
HAL Id: tel-00009725
https://theses.hal.science/tel-00009725

Submitted on 10 Jul 2005

HAL is a multi-disciplinary open access
archive for the deposit and dissemination of sci-
entific research documents, whether they are pub-
lished or not. The documents may come from
teaching and research institutions in France or
abroad, or from public or private research centers.

L’archive ouverte pluridisciplinaire HAL, est
destinée au dépôt et à la diffusion de documents
scientifiques de niveau recherche, publiés ou non,
émanant des établissements d’enseignement et de
recherche français ou étrangers, des laboratoires
publics ou privés.

Atmosphère des planètes extrasolaires géantes : un
modèle d’équilibre radiatif

Cédric Goukenleuque

To cite this version:
Cédric Goukenleuque. Atmosphère des planètes extrasolaires géantes : un modèle d’équilibre radiatif.
Astrophysique [astro-ph]. Université Pierre et Marie Curie - Paris VI, 1999. Français. �NNT : �.
�tel-00009725�

https://theses.hal.science/tel-00009725
https://hal.archives-ouvertes.fr


Université Paris 6
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For a moment it seemed that nothing was
happening, then a brightness glowed at the
edge of the huge screen. A red star the size
of a small plate crept across it followed qui-
ckly by another one - a binary system. Then
a vast crescent sliced into the corner of the
picture - a red glare shading away into the
deep black, the night side of the planet.
”I’ve found it !” cried Zaphod, thumping
the console. ”I’ve found it !”
Ford stared at it in astonishment.
”What is it ?” he said.
”That ...” said Zaphod, ”is the most impro-
bable planet that ever existed.”

Douglas Adams (1984),
The Hitch Hiker’s guide to
the Galaxy
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Abstract

Direct, and particularly spectroscopic, observations will allow the determi-
nation of the nature and chemical composition of the < hot Jupiters’ > atmos-
phere. Preliminarily, it is essential to build a theoretical atmospheric model in
order to constrain the observational techniques.

In that framework we have developed a radiative equilibrium model of
the Jupiter-like extrasolar planets irradiated by their parent star. The mode-
ling determines not only the mean thermal structure, but also the stellar re-
flected spectrum and the thermal emission spectrum for planets orbiting the
primary from 0.05 to 1 astronomical unit. the model atmosphere is limited at
the bottom by an optically-thick cloud.

In all cases, a major result is that the modelled atmosphere does not show
any temperature inversion in contrast with the giant planets in the Solar Sys-
tem. Except for the farthest (and coldest) planet among the sample of the mo-
delled planets in this work, we find that the atmosphere is subadiabatic in the
whole grid of pressure. This result validates the hypothesis of radiative equi-
librium. We also discuss the vertical distribution (conditional upon the orbital
distance) of the chemical species in the atmosphere , assuming solar elemental
abundances.

The thermal emission spectra are dominated by the bands of water vapor,
seen in absorption, and reveals a window in the 4-micron region. Compared
to the latter, a flux peak is more and more strong at 10 microns for the coldest
planets of the sample.

Finally, we investigated the detectability of spectral signatures from < hot
Jupiters >, using the ground-based giant telescopes (VLT, Keck,. . .) in non-
interferometric mode. Synthesized spectra have been calculated for 51 Peg b
(Teff = 1200 K) in the ν3 band of methane and in the fundamental band of
carbon monoxide.
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1.1 Planètes géantes . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9
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3.1 Distribution des masses . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31
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13.2.2 Opacité d’absorption UV . . . . . . . . . . . . . . . . . . 101

IV Application à 51 Peg b 105
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15 Profils de température 111
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22.1 Simulation pour un télescope de 8 m . . . . . . . . . . . . . . . . 159

22.1.1 Cadre général . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 159
22.1.2 Application aux Jupiters chauds . . . . . . . . . . . . . . 160

22.2 Application des spectres synthétiques à haute résolution pour
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La découverte d’un compagnon substellaire gravitant autour d’une étoile
de type solaire 51 Peg A, en 1995, a galvanisé la communauté des scientifiques
travaillant sur les étoiles et sur les planètes du Système Solaire. La présence
d’un corps de masse 0.5 à 2 masses joviennes soulève de nombreuses ques-
tions, notamment liées à la formation d’un corps si proche de l’étoile. D’autres
questions restent en attente tant que des observations directes des EGPs (Ex-
trasolar Giant Planets) ne seront pas menées : leur composition chimique, leur
dynamique intrinsèque, leur intérieur. Si l’existence de planètes géantes au-
tour d’autres étoiles que le Soleil ne fait plus aucun doute, il n’y a toujours pas
de détection directe de telles planètes.

Le Système Solaire n’a désormais plus la primauté de possèder un système
planétaire. La planétologie comparée était réservée jusqu’à présent à des
planètes appartenant à un même système stellaire, le Système Solaire. A
présent, elle révêt un autre aspect : elle s’applique essentiellement à des
planètes résidant chacune dans les 18 systèmes stellaires observés, exception
faite d’Upsilon Andromedae, dans lequel on a décelé la présence d’un
système de trois planètes orbitant à des distances différentes.

Depuis les quatre ans passés, un grand nombre d’études se concentrent
sur la recherche des planètes extrasolaires. La technique la plus fructueuse
est la technique des vitesses radiales, qui profite du décalage Doppler des
raies de l’étoile distante induite par la planète orbitant autour. Grâce à cette
technique, 18 étoiles ont révélé la présence d’un compagnon substellaire de
masse (Msin i) inférieure à 13 masses joviennes. Cette dernière est connue
pour être la masse critique au-dessus de laquelle l’astre substellaire prend
alors le nom de naine brune, qui peut initier pendant les premières années de
sa vie la combustion du deutérium.

Nous présentons ici un modèle d’équilibre radiatif des EGPs que nous
avons tout d’abord appliqué à l’atmosphère de 51 Peg b. Dans cette théorie,
le chauffage atmosphérique résulte de l’insolation par l’étoile, et le refroidis-
sement, du rayonnement thermique dans l’infrarouge de la planète. Les pro-
fils thermiques à l’équilibre sont calculés jusqu’à un niveau où se trouve une
couche nuageuse optiquement épaisse.

Le travail de cette thèse est essentiellement théorique, dans la mesure où
aucune contrainte observationnelle ne peut être fournie jusqu’à maintenant,
soit parce que les performances des instruments ne sont pas suffisantes, soit
parce que des observations directes n’ont pas encore été menées.

L’élaboration d’un tel modèle prend racine dans les connaissances que
nous ont fournies les planètes géantes du Système Solaire, connaissances qui
proviennent des sondes spatiales ou des observations au sol. Ces expériences
sont évidemment inconcevables lorsqu’il s’agit d’étudier une planète située à
plus de 10 pc de notre système stellaire !

Dans la première partie de ce rapport, je dresse un bilan des connaissances
acquises sur les planètes extrasolaires découvertes à ce jour. Je fournis une
liste exhaustive des planètes et des corps substellaires en général gravitant
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autour d’étoiles de type solaire, ou plus chaudes, ou plus froides. Une revue
des différentes méthodes de détection indirectes qui ont conduit ou non à la
découverte de planètes extrasolaires sont exposées et expliquées sommaire-
ment. Cette partie aboutit à un point essentiel, celui de connaitre l’atmosphère
de telles planètes.

La seconde partie traite du modèle lui-même dans le cas général,
indépendamment de la distance orbitale et de la masse de la planète à la-
quelle il sera appliqué. Elle présente les hypothèses qui servent de base à
son développement, traite le transfert radiatif et les conditions aux limites,
et se termine par une présentation exhaustive de la méthode numérique qui
conduit à la détermination de la structure thermique.

Dans la troisième partie, j’expliquerai le choix des constituants atomiques
et moléculaires communs à l’atmosphère de ces planètes. Les bases de
données nécessaires au calcul des opacités seront données, avec une descrip-
tion de leur élaboration. Dans cette même partie, on discutera de la nature
chimique des nuages et de leur propriétés optiques.

L’application du modèle à 51 Peg b est traitée dans la quatrième par-
tie. Les paramètres physiques déjà connus de cette planète servent d’outils
à une détermination aussi précise que possible de la structure thermique. Les
résultats liés aux profils de température d’une part, mais aussi aux spectres
émergents de la planète, seront discutés.

Puisque le modèle est développé aussi bien pour des planètes très proches
de leur étoile parente que pour des planètes un peu plus éloignées, une cin-
quième partie présente les résultats des calculs pour des planètes de distance
orbitale jusqu’à 1 UA. Ces planètes sont prises dans un échantillon de com-
pagnons effectivement détectés, mais d’autres sont des planètes virtuelles (en
masse et en distance orbitale) qui servent à l’interprétation du modèle.

Enfin, une dernière partie se charge d’examiner la détectabilité des
planètes extrasolaires géantes, notamment celles dans le voisinage proche
de l’étoile primaire, puisque ce sont ces mêmes planètes, qui abondamment
chauffées par l’étoile sont susceptibles d’émettre un flux suffisamment impor-
tant pour être détectées. Cette approche se fait dans le souci de caractériser la
composition chimique de la planète. Seront présentés les différents projets et
instruments en cours et à venir qui peuvent servir cette tentative de détection
directe.
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4 Une inconnue... l’atmosphère 37

4.1 Enjeux de la connaissance des atmosphères planétaires . . . . . 37

4.2 L’atmosphère des EGPs proches de leur étoile primaire . . . . . 39
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Chapitre 1

Généralités : planètes géantes
et naines brunes

Une compréhension générale de l’origine des étoiles et des planètes
n’existe pas encore. Les sciences planétaires se sont concentrées durant les
trente dernières années sur les planètes du Système Solaire, à travers les mis-
sions spatiales de grande ampleur, telles Voyager par exemple.
Il est intéressant de noter que la recherche des planètes extrasolaires de masse
(super)jovienne se fait conjointement avec celle des naines brunes, puisque
pour ne citer qu’elle, la méthode des vitesses radiales est en partie sensible à
la masse du compagnon substellaire.
Cet état de fait est une occasion unique de rassembler la communauté as-
trophysique et la communauté des sciences planétaires, vue l’approche simi-
laire envisagée souvent pour l’étude des planètes extrasolaires et des naines
brunes, notamment en ce qui concerne la modélisation de leur atmosphère.
Pour comprendre la nature physique des planètes et des naines brunes, il faut
comprendre ce qui les distingue de par leur formation. On introduira aussi ce
qui différencie les naines brunes des étoiles, les processus qui se reflètent dans
les résultats des détections spectroscopiques.
Planètes et naines brunes se forment selon deux scénarii radicalement
différents qui sont succinctement revus dans ce qui suit. Les propriétés
générales, issues des travaux théoriques et des observations, récents et plus
anciens, sont aussi présentées.

