ NH4

+ + CH3 1,155E+01 60
1299 NH4

+ + C6H5NH2 −→ C6H5NH3
+ + NH3 1,891E-21 112

1300 NH4
+ + CH3NH2 −→ CH3NH3

+ + NH3 6,398E-08 34
1301 NH4

+ + C6H5NHCH3 −→ C6H5NH2CH3
+ + NH3 4,324E-25 68

1302 NH4
+ + cC3H2 −→ cC3H3

+ + NH3 2,140E-04 69
1303 N2

+ + H2 −→ N2H+ + H 2,031E+07 202
1304 N2

+ + C −→ N2 + C+ 4,246E+05 407
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1305 N2
+ + CH3 −→ CH2

+ + H + N2 7,203E-03 26
1306 N2

+ + CH4 −→ CH2
+ + H2 + N2 4,530E+02 55

1307 N2
+ + CH4 −→ CH3

+ + H + N2 3,322E+03 55
1308 N2

+ + C2H2 −→ C2H2
+ + N2 1,697E+00 52

1309 N2
+ + C2H2 −→ N2H+ + C2H 1,083E-01 52

1310 N2
+ + C2H4 −→ C2H3

+ + N2 + H 9,351E+01 40
1311 N2

+ + C2H4 −→ C2H2
+ + N2 + H2 3,286E+01 40

1312 N2
+ + C2H6 −→ C2H5

+ + N2 + H 6,149E+00 53
1313 N2

+ + C2H6 −→ C2H4
+ + N2 + H2 1,230E+01 53

1314 N2
+ + C2H6 −→ C2H3

+ + N2 + H2 + H 1,435E+01 53
1315 N2

+ + C2H6 −→ C2H2
+ + N2 + H2 + H2 8,199E+00 53

1316 N2
+ + N(4S) −→ N2 + N+ 1,829E+06 390

1317 N2
+ + N(2D) −→ N2 + N+ 5,754E+03 454

1318 N2
+ + CO −→ N2 + CO+ 2,434E+06 187

1319 N2H+ + C −→ CH+ + N2 5,303E+06 188
1320 N2H+ + CH4 −→ CH5

+ + N2 5,857E+06 66
1321 HNC+ + H2 −→ HCNH+ + H 1,359E+04 283
1322 HNC+ + CH4 −→ C2H3

+ + NH2 1,909E-02 39
1323 HNC+ + CH4 −→ HCNH+ + CH3 1,718E-01 39
1324 HCNH+ + CH3 −→ CH3CNH+ + H 1,167E+00 23
1325 HCNH+ + C3 −→ C3H+ + HCN 1,727E+01 66
1326 HCNH+ + cC3H2 −→ cC3H3