1.1 Planètes géantes

1.1.1 Formation des planètes du Système Solaire

Dans une définition naı̈ve, une planète est un corps non lumineux qui or-
bite autour d’une étoile, et dont la masse ne représente qu’une fraction de la
masse de l’étoile centrale. Les planètes se forment à partir du disque circum-
stellaire, formé de poussière et de gaz. Des disques embryonnaires ont été
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observés autour d’étoiles jeunes, à la fois en infrarouge et dans le visible.
Les planètes naissent de l’accrétion des particules de poussière dans le disque,
qui par suite conduit à des corps solides. Les planètes suffisamment mas-
sives ont un coeur en fusion qui différencie l’intérieur de la planète (voir
par exemple Guillot, 1999). C’est un processus dans lequel les éléments les
plus lourds tombent vers le centre et les éléments les plus légers flottent à la
surface. Selon ce scénario, les planètes devraient avoir un coeur de roches et
de métaux. Selon leur masse, elles peuvent retenir un manteau dense d’hy-
drogène et hélium primordiaux, éléments les plus abondants dans l’Univers.
Pour les planètes géantes du Système Solaire, ces enveloppes sont composées,
en volume, à 95 % au moins d’hydrogène et d’hélium, comme le Soleil et la
nébuleuse primitive dont elles sont issues. Dans le cas du Système Solaire,
on distingue deux familles de planètes : les planètes “intérieures”, rocheuses,
telles la Terre et Mars, qui ont des surfaces solides, et les planètes géantes
“extérieures”, fluides, comme Jupiter et Saturne qui sont principalement com-
posées de gaz et de liquide.

On peut classer les modèles qui décrivent la formation des planètes
géantes en deux grands type :

– le modèle d’instabilité gazeuse (Cameron, 1978), ou d’effondrement ho-
mogène, suppose que les instabilités gravitationnelles dans la nébuleuse
provoquent l’apparition de protoplanètes géantes (plusieurs milliers de
fois la taille des planètes actuelles), puis leur effondrement en planète
gazeuse. La formation d’un coeur se produit ensuite par sédimentation
des éléments réfractaires (silicates, fer, magnésium). Dans ce processus,
la composition globale de la planète reflète celle de la nébuleuse primi-
tive. Les corps non condensables (H2, He et gaz rares) doivent se trou-
ver en proportion solaire. Il en est de même pour les espèces “mineures”
condensables (NH3, H2O, CH4,. . .), à condition qu’elles résident à des
niveaux de température suffisamment élevée de manière à rester dans la
phase gazeuse.

– le modèle de nucléation (ou d’instabilité du coeur) est analogue à ce-
lui qui conduit à la formation des planètes telluriques. Il suppose
que la nébuleuse primitive est assez froide dans la zone des planètes
extérieures pour que la formation d’agrégats de glaces (H2O, NH3, CH4,
clathrates, hydrates,. . .) puisse avoir lieu. Les glaces et les grains formés
par les matériaux réfractaires (silicates, fer) engendrent des planétoı̈des
qui, par accrétion, donnent naissance à un noyau de roches et de glaces.
Lorsque le coeur atteint une masse critique de l’ordre de 10 masses ter-
restres, il piège gravitationnellement une enveloppe gazeuse composée
essentiellement de H2 et He (Mizuno, 1980). L’échauffement qui accom-
pagne l’accrétion vaporise une partie des glaces qui peuvent enrichir
ainsi l’enveloppe gazeuse en éléments lourds. Leur rapports d’abon-
dance peuvent être alors enrichis par rapport aux valeurs solaires. Une
autre cause d’enrichissement en éléments lourds peut être l’apport de
planétésimaux pendant la formation ou peu après.
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1.1.2 Structure et chimie des planètes géantes

Classification.

Dans les planètes géantes, la masse du noyau est suffisante pour avoir
pu capté par gravité la nébuleuse gazeuse environnante, essentiellement
constituée d’hydrogène et d’hélium. Il en résulte des planètes extrêmement
massives et volumineuses, mais de densité relativement faible puisque l’hy-
drogène et l’hélium en sont les constituants les plus abondants. La forma-
tion des planètes géantes dans la nébuleuse primitive conduit à une sous-
classification de ces objets en deux catégories selon la distance de la région
de formation par rapport au Soleil, et donc la quantité de matière disponible
pour la formation de la planète.
On pense que Jupiter et Saturne se sont formés suffisamment rapidement
avant la dissipation de la nébuleuse, mais pas Uranus et Neptune dont le
temps de formation a été plus long (voir Lissauer et al., 1995). On pense
qu’elles n’eurent pas le temps de piéger une enveloppe gazeuse conséquente
avant la dissipation de la nébuleuse. Le modèle de Pollack et al. (1996) prédit
un temps de formation pour Uranus, par exemple, de 16 millions d’années
au plus. Ce chiffre doit toutefois être pondéré parce que les incertitudes sont
liées à la densité de surface initiale des planétésimaux dans la région externe
de la nébuleuse solaire (cf. Pollack et al. (1996) pour de plus amples détails). En
réalité, ce paramètre étant très mal connu, la durée de formation des planètes
géantes est essentiellement inconnu. La masse des coeurs de Jupiter et Sa-
turne est beaucoup plus faible que celle de leurs enveloppes gazeuses. En
revanche, la masse des coeurs de roches et de glaces d’Uranus et Neptune
représentent la plus grande partie à la masse totale de ces planètes. La den-
sité moyenne d’Uranus est de 1.21 et celle de Neptune de 1.67. Ils doivent
par conséquent être composés d’un matériau intrinséquement plus dense que
leurs < grands frères > Jupiter et Saturne, ce qui implique une plus grande
proportion d’éléments de roches et de glaces.
Uranus et Neptune sont plus denses que Jupiter et Saturne, bien que leur
masse et rayon respectifs soient moins grands (voir Tableau 1.1). La contri-
bution relative en masse en éléments lourds est plus importante que dans
le cas de Jupiter ou Saturne, puisqu’elle est estimée à 90 % pour Uranus et
plus pour Neptune, alors qu’elle n’est que de 4-14 % pour Jupiter et 20-35 %
pour Saturne (Guillot, 1999). Bien que proches dans leurs caractéristiques phy-
siques, Uranus et Neptune présentent quelques différences dans leur compo-
sition chimique. HCN et CO, deux molécules hors-équilibre, ont été détectées
dans Neptune et pas dans Uranus, une différence que l’on attribue à la fai-
blesse du mélange convectif dans cette dernière (Marten et al., 1993). On peut
noter également l’absence de flux de chaleur interne dans Uranus, alors que
Neptune émet 2.6 fois plus d’énergie qu’elle n’en absorbe du Soleil.

En ce qui concerne les spectres, la composition chimique et la structure
thermique de ces planètes, nous nous concentrons essentiellement sur Jupiter,
et accessoirement, Saturne, trois fois moins massive, dans la mesure où les
planètes géantes extrasolaires jusqu’alors détectées présentent pour certaines
d’entre elles une masse minimale moitié moindre que la masse de Jupiter. Des
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planètes de masse saturnienne n’ont pas été découvertes.

Constituants principaux.

Les constituants principaux de l’atmosphère observable des planètes
géantes sont H2, He, H2O, CH4 et NH3. Dans leurs intérieurs, ces molécules
sont dissociées et leur forme n’est pas bien connue. Malgré quelques
différences, leurs rapports d’abondance à l’hydrogène moléculaire dans Jupi-
ter et Saturne sont sensiblement les mêmes. Ainsi, l’expérience IRIS sur Voya-
ger a permis de déduire une abondance de l’ordre de 90 % de H2 et 10 % de He
(Gautier et al., 1981). Le deutérium a été détecté en 1973 sur Jupiter sous forme
de deux molécules : CH3D dans l’infrarouge (Beer & Taylor, 1973) et HD dans
le visible (Trauger et al., 1973).

Les molécules détectées sur Jupiter sont aujourd’hui au nombre d’une
vingtaine d’espèces. On les regroupe en trois catégories : les quatre consti-
tuants principaux (hydrogène, vapeur d’eau, méthane, ammoniac) et leurs
isotopes ; les hydrocarbures dérivés de la photochimie du méthane, présents
dans la stratosphère jovienne ; enfin, les espèces mineures que l’on trouve
dans la zone convective profonde. La composition atmosphérique de Saturne
ressemble à celle de Jupiter, à cette différence près que l’on y a détecté deux
fois plus de méthane et certaines espèces mineures en plus grandes quantités
(Gautier et al., 1982; Courtin et al., 1984) et que la vapeur d’eau n’a pu être
identifiée, du fait de la température plus basse entraı̂nant sa condensation.

Le carbone est sous forme réduite, essentiellement sous forme CH4.
Différentes méthodes ont permis la détermination du rapport C/H sur Ju-
piter avec un accord raisonnable. Les résultats convergent dans le sens d’un
enrichissement du carbone dans l’atmosphère de Jupiter, avec une valeur
C=H ' 10�3, soit trois fois la valeur solaire (Niemann et al., 1998). Dans Ura-
nus et Neptune, le méthane est environ 10 fois plus abondant (qCH4

� 0.02 ;
Baines et al., 1995) que dans Jupiter (Niemann et al., 1998), mais sa condensa-
tion dans la troposphère supérieure réduit notablement son abondance stra-
tosphérique (Bézard et al., 1999).

Les éléments He et C sont uniformément mélangés à l’hydrogène dans
l’atmosphère planétaire, et leur rapport de mélange reste constant dans le do-
maine atmosphérique accessible à l’observation. Au contraire, N a une distri-
bution variable avec l’altitude. Le rapport N/H est environ deux fois solaire
sous la région de condensation (� 0.7 bar) et décroit fortement avec l’altitude
au-dessus (Marten et al., 1980; Kunde et al., 1982). Cette décroissance est due
à la fois à la condensation et à la photodissociation par le rayonnement UV.
Le soufre est probablement utilisé dans les couches nuageuses plus profondes
(� 2 bar) pour former le nuage de NH4SH (voir plus loin). Les mesures in situ
de la sonde Galileo montrent que le soufre est enrichi d’un facteur � 2.5 vers
16-19 bar, bien en-dessous de ce nuage Niemann et al. (1998).

La structure thermique de l’atmosphère est déterminée par la distribution
de ces constituants et par les sources d’énergie qu’elle reçoit.

Structure thermique.
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TAB. 1.1: Caractéristiques des planètes géantes du Système Solaire.

Planète a (AU) PRev (an.) e Requ (Km) Masse (g) Teff (K) Ab

Jupiter 5.2 11.87 0.048 71492 1.90 �1030 124 0.34
Saturne 9.5 29.53 0.051 60268 5.69 �1029 95 0.34
Uranus 19.3 84.55 0.046 25560 8.68 �1028 59 0.30
Neptune 30.2 166.24 0.008 24764 1.03 �1029 59 0.29

a=demi-grand axe ; PRev=période de révolution ; e=excentricité ; Requ=rayon à

l’équateur ; Teff=température effective ; Ab=Albédo de Bond

Pour les quatre planètes géantes, les régions atmosphériques accessibles à
l’observation au sol se divisent en deux grandes régions : la troposphère en
dessous du niveau de pression à 140 mbar, et au-dessus la stratosphère. La
troposphère peut être sondée jusqu’à environ 5 bar par spectroscopie infra-
rouge et un peu plus profondément dans le domaine radio. La sonde Galileo
a effectuée des mesures in situ jusqu’à 22 bar. La sonde a par ailleurs permis
la détermination de la structure thermique de Jupiter à partir de l’exosphère
(1 nbar et � 900 K) dans une région dépourvue de nuages, appelée < point
chaud> (hot spot en anglais). Le profil de température est visible dans la figure
1.1. Les oscillations de température au-dessus de 10 mbar particulièrement
sont attribuées à la dissipation d’ondes de gravité.

Le profil thermique dans la troposphère, région de la basse atmosphère do-
minée par la convection, est déterminé principalement par l’absorption et
l’émission de H2, dont le spectre continû, qui s’étend dans l’infrarouge loin-
tain, est induit par les collisions des paires H2-H2 et H2-He. Les quatre
planètes géantes sont caractérisées par une zone convective dans laquelle
le gradient adiabatique, de l’ordre de -2 K km�1, varie, par l’intermédiaire
du rapport H2/He. Dans le domaine de température et de pression de l’at-
mosphère en composition solaire, les modèles thermochimiques montrent que
la troposphère jovienne entre 125 et 300 K devrait contenir principalement
trois couches de nuages (voir par ex. Weidenschilling & Lewis, 1973). Le plus
haut de ces nuages, fait d’ammoniac solide, est due à la simple condensation
de la vapeur d’ammoniac apportée par les courants convectifs vers le haut de
l’atmosphère, vers 0.7 bar. Vers 210 K à 2 bar, on devrait trouver une couche de
NH4SH cristalline formée par la réaction chimique entre NH3 et HS en phase
gazeuse. Enfin, plus bas vers 280 K à 5 bar, la vapeur d’eau devrait conden-
ser pour former une couche dense de gouttes d’eau et de nuages de cristaux
de glace. Selon des calculs similaires on s’attend en plus à la condensation
possible de CH4 sur Uranus et Neptune.

Au-dessus du niveau atmosphérique où la pression est légèrement
inférieure au bar, l’atmosphère cesse d’être optiquement épaisse et le transfert
d’énergie s’effectue par rayonnement. Dans la stratosphère, la température
augmente sous l’effet de l’absorption par le méthane et les aérosols at-
mosphériques du rayonnement solaire incident. La frontière entre la tro-
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FIG. 1.1: Profil thermique de l’atmosphère de Jupiter mesuré par l’expérience ASI
(Atmosphere Structure Instrument) sur Galileo, dans un point chaud de la ceinture
équatoriale nord. Les oscillations de la température est attribuée à des ondes de gra-
vité (Seiff et al., 1998).

posphère et la stratosphère se situe à la tropopause, vers un niveau de pression
de 140 mbar, à 110 K pour Jupiter.

Spectres et constituants mineurs.

Le spectre des planètes géantes est principalement d’origine solaire
réfléchie dans le visible et l’infrarouge proche et d’origine thermique au-delà.
L’absorption gazeuse dans le visible provient en majeure partie du méthane.
Le spectre de Jupiter est caractérisé par une composante solaire réfléchie
et une composante thermique. Cette dernière représente la réponse de l’at-
mosphère à la source de chaleur interne et à la fraction de l’énergie solaire
absorbée. Le spectre dans l’infrarouge proche et moyen de la figure 1.2 est
issu des observations de Encrenaz et al. (1996) avec l’instrument SWS d’ISO.

Le méthane est présent dans tout le spectre visible et infrarouge. Les
spectres de Jupiter et Saturne présentent des absorptions assez similaires dues
au méthane. Les différences proviennent majoritairement de l’ammoniac ga-
zeux, présent sur Jupiter et peu abondant dans la haute atmosphère sur les
autres planètes en raison de la température trop basse qui conduit à la conden-
sation de NH3 à plus grande profondeur.

NH3 est présent dans tout le spectre jovien, depuis l’ultraviolet jusqu’aux
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ondes radio. Tandis que l’ultraviolet sonde la haute atmosphère, au-dessus du
niveau de condensation de NH3, nous renseignant ainsi sur la condensation et
la photodissociation de NH3, l’infrarouge lointain et le domaine radio donne
accès aux couches profondes, au-dessous du nuage NH3.

Pour λ < 4 µm, les signatures moléculaires, dominées par CH4, NH3 et H2,
sont vues en absorption sur le continu solaire. Les absorptions moléculaires
sur le continu solaire réfléchi entre 2.75 et 3.2µm sont attribuées à NH3 (bande
ν1 à 3µm), CH3D et CH4. Entre 3.2 et 3.6 µm, au coeur de la bande ν3 du CH4,
on voit une faible émission due à la fluorescence de CH4.

Dans le thermique, les signatures spectrales dépendent fortement de la
région spectrale sondée. Elles sont vues en émission dans la stratosphère, et
en absorption dans la troposphère.

Dans la région à 5 µm apparait une fenêtre limitée dans les longueurs
d’onde les plus courtes par les bandesν1 et ν3 de PH3, et dans les plus grandes
longueurs d’onde par les bandes 2ν2 et ν4 de NH3. L’atmosphère de Jupiter y
est si transparente que des températures de brillance atteignant 300 K peuvent
être observées. Le niveau de pression observé est alors de quelques bars (entre
2 et 7 bar), bien plus profondément que le nuage de NH3. Des constituants mi-
neurs peuvent alors être détectés. Dans le cas de Jupiter, le spectre à 5 µm a été
étudié en détail par des observations depuis le sol, l’espace, et par les sondes
Voyager. L’interprétation des spectres en différents points du disque suggère
qu’il doit exister une couche nuageuse qui absorbe fortement le rayonnement
infrarouge, à une pression d’environ deux bars ; cette couche pourrait être due
à la condensation de NH4SH (Bézard et al., 1983). De même, dans les régions
proche de 10 et 50 µm, le spectre de Jupiter présente une absorption continue,
vraisemblablement due à la présence du nuage de NH3 (Conrath & Gierasch,
1986). H2O, PH3, et GeH4 ont été identifiées sur Jupiter dans la fenêtre à 5
µm, à partir des observations au sol et des données IRIS embarqué à bord
de Voyager (Kunde et al., 1982). Mais on peut y observer aussi des absorp-
tions dues à CH3D, CO et AsH3. O/H et Ge/H sont sensiblement inférieurs
aux abondances solaires. L’appauvrissement en germanium peut s’expliquer
par le fait que ce corps n’est pas en équilibre thermochimique. Il provient de
l’atmosphère profonde (T� 1000 K), où Ge est majoritairement sous forme
de GeS. Les modèles thermochimiques prédisent en revanche la présence de
H2O sous forme condensée, compte-tenu des températures régnant dans l’at-
mosphère de Jupiter. Des variations spatiales de l’eau en phase gazeuse (d’un
facteur 30) ont été observées dans plusieurs régions du disque jovien (Drossart
& Encrenaz, 1982).

La région 6.5-14.5 correspond à la haute troposphère et à la basse stra-
tosphère, typiquement entre 0.9 et 1 bar. On y observe les produits de la pho-
tolyse du méthane. C2H6 et C2H2 sont les plus abondants, mais d’autres hy-
drocarbures moins abondants, CH3C2H (Fouchet et al., 1999) et C6H6 (Bézard,
1998), y ont été détectés.