+ + HCN 1,804E-03 145
1327 HCNH+ + cC3H2 −→ cC3H3

+ + HNC 1,804E-03 145
1328 HCNH+ + C3H3 −→ C3H4

+ + HCN 5,907E-04 27
1329 HCNH+ + C4H2 −→ C4H3

+ + HCN 2,915E-07 291
1330 HCNH+ + C4H4 −→ C4H5

+ + HCN 1,177E-08 237
1331 HCNH+ + CH3CH2CCH −→ C4H7

+ + HCN 2,123E-02 25
1332 HCNH+ + CH2CHCHCH2 −→ C4H7

+ + HCN 1,310E-03 25
1333 HCNH+ + C6H6 −→ C6H7

+ + HCN 3,450E-17 138
1334 HCNH+ + C6H5CH3 −→ C7H9

+ + HCN 1,179E-12 90
1335 HCNH+ + C6H5C2H5 −→ C8H11

+ + HCN 1,124E-14 101
1336 HCNH+ + C6H5C2H −→ C6H5C2H2

+ + HCN 4,421E-16 96
1337 HCNH+ + C6H5CN −→ C6H5CNH+ + HCN 4,087E-22 132
1338 HCNH+ + C6H5NH2 −→ C6H5NH3

+ + HCN 1,883E-21 110
1339 HCNH+ + C6H5NHCH3 −→ C6H5NH2CH3

+ + HCN 3,745E-24 67
1340 HCNH+ + NH2 −→ NH3

+ + HCN 3,713E-03 26
1341 HCNH+ + NH3 −→ NH4

+ + HCN 3,415E-06 87
1342 HCNH+ + NH3 −→ NH4

+ + HNC 3,415E-06 87
1343 HCNH+ + HNC −→ HCNH+ + HCN 1,732E-01 285
1344 HCNH+ + CH2NH −→ CH2NH2

+ + HCN 3,877E-09 210
1345 HCNH+ + CH2NH −→ CH2NH2

+ + HNC 3,877E-09 210
1346 HCNH+ + CH3NH2 −→ CH3NH3

+ + HCN 2,786E-06 36
1347 HCNH+ + CH3NH2 −→ CH3NH3

+ + HNC 2,786E-06 36
1348 HCNH+ + CH2CN −→ CH2CNH+ + HCN 1,033E-03 32
1349 HCNH+ + CH3CN −→ CH3CNH+ + HCN 2,979E-06 265
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1350 HCNH+ + CH3CN −→ CH3CNH+ + HNC 2,979E-06 265
1351 HCNH+ + CH3NC −→ CH3CNH+ + HCN 6,652E-06 243
1352 HCNH+ + CH3NC −→ CH3CNH+ + HNC 6,652E-06 243
1353 HCNH+ + CH2NCH −→ CH3CNH+ + HCN 2,081E-09 103
1354 HCNH+ + CH2NCH −→ CH3CNH+ + HNC 2,081E-09 103
1355 HCNH+ + cCH2NCH −→ CH3CNH+ + HCN 3,263E-09 110
1356 HCNH+ + cCH2NCH −→ CH3CNH+ + HNC 3,263E-09 110
1357 HCNH+ + CH2CNH −→ CH3CNH+ + HCN 8,462E-06 246
1358 HCNH+ + CH2CNH −→ CH3CNH+ + HNC 8,462E-06 246
1359 HCNH+ + C2H3CN −→ C2H3CNH+ + HCN 1,229E-08 198
1360 HCNH+ + C2H3CN −→ C2H3CNH+ + HNC 1,229E-08 198
1361 HCNH+ + HCCCHNH −→ C2H3CNH+ + HCN 5,475E-12 222
1362 HCNH+ + HCCCHNH −→ C2H3CNH+ + HNC 5,475E-12 222
1363 HCNH+ + cCH2CNCH −→ C2H3CNH+ + HCN 7,006E-03 37
1364 HCNH+ + cCH2CNCH −→ C2H3CNH+ + HNC 7,006E-03 37
1365 HCNH+ + C2H5CN −→ C2H5CNH+ + HCN 3,119E-11 116
1366 HCNH+ + C2H5CN −→ C2H5CNH+ + HNC 3,119E-11 116
1367 HCNH+ + C3H7CN −→ C3H7CNH+ + HCN 1,873E-16 64
1368 HCNH+ + C3H7CN −→ C3H7CNH+ + HNC 1,873E-16 64
1369 HCNH+ + HC3N −→ HC3NH+ + HCN 9,947E+01 48
1370 HCNH+ + HC5N −→ HC5NH+ + HCN 8,726E-07 222
1371 HCNH+ + CH3C3N −→ CH3C3NH+ + HCN 6,352E-05 238
1372 HCNH+ + C3H3CN −→ CH3C3NH+ + HCN 1,181E+01 52
1373 HCNH+ + H2CO −→ CH2OH+ + HCN 8,631E-06 191
1374 CH2NH2

+ + CH3NH2 −→ CH3NH3
+ + CH2NH 4,113E-27 46

1375 CH2CNH+ + CH3CN −→ CH3CNH+ + CH2CN 2,262E-07 150
1376 CH3CN+ + H2 −→ CH3CNH+ + H 2,291E-01 195
1377 HC3N+ + H2 −→ HC3NH+ + H 3,629E+03 133
1378 HC3N+ + H2 −→ C2H2

+ + HCN 2,131E+03 133
1379 HC3N+ + CH4 −→ CH2CNH+ + C2H2 1,475E+01 94
1380 HC3N+ + CH4 −→ HC3NH+ + CH3 9,385E+00 94
1381 HC3N+ + CH4 −→ C3H4

+ + HCN 2,682E+00 94
1382 C2H3CN+ + H2 −→ C2H3CNH+ + H 3,514E-03 197
1383 C2H3CN+ + CH4 −→ CH2CNH+ + C2H4 1,471E-08 192
1384 C2H3CN+ + CH4 −→ C2H3CNH+ + CH3 4,902E-09 192
1385 C2H5CN+ + H2 −→ C2H5CNH+ + H 4,853E-07 135
1386 CH3CNH+ + C2H3CN −→ C2H3CNH+ + CH3CN 7,813E-12 178
1387 CH3CNH+ + HCCCHNH −→ C2H3CNH+ + CH3CN 5,890E-14 156
1388 CH3CNH+ + cCH2CNCH −→ C2H3CNH+ + CH3CN 1,908E-04 23
1389 CH3CNH+ + C2H5CN −→ C2H5CNH+ + CH3CN 6,385E-14 147
1390 CH3CNH+ + C3H7CN −→ C3H7CNH+ + CH3CN 4,849E-20 31
1391 CH3CNH+ + CH2NH −→ CH2NH2

+ + CH3CN 7,208E-14 191
1392 CH3CNH+ + CH3NH2 −→ CH3NH3

+ + CH3CN 4,814E-08 24
1393 CH3CNH+ + NH3 −→ NH4

+ + CH3CN 7,710E-10 50
1394 HC3NH+ + C3 −→ C3H+ + HC3N 9,048E+03 51
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1395 HC3NH+ + cC3H2 −→ cC3H3
+ + HC3N 1,525E+00 52

1396 HC3NH+ + CH2CCH2 −→ C3H5
+ + HC3N 9,314E-08 153

1397 HC3NH+ + CH3CN −→ CH3CNH+ + HC3N 2,303E-04 153
1398 HC3NH+ + CH3NC −→ CH3CNH+ + HC3N 8,584E-05 151
1399 HC3NH+ + CH2NCH −→ CH3CNH+ + HC3N 9,736E-07 111
1400 HC3NH+ + cCH2NCH −→ CH3CNH+ + HC3N 2,495E-06 117
1401 HC3NH+ + CH2CNH −→ CH3CNH+ + HC3N 7,075E-05 150
1402 HC3NH+ + C2H3CN −→ C2H3CNH+ + HC3N 3,784E-08 182
1403 HC3NH+ + HCCCHNH −→ C2H3CNH+ + HC3N 1,994E-10 155
1404 HC3NH+ + cCH2CNCH −→ C2H3CNH+ + HC3N 2,206E+00 45
1405 HC3NH+ + C2H5CN −→ C2H5CNH+ + HC3N 1,381E-08 122
1406 HC3NH+ + C3H7CN −→ C3H7CNH+ + HC3N 2,101E-14 49
1407 HC3NH+ + HC5N −→ HC5NH+ + HC3N 1,602E-07 184
1408 HC3NH+ + CH3C3N −→ CH3C3NH+ + HC3N 1,752E-07 187
1409 HC3NH+ + C3H3CN −→ CH3C3NH+ + HC3N 8,603E+03 49
1410 HC3NH+ + CH2NH −→ CH2NH2

+ + HC3N 4,112E-10 187
1411 HC3NH+ + CH3NH2 −→ CH3NH3

+ + HC3N 9,399E-04 40
1412 HC3NH+ + NH2 −→ NH3

+ + HC3N 5,924E-01 31
1413 HC3NH+ + NH3 −→ NH4

+ + HC3N 3,178E-04 79
1414 HC5NH+ + cC3H2 −→ cC3H3

+ + HC5N 9,752E-12 175
1415 HC5NH+ + CH3CN −→ CH3CNH+ + HC5N 1,639E-14 161
1416 HC5NH+ + CH3NC −→ CH3CNH+ + HC5N 8,854E-15 174
1417 HC5NH+ + CH2NCH −→ CH3CNH+ + HC5N 1,483E-19 128
1418 HC5NH+ + cCH2NCH −→ CH3CNH+ + HC5N 2,317E-18 145
1419 HC5NH+ + CH2CNH −→ CH3CNH+ + HC5N 7,654E-15 176
1420 HC5NH+ + C2H3CN −→ C2H3CNH+ + HC5N 2,438E-17 189
1421 HC5NH+ + HCCCHNH −→ C2H3CNH+ + HC5N 1,653E-20 165
1422 HC5NH+ + cCH2CNCH −→ C2H3CNH+ + HC5N 2,466E-19 93
1423 HC5NH+ + C2H5CN −→ C2H5CNH+ + HC5N 2,880E-20 146
1424 HC5NH+ + C3H7CN −→ C3H7CNH+ + HC5N 8,858E-30 153
1425 HC5NH+ + CH3C3N −→ CH3C3NH+ + HC5N 2,810E-15 224
1426 HC5NH+ + C3H3CN −→ CH3C3NH+ + HC5N 1,935E-12 157
1427 HC5NH+ + CH2NH −→ CH2NH2

+ + HC5N 1,743E-18 206
1428 HC5NH+ + CH3NH2 −→ CH3NH3

+ + HC5N 4,253E-23 42
1429 HC5NH+ + NH3 −→ NH4

+ + HC5N 2,583E-17 155
1430 C2H3CNH+ + C2H5CN −→ C2H5CNH+ + C2H3CN 3,920E-16 47
1431 C2H3CNH+ + C3H7CN −→ C3H7CNH+ + C2H3CN 4,197E-19 46
1432 C2H3CNH+ + CH3NH2 −→ CH3NH3

+ + C2H3CN 4,593E-08 38
1433 C2H5CNH+ + C3H7CN −→ C3H7CNH+ + C2H5CN 6,745E-28 114
1434 C2H5CNH+ + CH2NH −→ CH2NH2

+ + C2H5CN 3,817E-20 193
1435 C2H5CNH+ + CH3NH2 −→ CH3NH3

+ + C2H5CN 1,447E-19 40
1436 C2H5CNH+ + NH3 −→ NH4

+ + C2H5CN 1,666E-15 112
1437 C3H7CNH+ + CH2NH −→ CH2NH2

+ + C3H7CN 2,535E-32 190
1438 C3H7CNH+ + CH3NH2 −→ CH3NH3

+ + C3H7CN 1,226E-22 41
1439 C3H7CNH+ + NH3 −→ NH4

+ + C3H7CN 2,039E-22 76
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1440 CH3C3NH+ + C2H5CN −→ C2H5CNH+ + CH3C3N 2,148E-11 112
1441 CH3C3NH+ + C2H5CN −→ C2H5CNH+ + C3H3CN 2,148E-11 112
1442 CH3C3NH+ + C3H7CN −→ C3H7CNH+ + CH3C3N 1,692E-15 51
1443 CH3C3NH+ + C3H7CN −→ C3H7CNH+ + C3H3CN 1,692E-15 51
1444 CH3C3NH+ + CH2NH −→ CH2NH2

+ + CH3C3N 1,584E-15 163
1445 CH3C3NH+ + CH2NH −→ CH2NH2

+ + C3H3CN 1,584E-15 163
1446 CH3C3NH+ + CH3NH2 −→ CH3NH3

+ + CH3C3N 2,701E-05 40
1447 CH3C3NH+ + CH3NH2 −→ CH3NH3

+ + C3H3CN 2,701E-05 40
1448 CH3C3NH+ + NH3 −→ NH4

+ + CH3C3N 8,297E-06 57
1449 CH3C3NH+ + NH3 −→ NH4

+ + C3H3CN 8,297E-06 57
1450 C6H5CNH+ + CH2NH −→ CH2NH2

+ + C6H5CN 1,548E-32 203
1451 C6H5CNH+ + NH3 −→ NH4

+ + C6H5CN 6,800E-27 99
1452 C6H5CNH+ + C6H5NH2 −→ C6H5NH3

+ + C6H5CN 2,005E-40 123
1453 C6H5CNH+ + CH3NH2 −→ CH3NH3

+ + C6H5CN 2,459E-27 34
1454 C6H5CNH+ + C6H5NHCH3 −→ C6H5NH2CH3

+ + C6H5CN 4,490E-45 66
1455 C6H5CNH+ + cC3H2 −→ cC3H3

+ + C6H5CN 1,402E-23 121
1456 C6H5NH3

+ + CH3NH2 −→ CH3NH3
+ + C6H5NH2 2,459E-27 34

1457 C6H5NH3
+ + C6H5NHCH3 −→ C6H5NH2CH3

+ + C6H5NH2 4,508E-45 67
1458 C6H5NH3

+ + cC3H2 −→ cC3H3
+ + C6H5NH2 1,301E-23 104

1459 C6H5NH2CH3
+ + cC3H2 −→ cC3H3

+ + C6H5NHCH3 2,186E-24 42
1460 C2N2H+ + HCN −→ HCNH+ + C2N2 5,299E-11 172
1461 C4N2H+ + HCN −→ HCNH+ + C4N2 2,759E-11 159
1462 OH+ + H2 −→ H2O+ + H 3,382E-02 720
1463 OH+ + CH4 −→ H3O+ + 1CH2 5,762E-09 93
1464 OH+ + CH4 −→ CH5

+ + O(3P) 8,610E-10 93
1465 H2O+ + H2 −→ H3O+ + H 4,949E-02 713
1466 H2O+ + CH4 −→ H3O+ + CH3 9,322E-09 93
1467 H3O+ + C −→ HCO+ + H2 1,322E-04 258
1468 H3O+ + NH3 −→ NH4