La phosphine PH3 est un traceur de l’activité dynamique dans l’at-
mosphère de Jupiter et Saturne. Elle a été détectée à 2, 3, 5 et 10 µm (voir
Kunde et al., 1982). D’après les calculs thermochimiques, elle ne devrait pas
être présente dans les atmosphères des planètes géantes du Système Solaire,
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FIG. 1.2: Spectre de Jupiter entre 2.75 et 14.5 µm, avec l’instrument SWS (Short-
Wavelength Spectrometer) à bord du satellite ISO (Encrenaz et al., 1996). SWS offre
un pouvoir de résolution de 1500.

puisqu’à moins de 2000 K, elle devrait réagir avec H2O pour former P4O6 (voir
Burrows & Sharp, 1999). Tout comme NH3, son abondance diminue avec l’al-
titude, ce qui suggère qu’elle serait transportée des couches profondes vers le
haut de l’atmosphère par des mouvements verticaux rapides, avant d’être dis-
sociée par le rayonnement solaire incident au-dessus de � 1 bar. Son rapport
de mélange sur Jupiter est proche de la valeur solaire (� 6� 10�7). Il est � 7
fois plus élevé sur Saturne (Bézard et al., 1987).

L’analyse de l’atmosphère supérieure des planètes géantes, qui est le siège
d’une intense photochimie au-dessus de 10 mbar par les photons énergétiques
du flux solaire, se fait dans le domaine ultraviolet et infrarouge à 10 µm. Pour
Jupiter et Saturne, le rayonnement UV est absorbé par H2 entre 60 et 80 nm ,
CH4 entre 90 et 155 nm, et par C2H2 et C2H6 entre 142.5 et 167.5 nm. La pho-
todissociation de NH3 se produit quant à elle relativement bas dès le sommet
du nuage de NH3 vers 300 mbar, entre 1800 et 2000 Å. CH4 se photodissocie à
partir de 1 mbar environ, produisant ainsi l’acétylène C2H2, l’éthane C2H6 et
l’éthylène C2H4 et de nombreux autres hydrocarbures moins abondants.

Source d’énergie interne.

Le spectre IR de Jupiter, intégré sur toutes les longueurs d’onde d’onde,
donne un flux émis égal à celui d’un corps noir équivalent de 125 K, quasi
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indépendant de la latitude. Or, la température d’équilibre d’un corps gris avec
l’albédo de Jupiter à 5.2 UA du Soleil n’est que de 109 K (Pearl & Conrath,
1991). Par conséquent, le flux émis par la planète est de (125/102)4 '1.7 fois
le flux dû à la réémission du flux stellaire absorbé. Ce phénomène ne peut se
comprendre que si la planète est dotée d’une source d’énergie interne. La com-
position du coeur de Jupiter en éléments radioactifs à durée de vie longue ne
peut expliquer le flux observé, et la production de chaleur par des réactions
de fusion de l’hydrogène ne peut être considérée que pour des corps ayant
une masse de 60 masses joviennes au moins. La source de chaleur la plus pro-
bable semble être associée à un échappement de chaleur d’un intérieur chaud
soumis à de hautes pressions (� 107 bar au centre). La perte de l’énergie ther-
mique conduit à la contraction lente de la planète. La contraction se traduit
donc par une conversion de l’énergie potentielle gravitationnelle en chaleur
et une augmentation de la pression du coeur. Pour produire le flux observé, la
contraction requise n’est que de 1 mm par an pour Jupiter.

1.2 Naines brunes

En 1963, Kumar (1963) suggéra qu’il pouvait exister une classe de corps
similaires à des étoiles, mais dont la masse est trop faible pour que la
température et la densité en leur centre puissent initier les réactions de fu-
sion nucléaire de l’hydrogène. Bien qu’appelées initialement naines noires, ces
étoiles “ratées” furent renommées ensuite naines brunes. En fait, la définition
de ce qu’est une naine brune n’est aujourd’hui pas très claire.

Etoiles et naines brunes, bien qu’elles suivent le même mode de formation,
par fragmentation puis effondrement gravitationnel d’un nuage de gaz inter-
stellaire, sont fondamentalement différentes : alors que la source d’énergie in-
terne de l’étoile a une durée de vie relativement longue, due notamment à la
fusion de l’hydrogène en hélium, la naine brune, de masse inférieure à � 0.07
M�, a un coeur trop froid pour initier les réactions de fusion de l’hydrogène
soutenues par les étoiles de la séquence principale. La naine brune se refroidit
alors inexorablement, à mesure qu’elle vieillit.

Plus de la moitié des étoiles de la Galaxie sont doubles ou multiples. On
peut donc penser judicieusement que la recherche des naines brunes doit
s’orienter de préférence autour d’autres étoiles, bien que des naines brunes
isolées aient été découvertes en particulier par DENIS (DEep Near Infrared
Survey of the Southern Sky ; voir Delfosse et al., 1997), dont l’objectif principal
est de fournir une couverture complète de l’hémisphère sud dans deux bandes
infrarouges (J à 1.25 µm et K à 2.2 µm) et une bande optique (I à 0.8 µm).

En dehors de la séquence principale du diagramme Hertzsprung-Russell,
la luminosité des naines brunes ne peut certainement pas conduire à la
détermination de leur masse. En effet, la loi d’Eddington masse-luminosité
traduit la variation de la luminosité des étoiles de la séquence principale en
fonction de leur masse selon le schéma suivant :

L / Mn
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où n=3.9 pour M < 7 M�
n=3.0 pour 7 M� < M < 25 M�
n=2.7 pour 25 M� < M

Le diagramme Hertzsprung-Russell couplé à la loi masse-luminosité d’Ed-
dington nous informe que les étoiles les plus lumineuses sont aussi les plus
massives (classe spectrale O) et les moins lumineuses les moins massives
(classe M). Dans un rayon de 10 pc autour du Soleil, les étoiles de type M
(naines rouges) sont les plus nombreuses.

Une étoile nait lorsque lorsque la température et la pression augmentent
à tel point au centre d’un nuage de gaz moléculaire en effondrement gravi-
tationnel que les atomes H sont conduits à fusionner (à Tc ' 107 K), libérant
ainsi de l’énergie. La masse minimale de combustion de l’hydrogène est �
0.07 M�, pour une métallicité solaire, Z=Z� (Chabrier & Baraffe, 1997). Cette
valeur dépend toutefois des modèles d’atmosphère utilisés. Un objet de com-
position solaire, de masse 0.06 à 0.07 M�, ne peut brûler son hydrogène, mais
peut initier la combustion, lente, du lithium (Chabrier & Baraffe, 1997), à
T=106 K, qui se transforme en deux noyaux de He par collision avec un noyau
d’hydrogène (proton). Par conséquent, le lithium qui n’est pas brûlé dans le
coeur des naines brunes de masse inférieure à 0.06 M� doit se manifester dans
le spectre de la naine brune et révéler un motif en absorption à 670.8 nm (dou-
blet Li I) traduisant l’abondance primordiale du lithium (� 2 atomes pour 109

atomes de H pour une composition solaire).

Tout comme pour les étoiles de très faible masse (� 0.08 M� <M < 0.3
M�), les modèles prédisent l’intérieur de la naine brune entièrement convectif
(voir par exemple Lunine et al., 1986). mais sa masse est suffisamment faible
pour interdire la fusion nucléaire en son coeur. A la place, la force de gravité
qui tend à contracter la naine brune entraine la libération d’énergie qui, par
des mécanismes de convection, remonte vers la surface, permettant ainsi à
la naine brune de rayonner vers l’espace en infrarouge. La contraction gra-
vitationnelle est freinée par la pression interne du gaz. Par conséquent, la
libération d’énergie d’origine gravitationnelle est freinée et l’objet devient de
moins en moins lumineux.

Ceci étant, au début de sa vie, une naine brune peut initier des réactions
nucléaires de fusion de protons avec des noyaux de deutérium (1 proton et 1
neutron), qui libèrent un peu d’énergie. Sa masse doit être alors au moins de
13 M� pour une métallicité solaire.

La masse minimale de combustion de l’hydrogène marque la limite entre
les étoiles de très faibles masses (M < 0.1� 0.3 M�) et les naines brunes. Sa
valeur, qui dépend de la métallicité de l’étoile, est estimée à 0.07 M� environ.
Après leur formation, les naines brunes en contraction brûlent leur réserve
de deutérium, initialement présent dans le milieu où elles se forment, sans
jamais atteindre la température minimale de fusion de l’hydrogène. Elles sont
alors privées de toute source d’énergie nucléaire et se refroidissent donc rapi-
dement vers un état quantique dégénéré. C’est la pression de dégénérescence
des électrons qui contrebalance la gravité. Leur luminosité chute et devient
inférieure à celle des naines M : dans le diagramme Hertzsprung-Russell,
elles se situent au-dessous de la séquence principale. Ce sont des objets
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substellaires, tout comme les planètes. Elles se différencient des planètes par
leur mode de formation : par fragmentation pour les naines brunes (comme
pour les étoiles), par accrétion de planétésimaux pour les planètes. Gliese 229
B est la seule naine brune détectée en orbite autour d’une étoile. Elle aurait
donc pu se former par effondrement gravitationnel dans la nébuleuse mais
l’écart à l’étoile (� 45 UA) semble exclure cette hypothèse.

Du fait de leur faible température (Teff � 2500 K), leur pic d’émission se
situe dans l’infrarouge proche (1 à 5 µm). En supposant qu’elles rayonnent
comme des corps noirs, d’après la loi de Wien, leur maximum d’émission
à Teff = 2500 K se produit à ˘max � 1.16 µm. Ce résultat est bien entendu
erroné puisque Gl229 B présentent dans son spectre de nombreuses bandes
d’absorption moléculaire. Néanmoins, il donne une idée grossière de la
région spectrale où est attendu le maximum de l’émission thermique. Une
étude spectroscopique en infrarouge de Gl229 B a conclu que 65 % du flux
émergent est émis entre 0.837 et 5 µm.

Grâce à la convection, le lithium est entièrement ramené dans les régions
centrales des naines brunes et devrait être détruit, par collision avec les pro-
tons. Pour les naines brunes les plus froides, la température de combustion
de Li n’est jamais atteinte. Par conséquent, leur réservoir initial de 7Li est
conservé en grande partie. Le test du lithium est tout d’abord une preuve
pour la confirmation d’une candidate naine brune, mais aussi un traceur pour
sa masse et son âge.

Le test du lithium. Un test observationnel valide pour confirmer une naine
brune est la détection du lithium (Li I) dans la photosphère (Rebolo et al.,
1996; Magazzu et al., 1993). La photosphère est définie comme le niveau at-
mosphérique duquel les photons qui s’échappent peuvent être détectés.
L’abondance du lithium dépend également de l’âge de l’objet, mais la présence
de lithium dans un objet plus vieux que � 109 ans est la preuve d’une masse
inférieure à 0.06 M� (Chabrier et al., 1996).
Pourtant, une fois que la naine brune se refroidit à Teff = 1500 K, le lithium
commence à former des molécules et la signature spectrale Li I est moins
forte (Pavlenko, 1998; Burrows & Sharp, 1999). Cependant, au-dessous de 1500
K, un autre diagnostic observationnel est alors apporté par la présence de
CH4 dont l’abondance est favorisée par rapport à CO, à l’équilibre thermo-
chimique. La détection spectroscopique des intenses motifs en absorption de
CH4 entre 1 et 5 µm signifie donc que la température effective de l’objet doit
être inférieure à 1500 K.

On en sait plus sur les naines brunes depuis la détection directe de l’une
d’entre elle, Gliese 229 B, sur laquelle imagerie et spectrographie ont pu être
réalisées, contrairement aux planètes géantes extrasolaires pour lesquelles le
contraste planète/étoile est trop faible.
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1.3 Gliese 229 B

Elle fut découverte autour d’une naine rouge, par l’usage d’un corono-
graphe et d’un système d’optique adaptative (Nakajima et al., 1995). La fonc-
tion du coronographe est de masquer l’étoile centrale, alors que l’optique
adaptative corrige le front d’onde déformé par l’atmosphère terrestre. une
des raisons de cette découverte s’expliquant par un contraste modéré entre
la naine brune et l’étoile autour de laquelle elle orbite(Teff ' 3000K). Située à
6 pc, elle orbite à au moins 45 UA (distance projetée sur le ciel) de cette naine
rouge de luminosité 0.1 L� (Fig. 1.3). Les mesures photométriques de Gliese
229 B donne une luminosité 100 fois moindre que celle du Soleil. Compte tenu
de sa distance à Gliese 229 A, sa température effective doit être inférieure à
1200 K. Les modèles théoriques indiquent un rayon compris entre 6�104 et
7.5�104 km (Marley et al., 1996). L’hypothèse selon laquelle Gliese 229 B est
un compagnon de l’étoile Gliese 229 A a été confirmée par des mesures as-
trométriques qui ont montré que leur mouvement est commun dans le ciel.

FIG. 1.3: image de gauche : Gliese 229 B dans le rouge lointain à droite de Gliese 229 A,
à l’aide d’un télescope de 60 pouces équipé d’une optique adaptative, au mont Palo-
mar (Californie) en 1994 (T. Nakajima (Caltech), S. Durrance (JHU)). image de droite :
imagée avec la caméra à grand champ du Hubble Space Telescope (Wide-Field Pla-
netary Camera-2) en rouge lointain (S. Kulkarni (Caltech), D.Golimowski (JHU and
NASA)).

En décembre 1995, une publication révèle des bandes d’absorption dues
au méthane, très similaires à celles que l’on trouve dans le spectre de Jupi-
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ter, ainsi que des bandes d’absorption de l’eau très fortes notamment à 1.34
µm (Fig. 1.4). A partir du flux mesuré et en utilisant un modèle d’évolution,
on peut estimer que la température effective est 960�70 K (Marley et al., 1996).
Il s’agit d’une température bien inférieure aux � 1800 K attendues pour les
étoiles de métallicité solaire qui se trouvent au bord de la séquence principale
(Burrows et al., 1993; Baraffe et al., 1995). De plus, la quasi-absence des signa-
tures spectrales dues aux oxydes métalliques et aux hybrides que sont TiO,
VO , FeH et CaH s’accordent avec les prédictions selon lesquelles ces espèces
sont déplétées dans l’atmosphère des objets substellaires (Marley et al., 1996;
Fegley & Lodders, 1996), exceptés les objets les plus jeunes qui sont les plus
chauds. Ces espèces sont supposées être piégées sous forme condensée en-
dessous de la photosphère.

FIG. 1.4: Spectre de Gliese 229 B et de Jupiter dans l’infrarouge proche. L’atmosphère
de la naine brune présente des bandes d’absorption dues au méthane très similaires à
celles observées dans la planète géante (Oppenheimer et al., 1995).

La détection spectroscopique du méthane conforte indéniablement la na-
ture non-stellaire de Gliese 229 B, en tant que naine brune. Il joue un rôle
prépondérant, comme en témoigne dans le spectre la chute de la densité
de flux à 1.6 et 2.2 µm. En 1994, Tsuji avait déjà prédit le rôle dominant
du méthane dans le spectre infrarouge émergent des naines brunes les plus
froides (Teff � 1500 K). Les intenses motifs en absorption de CH4 ont pour
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FIG. 1.5: Spectre de Gliese 229 B comparée aux spectres de deux des étoiles les plus
froides connues. Les signatures spectrales sont radicalement différentes, ce qui montre
bien que Gliese 229 B n’est pas une étoile (Oppenheimer et al., 1998).

effet de bleuir le spectre en J-K, confirmant les prédictions de Tsuji. La confir-
mation que les naines brunes peuvent apparaı̂tre bleu dans certaines couleurs
a été d’une importance décisive dans la stratégie des observations.
Les bandes de l’eau à 1.1 et 1.4 µm sont très nettement plus profondes dans
Gliese 229 B que dans les étoiles. Plus précisément, la bande de l’eau à 1.4
µm est 2.5 fois plus intense (en absorption) dans Gliese 229 B que dans
GD165B (Fig. 1.3). GD165B était, avant la découverte de Gliese 229 B, l’ob-
jet de type stellaire le plus froid et de luminosité la plus faible (Teff = 1900 K,
L= 1.2� 10�4 L�) connu alors.
L’eau est de loin la plus importante source d’opacité rovibrationnelle dans
Gliese 229 B. Geballe et al. (1996) ont montré que les motifs étroits dans la
région 2.0-2.2 µm correspondent bien à l’absorption de l’eau (Fig. 1.6).

La présence du monoxyde de carbone CO dans l’atmosphère de Gl 229 B
a été rapportée par Noll et al. (1997). La mesure s’est faite dans la première
bande de rotation-vibration (1-0) de CO à 4.7 µm. Le spectre montre effective-
ment un accroissement de la densité de flux au centre de la bande entre les
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FIG. 1.6: Spectre de Gliese 229 B issu des mesures au Keck I. Sont annotées les princi-
pales sources. Les régions ombrées correspondent aux régions spectrales où l’absorp-
tion tellurique est trop forte pour permettre des mesures fiables (Oppenheimer et al.,
1998).

branches P et R. Si la température de la photosphère de Gl 229 B avoisine 900
K, l’abondance de CO devrait être � 10�4 celle de CH4 dans l’atmosphère,
si l’équilibre thermochimique est établi. En effet, la réaction d’équilibre
thermochimique CO + 3H2 () CH4 + H2O implique que CO est favorisé
à haute température par rapport à CH4. Dans Gliese 229 B, le niveau où la
quantité de CO égale la quantité de CH4 est supposée être à 10 bar, à T= 1440
K (Fegley & Lodders, 1996). La seule explication de la présence de CO dans la
photosphère est qu’il n’y a pas équilibre thermochimique. Les phénomènes
convectifs, au contraire, transporteraient en quantité mesurable le CO stable
dans les régions plus profondes vers la photosphère. Les modèles de Burrows
et al. (1997) montrent qu’un objet comme Gliese 229 B a une région radiative
externe, suivie plus profondément par une mince région convective.

La poussière est susceptible de se former dans l’atmosphère des naines
brunes. Des modèles prédisent le réchauffement des couches supérieures de
l’atmosphère via un effet de serre (Tsuji et al., 1996), et des modifications
possibles des abondances élémentaires dues à la condensation. Des modèles
détaillés (Marley et al., 1996; Fegley & Lodders, 1996) indiquent que les
molécules TiO et VO sont effectivement déplétées à Te f f < 2000 K par conden-
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sation de solides contenant Ti et V, produisant ainsi les modifications spec-
trales observées. La condensation de la poussière changera non seulement les
abondances élémentaires dans les naines brunes, mais aussi modifiera le flux
émergent à travers la diffusion, l’absorption et la réémission. Néanmoins, la
question de l’influence précise de la poussière dans l’atmosphère reste posée.
En effet, quand les particules de poussière se forment, elles sont l’objet de pro-
cessus physiques (sédimentation, coalescence, coagulation . . .) qui dépendent
de la distribution en taille des grains. Seules des études détaillées de la mi-
crophysique des grains de chaque espèce pourront aider à comprendre l’in-
fluence de la poussière sur le flux émergent.