+ + H2O 5,757E-12 97
1469 H3O+ + HCN −→ HCNH+ + H2O 1,229E-07 319
1470 CO+ + H −→ H+ + CO 5,383E+04 219
1471 CO+ + H2 −→ HCO+ + H 3,271E+06 154
1472 CO+ + H2 −→ HOC+ + H 3,019E+06 154
1473 CO+ + C −→ C+ + CO 6,809E+04 335
1474 CO+ + CH4 −→ CH4

+ + CO 1,361E+03 55
1475 CO+ + CH4 −→ HCO+ + CH3 5,831E+02 55
1476 HCO+ + C −→ CH+ + CO 1,360E+06 163
1477 HCO+ + C2H2 −→ C2H3

+ + CO 2,089E+05 51
1478 HCO+ + C2H4 −→ C2H5

+ + CO 8,227E+05 43
1479 HCO+ + NH3 −→ NH4

+ + CO 9,979E-01 89
1480 HCO+ + HCN −→ HCNH+ + CO 3,261E+01 294
1481 HOC+ + H −→ HCO+ + H 3,598E-01 224
1482 HOC+ + H2 −→ HCO+ + H2 2,962E+02 158
1483 HOC+ + CH4 −→ CH5

+ + CO 2,665E-01 55
1484 HOC+ + N2 −→ N2H+ + CO 3,008E+06 153
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1485 CO2
+ + H −→ H+ + CO2 1,820E-03 120

1486 CO2
+ + H −→ HCO+ + O(3P) 8,887E-03 120

1487 CO2
+ + H2 −→ HOCO+ + H 8,811E-01 115

1488 CO2
+ + CH4 −→ CH4

+ + CO2 1,744E-05 98
1489 CO2

+ + CH4 −→ HOCO+ + CH3 5,232E-05 98
1490 HOCO+ + CH4 −→ CH5

+ + CO2 6,660E-02 98
1491 HOCO+ + C2H2 −→ C2H3

+ + CO2 1,023E-04 98
1492 HOCO+ + C2H4 −→ C2H5

+ + CO2 3,855E-05 85
1493 CH2OH+ + NH3 −→ NH4

+ + H2CO 4,012E-13 163
1494 CH2OH+ + HCN −→ HCNH+ + H2CO 2,028E-11 203
1495 NO+ + C6H6 −→ C6H6

+ + NO 1,214E-12 138
1496 NO+ + C6H5CH3 −→ C6H5CH3

+ + NO 5,541E-09 93
1497 H+ + N2O −→ N2H+ + O(3P) 8,114E-06 91
1498 H3

+ + N2O −→ HN2O+ + H2 4,557E-13 49
1499 CH5

+ + N2O −→ HN2O+ + CH4 9,875E-04 43
1500 H+ + e− −→ H 4,226E+03 309
1501 H3

+ + e− −→ H + H + H 1,880E-01 905
1502 H3

+ + e− −→ H + H2 1,012E-01 905
1503 C+ + e− −→ C 4,755E+05 410
1504 CH+ + e− −→ C + H 4,636E+05 351
1505 CH2

+ + e− −→ CH + H 1,899E+05 282
1506 CH2

+ + e− −→ C + H2 9,115E+04 282
1507 CH2

+ + e− −→ C + H + H 4,786E+05 282
1508 CH3

+ + e− −→ 3CH2 + H 1,856E+06 156
1509 CH3

+ + e− −→ CH + H + H 1,061E+06 156
1510 CH3

+ + e− −→ CH + H2 5,304E+05 156
1511 CH3

+ + e− −→ C + H2 + H 1,856E+06 156
1512 CH5

+ + e− −→ 3CH2 + H2 + H 2,713E+01 79
1513 CH5

+ + e− −→ CH3 + H2 1,507E+01 79
1514 CH5

+ + e− −→ CH3 + H + H 2,110E+02 79
1515 CH5

+ + e− −→ CH4 + H 1,507E+01 79
1516 CH5

+ + e− −→ CH + H2 + H2 9,043E+00 79
1517 CH5

+ + e− −→ 1CH2 + H2 + H 2,412E+01 79
1518 C2H2

+ + e− −→ C2H + H 6,947E+02 118
1519 C2H2

+ + e− −→ 1C2 + H2 2,779E+01 118
1520 C2H2

+ + e− −→ 1C2 + H + H 4,168E+02 118
1521 C2H2

+ + e− −→ 3CH2 + C 6,947E+01 118
1522 C2H2

+ + e− −→ CH + CH 1,806E+02 118
1523 C2H3

+ + e− −→ C2H + H + H 4,091E+04 64
1524 C2H3

+ + e− −→ C2H + H2 4,160E+03 64
1525 C2H3

+ + e− −→ C2H2 + H 2,011E+04 64
1526 C2H3

+ + e− −→ 1C2 + H2 + H 1,664E+03 64
1527 C2H3

+ + e− −→ CH3 + C 4,160E+02 64
1528 C2H3

+ + e− −→ 3CH2 + CH 1,040E+03 64
1529 C2H3

+ + e− −→ 1CH2 + CH 1,040E+03 64
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1530 C2H4
+ + e− −→ C2H2 + H + H 3,000E+03 64

1531 C2H4
+ + e− −→ C2H2 + H2 2,727E+02 64

1532 C2H4
+ + e− −→ C2H3 + H 5,000E+02 64

1533 C2H4
+ + e− −→ C2H + H2 + H 4,545E+02 64

1534 C2H4
+ + e− −→ CH4 + C 4,545E+01 64

1535 C2H4
+ + e− −→ CH3 + CH 9,090E+01 64

1536 C2H4
+ + e− −→ 3CH2 + 3CH2 9,090E+01 64

1537 C2H4
+ + e− −→ 1CH2 + 3CH2 4,545E+01 64

1538 C2H4
+ + e− −→ 1CH2 + 1CH2 4,545E+01 64

1539 C2H5
+ + e− −→ C2H2 + H2 + H 8,037E+04 62

1540 C2H5
+ + e− −→ C2H3 + H + H 7,483E+04 62

1541 C2H5
+ + e− −→ C2H4 + H 3,326E+04 62

1542 C2H5
+ + e− −→ CH3 + 1CH2 2,494E+04 62

1543 C2H5
+ + e− −→ CH3 + 3CH2 2,771E+04 62

1544 C2H5
+ + e− −→ C2H2 + H + H + H 3,603E+04 62

1545 C2H7
+ + e− −→ C2H5 + H + H 1,206E+01 50

1546 C2H7
+ + e− −→ C2H6 + H 5,169E+00 50

1547 C3H+ + e− −→ C3 + H 3,048E+03 181
1548 C3H+ + e− −→ C2H + C 1,432E+03 181
1549 C3H+ + e− −→ 1C2 + CH 1,386E+02 181
1550 cC3H2

+ + e− −→ lC3H + H 2,023E+02 140
1551 cC3H2

+ + e− −→ cC3H + H 2,023E+02 140
1552 cC3H2

+ + e− −→ C3 + H + H 3,372E+02 140
1553 cC3H2

+ + e− −→ C3 + H2 1,060E+02 140
1554 cC3H2

+ + e− −→ C2H2 + C 3,854E+01 140
1555 cC3H2

+ + e− −→ 1C2 + 1CH2 3,854E+01 140
1556 cC3H2

+ + e− −→ 3C2 + 3CH2 3,854E+01 140
1557 cC3H3

+ + e− −→ cC3H2 + H 7,800E+03 87
1558 cC3H3

+ + e− −→ lC3H + H2 1,671E+03 87
1559 cC3H3

+ + e− −→ cC3H + H2 2,229E+02 87
1560 cC3H3

+ + e− −→ C3 + H2 + H 2,229E+02 87
1561 cC3H3

+ + e− −→ C2H2 + CH 7,800E+02 87
1562 cC3H3

+ + e− −→ C2H + 1CH2 2,229E+02 87
1563 cC3H3

+ + e− −→ C2H + 3CH2 2,229E+02 87
1564 lC3H3

+ + e− −→ cC3H2 + H 3,048E+03 120
1565 lC3H3

+ + e− −→ lC3H + H + H 6,097E+01 120
1566 lC3H3

+ + e− −→ cC3H + H + H 1,219E+02 120
1567 lC3H3

+ + e− −→ lC3H + H2 1,829E+02 120
1568 lC3H3

+ + e− −→ cC3H + H2 5,487E+02 120
1569 lC3H3

+ + e− −→ C2H2 + CH 2,134E+03 120
1570 C3H4

+ + e− −→ C3H3 + H 1,104E+03 51
1571 C3H4

+ + e− −→ cC3H2 + H + H 2,509E+01 51
1572 C3H4

+ + e− −→ C2H2 + 1CH2 6,272E+01 51
1573 C3H4

+ + e− −→ C2H2 + 3CH2 6,272E+01 51
1574 C3H5

+ + e− −→ CH2CCH2 + H 3,017E+04 48
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1575 C3H5
+ + e− −→ CH3CCH + H 3,017E+04 48