Chapitre 2

Méthodes de détection et
détermination des paramètres
physiques des exoplanètes

La découverte de planètes extrasolaires gravitant autour d’étoile de la
séquence principale, toutes masses confondues, est attribuée principalement à
la méthode des vitesses radiales (ou vélocimétrie Doppler). D’autres méthodes
comme l’astrométrie sont prometteuses mais n’ont pas encore fourni de
résultats décisifs. Chacune de ces méthodes est appropriée à la recherche de
candidats qui ont certaines propriétés. J’insiste sur ces deux méthodes, puis
j’introduirai les autres projets en cours ou à venir, qui peuvent conduire à la
détection de planètes.

2.1 Vélocimétrie Doppler

Il s’agit de la méthode avec laquelle la majorité des exoplanètes géantes
ont pu être découvertes. L’équipe suisse (Observatoire de Genève) dirigée par
Mayor et Quéloz s’est engagée dans l’examen de plus de 300 étoiles avec
une précision de 15 m s�1 avec le spectrographe ELODIE à l’Observatoire
de Haute-Provence, puis de plus de 1600 étoiles avec une précision de 5 m
s�1 avec le spectrographe CORALIE à La Silla. L’équipe de l’Observatoire de
Lick en examine 500 avec une précision atteignant 3 m s�1. La détection est
satisfaisante lorsque le décalage Doppler mesuré est quatre fois supérieur à
la sensibilité de l’instrument. Par conséquent, avec une telle précision, un Ju-
piter à 5 UA, qui induirait un décalage de 13 m s�1 sur les raies de l’étoile
primaire, serait théoriquement détectable. Toutefois, la période orbitale d’une
telle planète est de 12 ans, ce qui nécessite un programme d’observation très
étendu dans le temps. L’équipe de Lick qui a vu entrer sa technique en fonc-
tion en 1994 devrait donc attendre au moins 2006 pour espérer obtenir des
données significatives pour la détection d’un Jupiter à 5 UA autour des étoiles
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retenues dans le programme.
Quoiqu’il en soit, il semble difficile de détecter des compagnons planétaires
avec une précision meilleures que quelques m s�1, les mouvements convec-
tifs de l’étoile induisant eux-mêmes un décalage estimé à au moins 2 m s�1

sur les raies stellaires. Les raies spectrales qui sont observées pour calculer
les vitesses Doppler sont produites dans la chromosphère de l’étoile. Cette
couche de gaz est sujette à de nombreux phénomènes parmi lesquels les tâches
stellaires, le champ magnétique et la convection. Ils ont pour effet d’élargir
les raies spectrales de l’étoile et pourraient causer des difficultés dans l’in-
terprétation des spectres.

La vitesse radiale est calculée à l’aide d’une technique de cross-corrélation
qui concentre l’information du décalage Doppler de plusieurs milliers de raies
stellaires vues en absorption.

Pour une étoile de masse M? et son compagnon substellaire de masse mp,
la 3ème loi de Kepler a la forme :

R3 = G

4π2
P2(M? + mp) (2.1)

P la période orbitale et R le rayon orbital de la planète. Dans le cas où seul
un composant du système binaire est observable (l’étoile en l’occurence), la
somme des masses doit être remplacée par une quantité connue sous le nom
de “fonction de masse” f(M?,mp) définie par :

f (M?, mp) = (mp sin i)3(M? + Mp)2
(2.2)

où i est l’angle entre la ligne de visée et la normale au plan orbital de la planète.
Alors : (mp sin i)3(M? + mp)2

= v3
maxP

2πG
(2.3)

Cette expression est valable pour une planète d’excentricité nulle ou
faible. Par exemple, pour 51 Peg (e = 0.01), connaissant vmax et P, on a
f(M?,mp)= 1.36 � 1020 kg. Si on suppose l’étoile bien plus massive que

la planète, alors mp sin i = (1.36 � 1020M2?)1=3. La technique des vitesses
radiales n’apporte donc comme information qu’une valeur minimale de la
masse du compagnon substellaire, le sin i restant inconnu. Numériquement,
la masse limite inférieure de 51 Peg b est mp = 8� 1026 kg' 0.47 MJ.

Dans le cas plus général d’une orbite planétaire à excentricité non nulle,
l’expression générale de la demi-amplitude, K = vmax, de la vitesse radiale de
l’étoile, induite par un compagnon en orbite est :

K = �
2πG

P

�1=3 mp sin i(M? + mp)2=3

1p
1� e2

(2.4)

Le Soleil oscille autour du barycentre du Système Solaire avec une vitesse ty-
pique de 13 m s�1, due principalement aux perturbations gravitationnelles
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FIG. 2.1: Vitesse radiale en fonction de la phase orbitale pour 51 Peg, τ Boo et υ And
(Marcy & Butler, 1998).

induites par Jupiter et Saturne (12.5 et 2.7 m s�1, respectivement). Une planète
de masse jovienne à 1 AU causerait une amplitude réflex de 28 m s�1 � sin i,
ce qui est facilement détectable.

Quelles masses et rayons orbitaux sont détectables en utilisant la tech-
nique Doppler ? La détectabilité dépend du nombre de cycles orbitaux et du
nombre d’observations par cycle. Pour les distances orbitales qui sont beau-
coup plus courtes que la durée des observations, les techniques de Fourier
permettent l’identification des amplitudes de vitesse qui sont comparables
aux erreurs Doppler. Mais pour les périodes orbitales qui sont plus longues
que la durée des observations, c’est-à-dire des périodes de plusieurs années,
l’expérience montre qu’une détection sûre nécessite que l’amplitude soit �4
fois plus grande que l’erreur Doppler. Pour une précision de 3 m s�1, des am-
plitudes de 12 m s�1 sont donc tout juste détectables.
La technique Doppler est probablement limitée à une précision de 3 m s�1,
due à la limite de stabilité intrinsèque des photosphères stellaires. Les vitesses
radiales réflex sont détectables dans les naines seulement avec la condition
que leur surface présente des vitesses stables. La turbulence en surface et la
pulsation pourraient interdire la détection des planètes géantes ou produire
de fausses alarmes. Une étude détaillée de la stabilité des vitesses pour des
étoiles naines de type F, G et K a été menées par Saar & Donahue (1997) et Saar
et al. (1997) . Ils ont montré que les spectres du flux photosphérique présentent
une variabilité de la vitesse intrinsèque qui dépend de la période de rotation
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de l’étoile.
Pour les naines de type solaire plus jeunes qu’un milliard d’années qui

tournent en moins de 10 jours, la dispersion des vitesses s’élèvent à plus de 10
m s�1. Pour des périodes de rotation typiques des naines du champ stellaire,
de 10 à 30 jours, la variabilité de la vitesse rms chute de 15 à 3 m s�1, res-
pectivement. La cause probable de la variabilité sont les tâches qui tournent
autour du disque stellaire et la variabilité magnétique à court terme sur la sur-
face stellaire. Les naines froides de plus de 3�109 ans ont des spectres photo-
sphériques qui varient de moins de 10 m s�1 RMS, suffisamment calme pour
détecter un Jupiter. Le spectre du flux solaire présente une vitesse d’environ 4
m s�1 (McMillan et al., 1993; Deming & Plymate, 1994).

2.2 Projets futurs

2.2.1 Astrométrie

Cette méthode repose sur le même principe que la vélocimétrie. Mais le
mouvement oscillatoire de l’étoile n’est non plus détecté par les raies spec-
trales qu’elle émet. Il est directement observé dans le ciel. Le déplacement
angulaire est proportionnel à la masse de la planète et à son rayon orbital, et
inversement proportionnel à sa distance à l’étoile. Le mouvement r en µarcsec
est donné approximativement par la formule :

r � 1000
Mpap

M?D
(2.5)

Mp est la masse de la planète en masses joviennes (MJ), ap le demi-grand axe
en UA, M? de l’étoile en masse solaire (M�), et D la distance de l’étoile en pc.

A une distance de 10 pc, le Soleil semble osciller avec un déplacement rela-
tif de 500 µarcsec. Dans le Système Solaire, ce mouvement est principalement
attribué à Jupiter, alors qu’Uranus induirait une oscillation vue de la même
distance de 100 µarcsec.
L’astrométrie privilégie la détection de planète à grande orbite, à 10-30 UA.
Le centre de masse du système étoile+planète est alors plus éloigné de l’étoile,
induisant un mouvement orbital relatif autour du centre de masse de plus
grande amplitude. A l’instar de la méthode des vitesses radiales, la méthode
astrométrique requiert au moins une révolution orbitale de la planète. Ce-
pendant, étant donné les rayons orbitaux, et donc les longues périodes or-
bitales, les programmes astrométriques nécessitent une période d’observation
s’étalant sur plusieurs dizaines d’années (� 30 ans pour une planète à 10 UA
de son étoile parente). Dans tous les cas, la technique astrométrique offre au
moins deux avantages :

– la détermination sans ambiguı̈té de la masse et de l’inclinaison orbitale
de la planète.

– la détection de planètes de masse sub-jovienne, avec dans l’avenir une
précision astrométrique inférieure à 0.1 mas.

Pravdo & Shaklan (1996) ont exposé une technique astrométrique très promet-
teuse avec des images CCD au télescope de 5 m du mont Palomar. La précision
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est de 0.1 mas et peut être appliquée aux centaines de naines M dans le voi-
sinage solaire, permettant ainsi la détection de planètes de masse saturnienne
orbitant jusqu’à 5 UA autour de leur étoile.
Néanmoins, cette méthode qui est sujette aux vibrations des instruments de
mesure n’a encore produit aucun résultat décisif.

2.2.2 Photométrie

2.2.2.1 Méthode des transits

Cette technique repose sur le transit de la planète devant le disque stellaire
vu depuis notre système. Elle consiste en une chute de la lumière vue depuis la
Terre, lorsque la planète passe devant l’étoile. Les chances de détecter le transit
dépendent de l’orientation du système planétaire, de la distance orbitale de la
planète r, et du diamètre de l’étoile parente d?. Pour qu’un transit puisse se
produire, l’inclinaison de l’orbite doit être proche de 90Æ :

tan i > a

R? (2.6)

où a est le demi-grand axe de la planète et R? le rayon de l’étoile.
La chute relative du flux stellaire �F/F, donnée par le rapport des surfaces
R2

p/R2? de la planète à l’étoile, s’étend de 10�4 pour une planète comme la

Terre, à 10�2 pour Jupiter. R? peut être estimé à partir du spectre de l’étoile,
de la brillance et de la distance de l’observateur à l’étoile. La photométrie peut
apporter de nombreux éléments d’informations sur la nature de la planète :

– Dès lors que le rayon de l’étoile est connu, on en déduit directement
Rp. Ainsi, connaissant la masse de la planète ( par méthode des vitesses
radiales ou astrométrique), la méthode des transits livre des contraintes
sur la nature de la planète (solide ou fluide).

– De la forme de la courbe de lumière on peut déduire la présence possible
d’anneaux.

– Elle révèle la présence de satellites géants autour de la planète.
– Au cas où la planète orbite près de son étoile, le vent stellaire peut causer

une queue “cométaire” dans l’atmosphère planétaire, révélant des raies
d’absorption dans le spectre stellaire quand elle est illuminée par l’étoile
au moment du transit (Coustenis et al., 1998).

La faible probabilité des transits, proportionnelle au rapport R?/a du
rayon stellaire sur le demi-grand axe de l’orbite, doit être compensé par l’ob-
servation systématique d’un large échantillon stellaire.

2.2.2.2 Détection du flux réfléchi

Quand la planète passe à peu près derrière l’étoile, elle a une illumination
relativement au flux stellaire I=F = (A=4)� (Rp=a)2. Une étude de la courbe
de lumière donne accès à l’albédo A.
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2.2.2.3 Observations au sol et depuis l’espace

Au sol, malgré une précision relativement faible (> 0.2 %), des surveys
sur des petits télescopes de 0.3-0.8 m ont déjà commencé, pour détecter des
Jupiter essentiellement. En revanche, les missions spatiales bénéficiant d’une
précision photométrique accrue (10�4) sont en préparation. En effet, dans l’es-
pace, la précision photométrique est seulement limitée par le bruit de photons
et par le bruit dû à l’activité stellaire. Le Hubble Space Telescope est prévu pour
observer pendant 216 h, 20000 étoiles jusqu’à la fin 1999. Cette durée devrait
permettre la détection de planètes orbitant au plus à 0.05 UA. Les missions
Corot (CNES) et Kepler (NASA), quant à elles, devraient aussi permettre la
détection de planètes telluriques (R' RTerre).

2.2.3 Autres méthodes de détection

On pourrait citer aussi le microlensing, comme candidat potentiel à la
détection des exoplanètes. Cette méthode est basée sur la contribution à l’am-
plification gravitationnelle de la lumière émise par une étoile du fond du ciel,
produite par une planète d’un système stellaire, en l’occurence, alignée entre
l’étoile du fond et l’observateur. Statisquement, les chances de détecter de tels
événements sont optimales quand les observations se font dans le bulbe ga-
lactique où la densité d’étoiles est accrue, c’est-à-dire à 8 kpc du Soleil. L’am-
plification est maximale lorsque la planète se trouve sur l’anneau d’Einstein
de son étoile parente. Quand le système planétaire est à mi-distance D de l’ob-
servateur et de l’étoile distante (qui subit le microlensing), le rayon d’Einstein
est donné par :

RE = p4GM?D (2.7)

où G est la constante universelle de la gravitation, M? la masse de l’étoile
parente. Dans ces conditions les planètes qui seraient susceptibles d’être
détectées se trouveraient alors à 4 kpc (D=8kpc/2).
Comme le microlensing est basé sur l’occurrence d’événements aléatoires, le
suivi du système est impossible. De plus, la détection des planètes se font
pour des étoiles inconnues et lointaines (typiquement, quelques pc).

Les techniques de détection directe font plutôt l’objet de la dernière partie
de ce travail. Le lecteur pourra y trouver un examen détaillé d’observations
spectroscopiques de l’atmosphère de 51 Peg b.



Chapitre 3

Catalogue des exoplanètes
connues à ce jour

Nul n’est besoin ici de faire une description exhaustive de toutes les
planètes détectées. Les valeurs des paramètres physiques de ces objets sont
données dans le tableau 3.1. La minuscule qui suit la dénomination du stel-
laire est utilisée lorsque l’objet a été indirectement détecté. C’est le cas pour
tous les objets mentionnés dans le tableau. Notons simplement la présence
d’un système planétaire triple autour de υ And (Marcy et al., 1999; Noyes
et al., 1999). Les connaissances acquises sur la distribution des masses et des
demi-grands axes des compagnons planétaires aideront à préciser le champ
d’investigation de notre modèle d’atmosphère.

3.1 Distribution des masses

L’information sur la masse d’un compagnon est contenue dans le terme
m sin i où m est la masse effective de la planète, et i l’angle d’inclinaison du
plan orbital, qui reste inconnu. Pour des plans orbitaux orientés au hasard, la
valeur attendue de la masse du compagnon est en moyenne hmi = 4

π
m sin i.

Si les compagnons substellaires sont des naines brunes orbitant dans des
plans très inclinés, les valeurs des m sin i pourraient alors s’apparenter à ceux
trouvés pour des planètes. Il semble néanmoins que de tels cas, généralisés à
un échantillon significatif de naines brunes, n’existent pas.
La distribution des msin i pour les 20 planètes est illustrée dans la fi-
gure 3.1 (les données ont été collectées sur le site de Jean Schneider :
http ://www.obspm.fr/planets). Nous n’avons pas inclus dans cet histo-
gramme les compagnons plus massifs que 13 MJ qui sont favorisés un pro-
gramme de détection opéré avec une précision modeste de 300 m s�1 (Latham
et al., 1989; Mayor et al., 1997). Les objets retenus ne souffrent pas de ce critère
de sélection puisque la précision est dans ce cas meilleure (� 10 m s�1), mais
leur détectabilité est plus faible à cause de leur masse relativement plus faible
que celle des naines brunes.
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FIG. 3.1: Distribution de la masse des compagnons substellaires de masse inférieure à
13 MJ dès lors découverts.

Ces exoplanètes sont concentrées essentiellement autour de 1 MJ, mais la
distribution est significative jusqu’à 5 MJ. Ce contingent révèle la variété des
planètes géantes dans le voisinage du Système solaire.
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TAB. 3.1: Paramètres des exosystèmes confirmés.

Etoile Plan. Mp sin i P a Excentricité Année Inventeur

HD187123 b 0.57 MJ 3.097 j 0.042 UA 0.03 1998 Butler et al.
τ Bootis b 3.66 MJ 3.313 j 0.041 UA 0.00 1996 Butler et al.
HD 75289 b 0.42 MJ 3.510 j 0.046 UA 0.05 1999 Mayor et Quéloz
51 Pegasi b 0.44 MJ 4.231 j 0.052 AU 0.01 1995 Mayor et Quéloz

υ Andromedae
b
c
d

0.71 MJ

2.11 MJ

4.6 MJ

4.617 j
241.2 j
1269 j

0.059 UA
0.83 UA
2.50 UA

0.03
0.18
0.41

1996
1999
1999

Butler et al.

HD 217107 b 1.3 MJ 7.1 j 0.07 UA 0.14 1998 Fisher et al.
ρ 55 Cancri b 0.85 MJ 14.66 j 0.11 UA 0.04 1996 Butler et al.
GJ 86 b 4.90 MJ 15.84 j 0.114 UA 0.04 1999 Mayor et al.
HD 195019 b 3.43 MJ 1.83 j 0.136 UA 0.05 1998 Fisher et al.
ρ Coronae Borealis b 1.10 MJ 39.6 j 0.230 UA 0.11 1997 Noyes et al.
Ross 780 b 2.10 MJ 60.9 j 0.210 UA 0.27 1998 Marcy et al./Delfosse et al.
47 Ursae Majoris b 2.45 MJ 1086 j 2.09 UA 0.11 1996 Butler & Marcy
16 Cygni B Bb 1.67 MJ 803 j 1.61 UA 0.69 1996 Cochran et al.
HD 210277 b 1.28 MJ 437 j 1.15 UA 0.45 1998 Marcy et al.
HD 168443 b 5.04 MJ 57.9 j 0.28 UA 0.55 1998 Marcy et al.
70 Virginis b 7.42 MJ 116.7 j 0.48 UA 0.40 1996 Marcy & Butler
14 Herculis b 3.35 MJ 1654 j 2.5 UA 0.32 1998 Mayor et al.
HD 114762 b 11.02 MJ 84.0 j 0.351 UA 0.334 1989/1999 Latham et al./Marcy et al.



3
4

3
-

C
a

ta
lo

g
u

e
d

e
s

e
x

o
p

la
n

è
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TAB. 3.2: Caractéristiques des étoiles abritant une(des) planète(s).