1576 C3H5
+ + e− −→ C3H3 + H2 7,542E+03 48

1577 C3H5
+ + e− −→ C3H3 + H + H 3,771E+04 48

1578 C3H5
+ + e− −→ cC3H2 + H + H2 2,262E+04 48

1579 C3H5
+ + e− −→ C2H4 + CH 7,542E+03 48

1580 C3H5
+ + e− −→ C2H3 + 1CH2 3,017E+03 48

1581 C3H5
+ + e− −→ C2H3 + 3CH2 4,525E+03 48

1582 C3H5
+ + e− −→ C2H2 + CH3 7,542E+03 48

1583 C3H6
+ + e− −→ CH2CHCH2 + H 4,782E+02 31

1584 C3H6
+ + e− −→ CH2CCH2 + H2 9,564E+01 31

1585 C3H6
+ + e− −→ CH3CCH + H2 9,564E+01 31

1586 C3H6
+ + e− −→ CH2CCH2 + H + H 5,021E+02 31

1587 C3H6
+ + e− −→ CH3CCH + H + H 5,021E+02 31

1588 C3H6
+ + e− −→ C2H2 + CH3 + H 4,782E+02 31

1589 C3H6
+ + e− −→ C2H3 + CH3 2,391E+02 31

1590 C3H7
+ + e− −→ C3H6 + H 1,920E+02 28

1591 C3H7
+ + e− −→ CH2CHCH2 + H2 2,504E+01 28

1592 C3H7
+ + e− −→ CH2CHCH2 + H + H 7,512E+01 28

1593 C3H7
+ + e− −→ CH2CCH2 + H2 + H 1,335E+02 28

1594 C3H7
+ + e− −→ CH3CCH + H2 + H 1,335E+02 28

1595 C3H7
+ + e− −→ C2H3 + CH4 5,008E+01 28

1596 C3H7
+ + e− −→ C2H4 + CH3 5,008E+01 28

1597 C3H7
+ + e− −→ C2H3 + CH3 + H 5,008E+01 28

1598 C3H7
+ + e− −→ C2H2 + CH4 + H 1,252E+02 28

1599 C4H2
+ + e− −→ C4H + H 1,242E+01 51

1600 C4H2
+ + e− −→ C2H + C2H 4,138E+00 51

1601 C4H3
+ + e− −→ C4H2 + H 8,131E+02 50

1602 C4H3
+ + e− −→ C4H + H + H 1,232E+02 50

1603 C4H3
+ + e− −→ C2H2 + C2H 2,957E+02 50

1604 C4H5
+ + e− −→ C4H3 + H + H 4,828E+02 45

1605 C4H5
+ + e− −→ C4H2 + H2 + H 4,828E+02 45

1606 C4H5
+ + e− −→ cC3H2 + CH3 1,889E+02 45

1607 C4H5
+ + e− −→ C2H + C2H4 4,198E+02 45

1608 C4H5
+ + e− −→ C2H2 + C2H2 + H 5,247E+02 45

1609 C4H7
+ + e− −→ CH3CH2CCH + H 1,817E+02 45

1610 C4H7
+ + e− −→ CH2CHCHCH2 + H 1,817E+02 45

1611 C4H7
+ + e− −→ CH3CCH + CH3 5,996E+02 45

1612 C4H7
+ + e− −→ CH2CCH2 + CH3 5,996E+02 45

1613 C4H7
+ + e− −→ C2H4 + C2H2 + H 2,544E+02 45

1614 nC4H9
+ + e− −→ nC4H8 + H 1,694E+03 42

1615 nC4H9
+ + e− −→ CH3CH2CCH + H2 + H 4,236E+02 42

1616 nC4H9
+ + e− −→ CH2CHCHCH2 + H2 + H 4,236E+02 42

1617 nC4H9
+ + e− −→ C3H6 + CH3 1,694E+03 42

1618 iC4H9
+ + e− −→ iC4H8 + H 1,169E-04 46

1619 iC4H9
+ + e− −→ CH3CH2CCH + H2 + H 2,922E-05 46
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1620 iC4H9
+ + e− −→ CH2CHCHCH2 + H2 + H 2,922E-05 46

1621 iC4H9
+ + e− −→ C3H6 + CH3 1,169E-04 46

1622 C5H3
+ + e− −→ H + SOOT 3,018E+00 51

1623 C5H3
+ + e− −→ C2H + cC3H2 1,006E+00 51

1624 C5H5
+ + e− −→ H + SOOT 4,026E+03 48

1625 C5H5
+ + e− −→ C2H2 + C3H3 8,052E+03 48

1626 C5H5
+ + e− −→ CH3 + C4H2 4,026E+03 48

1627 C5H7
+ + e− −→ H + SOOT 8,192E+04 40

1628 C5H7
+ + e− −→ C2H2 + CH2CCH2 + H 1,638E+04 40

1629 C5H7
+ + e− −→ C2H2 + CH3CCH + H 1,638E+04 40

1630 C5H7
+ + e− −→ C2H4 + C3H3 1,638E+04 40

1631 C5H7
+ + e− −→ C2H2 + CH2CHCH2 1,638E+04 40

1632 C5H7
+ + e− −→ C2H2 + CH3CCH2 1,638E+04 40

1633 C5H9
+ + e− −→ SOOT 2,205E+04 39

1634 C6H5
+ + e− −→ SOOT 2,408E+00 48

1635 C6H6
+ + e− −→ C6H5 + H 1,518E-04 43

1636 C6H6
+ + e− −→ C6H4 + H2 8,431E-06 43

1637 C6H6
+ + e− −→ C3H3 + C3H3 8,431E-06 43

1638 C6H7
+ + e− −→ C6H6X + H 7,979E+02 40

1639 C6H5CH2
+ + e− −→ C6H5 + 3CH2 3,809E+00 46

1640 C6H5CH2
+ + e− −→ C6H6 + CH 3,809E+00 46

1641 C6H5CH2
+ + e− −→ C3H3 + C4H4 3,809E+00 46

1642 C6H5CH2
+ + e− −→ SOOT 7,618E+00 46

1643 C7H7
+ + e− −→ C6H5 + 3CH2 4,948E+00 45

1644 C7H7
+ + e− −→ C6H6 + CH 4,948E+00 45

1645 C7H7
+ + e− −→ C3H3 + C4H4 4,948E+00 45

1646 C7H7
+ + e− −→ SOOT 9,897E+00 45

1647 C6H5CH3
+ + e− −→ C6H5CH2 + H 2,456E+01 44

1648 C6H5CH3
+ + e− −→ C6H6 + 3CH2 8,188E+00 44

1649 C6H5CH3
+ + e− −→ C6H5 + CH3 8,188E+00 44

1650 C7H9
+ + e− −→ C6H5CH3 + H 3,671E+01 40

1651 C7H9
+ + e− −→ C6H6 + CH3 1,573E+01 40

1652 C6H5C2H2
+ + e− −→ C6H5C2H + H 6,165E-02 43

1653 C6H5C2H2
+ + e− −→ C6H5 + C2H2 3,082E-02 43

1654 C6H5C2H2
+ + e− −→ C6H6 + C2H 3,082E-02 43

1655 C8H10
+ + e− −→ C6H5CH2 + CH3 1,060E-01 21

1656 C8H10
+ + e− −→ C6H6 + C2H4 1,060E-01 21

1657 C8H11
+ + e− −→ C6H5C2H5 + H 1,091E+04 37

1658 C8H11
+ + e− −→ C6H5CH3 + CH3 1,091E+04 37

1659 C8H11
+ + e− −→ C6H6 + C2H4 + H 1,454E+04 37

1660 C10H9
+ + e− −→ C10H8 + H 1,978E-03 43

1661 SOOT+ + e− −→ SOOT 1,976E+04 44
1662 AROM+ + e− −→ AROM 9,374E+00 37
1663 AROM+ + e− −→ C6H6 1,042E+00 37
1664 N+ + e− −→ N(4S) 1,063E+03 593
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1665 NH+ + e− −→ N(4S) + H 4,812E+03 746
1666 NH2

+ + e− −→ NH + H 8,219E+01 525
1667 NH2

+ + e− −→ N(4S) + H + H 1,595E+02 525
1668 NH3

+ + e− −→ NH2 + H 1,422E+01 171
1669 NH3

+ + e− −→ NH + H + H 1,422E+01 171
1670 NH4

+ + e− −→ NH3 + H 2,249E+01 78
1671 NH4

+ + e− −→ NH2 + H2 5,292E-01 78
1672 NH4

+ + e− −→ NH2 + H + H 3,440E+00 78
1673 N2

+ + e− −→ N(4S) + N(2D) 1,598E+07 445
1674 N2

+ + e− −→ N(2D) + N(2D) 1,362E+07 445
1675 N2H+ + e− −→ N2 + H 1,216E+07 265
1676 N2H+ + e− −→ NH + N(4S) 6,398E+05 265
1677 HNC+ + e− −→ CN + H 2,172E+04 369
1678 HCNH+ + e− −→ HCN + H 4,529E+03 281
1679 HCNH+ + e− −→ HNC + H 4,529E+03 281
1680 HCNH+ + e− −→ CN + H + H 4,461E+03 281
1681 CH2NH2

+ + e− −→ CH2NH + H 2,499E-09 208
1682 CH2NH2

+ + e− −→ HNC + H + H2 8,330E-10 208
1683 CH2NH2

+ + e− −→ HCN + H + H2 3,332E-09 208
1684 CH2NH2

+ + e− −→ H2CN + H + H 8,330E-10 208
1685 CH2NH2

+ + e− −→ NH2 + 3CH2 8,330E-10 208
1686 CH3NH3

+ + e− −→ CH3NH2 + H 2,899E-04 39
1687 CH3NH3

+ + e− −→ CH3 + NH3 8,698E-04 39
1688 CH3NH3

+ + e− −→ CH3 + NH2 + H 8,698E-04 39
1689 CH3NH3

+ + e− −→ 1CH2 + NH3 + H 4,349E-04 39
1690 CH3NH3

+ + e− −→ 3CH2 + NH3 + H 4,349E-04 39
1691 CH2CNH+ + e− −→ CH2CN + H 4,424E+00 94
1692 CH2CNH+ + e− −→ HCCN + H + H 1,475E+00 94
1693 CH2CNH+ + e− −→ C2N + H2 + H 1,475E+00 94
1694 CH2CNH+ + e− −→ 3CH2 + HCN 4,424E+00 94
1695 CH2CNH+ + e− −→ 3CH2 + HNC 2,949E+00 94
1696 CH3CNH+ + e− −→ CH3CN + H 5,448E-01 101
1697 CH3CNH+ + e− −→ CH3NC + H 1,816E-02 101
1698 CH3CNH+ + e− −→ CH2CNH + H 3,632E-02 101
1699 CH3CNH+ + e− −→ CH2CN + H + H 5,993E-01 101
1700 CH3CNH+ + e− −→ CH3 + HNC 3,087E-01 101
1701 CH3CNH+ + e− −→ CH3 + HCN 3,087E-01 101
1702 HC3NH+ + e− −→ HC3N + H 7,938E+04 49
1703 HC3NH+ + e− −→ C2H + HCN 3,664E+04 49
1704 HC3NH+ + e− −→ C2H + HNC 3,664E+04 49
1705 HC5NH+ + e− −→ HC5N + H 5,602E-07 212
1706 HC5NH+ + e− −→ C4H + HCN 2,801E-07 212
1707 HC5NH+ + e− −→ C4H + HNC 2,801E-07 212
1708 CH3C3NH+ + e− −→ CH3C3N + H 6,067E+03 49
1709 CH3C3NH+ + e− −→ C3H3CN + H 4,045E+03 49
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1710 CH3C3NH+ + e− −→ HC3N + CH3 1,011E+04 49
1711 C2H3CNH+ + e− −→ C2H3CN + H 3,606E+00 44
1712 C2H3CNH+ + e− −→ C2H2 + H + HCN 1,803E+00 44
1713 C2H3CNH+ + e− −→ C2H2 + H + HNC 1,803E+00 44
1714 C2H5CNH+ + e− −→ C2H5CN + H 6,980E-08 130
1715 C2H5CNH+ + e− −→ C2H4CN + H + H 1,605E-07 130
1716 C2H5CNH+ + e− −→ C2H3CN + H2 + H 6,980E-08 130
1717 C2H5CNH+ + e− −→ CH3 + CH2CN + H 3,001E-07 130
1718 C2H5CNH+ + e− −→ C2H4 + H + HCN 4,886E-08 130
1719 C2H5CNH+ + e− −→ C2H4 + H + HNC 4,886E-08 130
1720 C3H7CNH+ + e− −→ C3H7CN + H 7,324E-15 54
1721 C3H7CNH+ + e− −→ C3H6 + HCN + H 2,197E-14 54
1722 C3H7CNH+ + e− −→ C3H6 + HNC + H 2,197E-14 54
1723 C3H7CNH+ + e− −→ CH3 + C2H5CN 1,099E-14 54
1724 C3H7CNH+ + e− −→ CH3 + C2H3CN + H2 1,099E-14 54
1725 C2N2H+ + e− −→ C2N2 + H 1,188E-02 160
1726 C2N2H+ + e− −→ HCN + CN 3,960E-03 160
1727 C2N2H+ + e− −→ HNC + CN 3,960E-03 160
1728 C4N2H+ + e− −→ C4N2 + H 4,145E-02 147
1729 C4N2H+ + e− −→ HCN + C3N 1,382E-02 147
1730 C4N2H+ + e− −→ HNC + C3N 1,382E-02 147
1731 C6H5NH3

+ + e− −→ C6H5NH2 + H 6,341E-18 110
1732 C6H5NH3

+ + e− −→ C6H5 + NH3 3,170E-18 110
1733 C6H5NH3

+ + e− −→ C6H6 + NH2 3,170E-18 110
1734 C6H5CNH+ + e− −→ C6H5CN + H 1,342E-18 117
1735 C6H5CNH+ + e− −→ C6H5 + HNC 6,708E-19 117
1736 C6H5CNH+ + e− −→ C6H5 + HCN 6,708E-19 117
1737 C6H5CNH+ + e− −→ C6H6 + CN 6,708E-19 117
1738 C6H5NH2CH3

+ + e− −→ C6H5NHCH3 + H 1,516E-19 64
1739 C6H5NH2CH3

+ + e− −→ C6H5NH2 + CH3 3,791E-19 64
1740 C6H5NH2CH3

+ + e− −→ C6H5 + CH3NH2 2,275E-19 64
1741 H3O+ + e− −→ H2O + H 1,351E-02 740
1742 H3O+ + e− −→ OH + H2 7,567E-03 740
1743 H3O+ + e− −→ OH + H + H 3,297E-02 740
1744 CO+ + e− −→ C + O(3P) 4,167E+06 401
1745 HCO+ + e− −→ CO + H 5,882E+06 92
1746 HCO+ + e− −→ OH + C 6,085E+05 92
1747 HCO+ + e− −→ O(3P) + CH 2,704E+05 92
1748 CH2OH+ + e− −→ H2CO + H 6,074E-04 168
1749 CH2OH+ + e− −→ HCO + H + H 6,479E-04 168
1750 CH2OH+ + e− −→ CO + H + H2 6,074E-04 168
1751 CH2OH+ + e− −→ 1CH2 + OH 6,074E-05 168
1752 CH2OH+ + e− −→ 3CH2 + OH 6,074E-05 168
1753 CH2OH+ + e− −→ H2O + CH 4,049E-05 168
1754 CO2

+ + e− −→ CO + O(3P) 4,222E-03 262
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1755 HOCO+ + e− −→ CO + H + O(3P) 5,536E-01 116
1756 HOCO+ + e− −→ CO + OH 2,198E-01 116
1757 HOCO+ + e− −→ CO2 + H 4,071E-02 116
1758 NH2CO+ + e− −→ H + HNCO 9,592E+04 42
1759 NH2CO+ + e− −→ NH2 + CO 9,592E+04 42
1760 HN2O+ + e− −→ NH + NO 8,887E-05 43
1761 HN2O+ + e− −→ N2 + OH 5,036E-04 43
1762 HN2O+ + e− −→ N2 + O(3P) + H 3,950E-04 43
1763 NO+ + e− −→ N(4S) + O(3P) 8,390E+05 294
1764 N2 + e− −→ N2

+ + 2e− 2,424E+07 221
1765 N2 + e− −→ N+ + N(2D) + 2e− 3,944E+06 191
1766 N2 + e− −→ N(4S) + N(2D) + e− 2,125E+07 274
1767 N(4S) + e− −→ N+ + 2e− 1,084E+05 462
1768 N(2D) + e− −→ N+ + 2e− 2,336E+03 516
1769 C + e− −→ C+ + 2e− 9,214E+03 492
1770 CO + e− −→ CO+ + 2e− 1,968E+04 210
1771 CO + e− −→ C + O(3P) + e− 6,533E+03 307
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Modélisation photochimique de l’atmosphère de Triton

Résumé : Neptune et ses satellites n’ont été étudiés in situ que lors de la mission Voyager 2, la sonde
ayant traversé ce système en 1989. Ce passage a permis de révolutionner notre compréhension de la planète,
mais aussi celle de son principal satellite, Triton. Ce satellite est un des corps les plus froids du Système
solaire, avec une température de surface de seulement 38K. Triton est situé sur une orbite très inclinée et
rétrograde, et est similaire sur plusieurs aspects à Pluton. Il est donc probable qu’il soit une planète naine,
qui aurait été capturée par Neptune. Voyager 2 a mis en évidence que Triton possède une atmosphère ténue,
principalement composée de N2. Une ionosphère dense a également été détectée. Elle serait entretenue par
la précipitation d’électrons provenant de la magnétosphère complexe de Neptune, Triton étant très éloigné
du Soleil. Depuis la mission Voyager 2, nos connaissances sur Triton et son atmosphère ont peu évolué, les
observations précises depuis la Terre étant rendues difficile par la distance qui nous sépare de Neptune.

Cependant, depuis quelques années, la communauté scientifique encourage le développement et l’envoi
d’une nouvelle mission vers Uranus ou Neptune, ces deux planètes étant les moins bien comprises de notre
Système solaire car elles n’ont jamais été étudiées à l’aide d’une mission orbitale. Cela pose problème pour la
caractérisation des exoplanètes, la plupart d’entre elles étant similaires en taille et en masse aux géantes glacées.
De plus, l’intérêt pour Triton s’est fortement développé ces dernières années car certaines observations laissent
supposer l’existence d’un océan liquide sous sa surface. Une mission vers Neptune et Triton permettrait donc
de mieux caractériser ces corps lointains, et potentiellement d’obtenir des informations sur la possibilité de
développer la vie dans le Système solaire externe.

Pour préparer une telle mission, des résultats théoriques provenant de modèles sont nécessaires pour la
conception des instruments embarqués. Or, les derniers modèles photochimiques de l’atmosphère de Triton
ont été développés au milieu des années 1990, à la suite du survol de Voyager 2. Ils utilisaient donc des
réseaux chimiques rudimentaires en comparaison de ceux utilisés actuellement. Développer un nouveau
modèle de cette atmosphère est donc nécessaire, en particulier pour intégrer un réseau chimique à la pointe de
nos connaissances, ce qui pourrait changer notre compréhension de la chimie atmosphérique de Triton. Le
développement d’un tel modèle est l’objet de ce travail de thèse. Celui-ci permet de calculer la composition
de cette atmosphère et d’identifier les processus clés ayant une influence sur celle-ci. Pour cela, nous nous
sommes basés sur un modèle photochimique de l’atmosphère de Titan, que nous avons adapté aux conditions
de Triton. Cette transposition est possible car N2 et CH4, les deux principaux composés de l’atmosphère de
Titan, ont été détectés dans celle de Triton. Nous avons également complété le réseau chimique d’origine pour
l’adapter à la composition de l’atmosphère de Triton. Du fait des températures extrêmes de cette atmosphère,
les incertitudes sur la composition atmosphérique sont importantes. Nous avons donc identifié les réactions
chimiques qui ont le plus d’impact sur les incertitudes du modèle, afin qu’elles soient (ré)étudiées par les
chimistes.

Après le développement d’une première version du modèle, nous l’avons couplé avec un modèle de
transport électronique, TRANSPlanets, pour mieux modéliser l’interaction entre l’atmosphère de Triton
et la magnétosphère complexe de Neptune. L’utilisation d’un tel modèle nous permet de calculer les taux
d’électro-ionisation et d’électro-dissociation directement à partir d’un flux de précipitation électronique. Ce
couplage nous permet d’obtenir des résultats nominaux cohérents avec les observations de Voyager 2.

Mots-clés : Triton, Atmosphère, Modélisation photochimique, Planétologie, Système solaire
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