Etoile Type Spectral Teff Distance [Fe/H] Luminosité Masse

HD187123 G3V 5830 K 156 a.l +0.16 1.35 L� 1.0 M�
τ Bootis F9V 6550 K 51 a.l +0.34 1.35 L� 1.0 M�
HD 75289 G0V 5970 K 94 a.l +0.29 1.99 L� 1.05 M�
51 Pegasi G5V 5750 K 50 a.l +0.21 1.32 L� 1.05 M�
υ Andromedae F6IV 6250 K 44 a.l +0.17 3.33 L� 1.34 M�
HD 217107 G7V 5360 K 64 a.l +0.29 1.32 L� 0.96 M�
ρ 55 Cancri G8V 5250 K 41 a.l +0.45 0.61 L� 0.95 M�

GJ 86 K0V 5250 K 36 a.l -0.24 0.45 L� 0.79 M�

HD 195019 G3IV-V 5600 K 121 a.l +0.3 2.35 L� 0.98 M�

ρ Coronae Borealis G1.5Vb 5750 K 57 a.l -0.29 1.80 L� 0.89 M�

Ross 780 M4V 3200 K 15 a.l 0.016 L� 0.32 M�

47 Ursae Majoris G1V 5800 K 46 a.l +0.01 1.82 L� 1.03 M�

16 Cygni B G3V 5700 K 70 a.l +0.06 1.33 L� 1.00 M�

HD 210277 G7V 5570 K 69 a.l +0.24 0.93 L� 0.92 M�

HD 168443 G8IV 5430 K 123 a.l -0.14 2.1 L� 0.95 M�

70 Virginis G4V 5500 K 59 a.l -0.03 2.86 L� 1.10 M�

14 Herculis K0V 5100 K 59 a.l +0.55 0.75 L� 0.79 M�

HD 114762 F9V 5950 K 132 a.l -0.60 1.68 L� 0.75 M�
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Demi-grand Axe (UA)

FIG. 3.2: Distribution des demi-grands axes.

L’histogramme de la figure 3.2 montre que les planètes détectées gravitent
préférentiellement à des distances inférieures à 0.5 UA. C’est un résultat a
priori surprenant pour des planètes de telle masse, et qui plus est en total
désaccord avec la position des planètes géantes du Système Solaire sur les-
quels les modèles de formation planétaire ont été élaborés dans le passé. Tou-
tefois, ce résultat s’explique aussi par la sélectivité de la méthode. En effet,
la méthode des vitesses radiales favorisent la détection des planètes aux or-
bites courtes. Dans ce cas, l’amplitude de la vitesse radiale est plus forte et
la période d’observation est plus courte. Cependant, la capacité de l’instru-
ment de Marcy et Butler pouvant détecter un Jupiter à 5 UA, n’enlève rien
à ce résultat surprenant, qui, si le nombre de détections augmente, pourrait
confirmer un scénario de migration des planètes à des distances orbitales plus
basses que celle de Mercure (a ' 0.39 UA).

La position des planètes gravitant très près de leur étoile parente (a < 3
UA) n’est pas typique des planètes de masse jovienne. Leur existence suggère
que leur migration orbitale a été importante. Le modèle de base de la for-
mation du Système Solaire provient de son architecture dynamique, notam-
ment les directions corrélées des vecteurs du moment angulaire et des orbites
quasi-coplanaires et circulaires des planètes. L’architecture suggère un modèle
dans lequel le Système Solaire s’est formé dans un disque Képlérien de gaz et
de poussière, comme décrit dans des papiers par Wetherill (1990), Lissauer
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(1993), Lin et al. (1996). Les disques du modèle contiennent de la poussière et
du gaz moléculaire avec une diminution radiale en température et en densité,
telle que les glaces (principalement des glaces d’eau) condensent au-delà de�4 UA, triplant la densité des solides dans cette région.
La migration des protoplanètes dans les disques a été prédite bien avant la
détection des planètes extrasolaires (Goldreich & Tremaine, 1980; Ward, 1981;
Lin & Papaloizou, 1986; Ward & Hourigan, 1989; Artymowicz, 1993). Lin
(1986) écrivait : “Une fois que la nébuleuse est tronquée par effet de marée,
le gaz ne peut pas se propager des régions externes de la nébuleuse jus-
qu’à l’intérieur de l’orbite de Jupiter.”. Cela implique qu’ “éventuellement,
la région interne de la nébuleuse transfère du moment angulaire à Jupiter
moins rapidement que ne le fait Jupiter à la région externe, si bien que Ju-
piter perd du moment angulaire et tombe en spiralant vers le protosoleil”. Un
des scénarii de migration qui s’appliquent aux planètes de masse jovienne est
le suivant. Quand la planète acquiert une masse de plus de 0.1 MJ , elle crée un
vide dans le disque. Les moments de torsion entre la planète et les bords in-
ternes et externes du vide, forcent la planète et la matière du disque visqueux
à migrer vers l’étoile en quelques centaines de milliers d’années (si la planète
s’est initialement formée vers 5 UA).
Lin et al. (1996) ont suggéré que les planètes de type 51 Peg b auraient pu
de former initialement à des distances bien plus grandes que celles où elles
sont à présent, en subissant ensuite cette migration orbitale vers l’étoile. Cette
migration a pu cesser à environ 0.05 UA soit par des effets de marée avec le
spin de l’étoile ou par une suppression de matière du disque intérieur par la
magnétosphère stellaire. Les effets de marée entre la planète et l’étoile sont as-
sez forts pour transférer le moment angulaire de l’étoile à l’orbite de la planète.
La survie de ces Jupiter chauds par rapport à l’évaporation ou au stripping UV
de l’enveloppe a aussi été considérée. La circularisation par effet de marée
peut expliquer la faible excentricité pour les planètes très proches de l’étoile,
mais n’a pas été effective pour les orbites de 55 ρ Cnc, ρ CrB, ou 47 UMa
(Marcy et al., 1997).



Chapitre 4

Une inconnue... l’atmosphère

4.1 Enjeux de la connaissance des atmosphères

planétaires

Si des observations directes ont permis d’établir un spectre de la naine
brune Gliese 229 B, aucune détection directe ni même d’imagerie d’une
planète extrasolaire n’a été accomplie à ce jour. C’est en cela qu’un modèle
d’atmosphère, pourvu que cette atmosphère existe effectivement, se révèle
nécessaire pour des prospectives observationnelles et par suite pour la ca-
ractérisation de la composition chimique de l’atmosphère de cette exoplanète.
Puisque l’étude des planètes extrasolaires tire son origine de la découverte de
51 Peg b, nous allons insister sur cette planète, qui pour des raisons historiques
mais aussi scientifiques liés notamment à sa position par rapport à l’étoile, est
le compagnon planétaire extrasolaire pour lequel de nombreux nombreux pa-
piers ont déjà été publiés.

Les molécules trouvées dans l’atmosphère d’une naine brune ou d’une
planète extrasolaire apporte des contraintes sur la structure thermique de son
atmosphère, la dynamique et la chimie qui prennent place dans ces objets.
La composition d’une atmosphère planétaire statique, sans perturbation
extérieure, tend vers l’équilibre thermochimique. Si bien qu’aux basses
températures (� 100 à 200 K) caractéristique de l’atmosphère supérieure des
planètes géantes du Système Solaire, C se trouve sous forme de CH4, O sous
forme de H2O et N sous forme de NH3. A plus haute température, la thermo-
chimie favorise CO, H2O et N2.

Pour contraindre les mécanismes de formation planétaire, on mesure
les rapports d’abondance des différents éléments condensables dans les at-
mosphères et on les compare aux valeurs solaires.
Vis-à-vis des contraintes observationnelles, un point crucial est que, si le
modèle d’instabilité gazeuse prédit, tout au long de la formation et de
l’évolution de la planète, une composition chimique globale identique à celle
du Soleil et de la nébuleuse, le modèle de nucléation prévoit que les gaz
émanant du coeur sont fortement enrichis en volatils (CH4, NH3, H2O,. . .) qui



38 4 - Une inconnue... l’atmosphère

étaient sous forme de glaces dans la nébuleuse. Dans ce dernier cas, on peut
donc s’attendre à un enrichissement de l’atmosphère de la planète en éléments
lourds.
Les mesures d’abondances moléculaires, obtenues depuis la Terre ou par la
mission Voyager, montrent un enrichissement en éléments lourds des planètes
géantes par rapport au Soleil. Ces résultats favorisent nettement le modèle de
nucléation.
Pour autant, le modèle de nucléation ne répond pas à toutes les questions. Il
semble en particulier difficile de former, par des calculs classiques d’accrétion
de planétésimaux, Uranus et Neptune en un temps inférieur à l’âge du
Système Solaire, et Jupiter en moins de 107 ou 108 ans (Safronov, 1969), alors
que des considérations indépendantes concluent que Jupiter s’est formé avant
les planètes telluriques. Certains pensent qu’il n’est pas certain que la convec-
tion soit ou ait été assez vigoureuse pour enrichir efficacement l’atmosphère
en éléments lourds du coeur. Le modèle d’effondrement homogène évite ces
deux écueils, et ses partisans proposent que l’enrichissement en C, N et P ob-
servé dans les planètes géantes est dû à un flux de quelques masses terrestres
de planétoı̈des postérieurs à leur formation. Le modèle de Pollack et al. (1986),
développé sur cette idée, qui fait un peu la jonction entre les deux types de
modèles, reproduit semi-quantitativement l’enrichissement en carbone (mais
prédit une valeur trop grande pour Uranus), et prévoit en outre un rapport
He/H2 supérieur à la valeur solaire, dans Uranus et Neptune, de 6 et 15 %
respectivement. La raison essentielle est que dans ce modèle, les planétoı̈des
sont supposés contenir les éléments lourds sous leur forme non-réduite ; au
contact de l’atmosphère, leur réduction consomme de l’hydrogène, menant à
un enrichissement apparent en hélium.

Les écarts à la composition atmosphérique à l’équilibre sont tout
spécialement intéressants. Les molécules telles que CO, PH3, GeH4 et AsH3

ont été détectées dans l’atmosphère de Jupiter et Saturne à des abondances
beaucoup plus grandes que celles attendues à l’équilibre thermochimique. La
présence de ces molécules hors-équilibre est prise comme une preuve de la
convection. Du fait que les temps caractéristiques des phénomènes convectifs
sont plus courts que les temps caractéristiques d’équilibre chimique dans
les couches profondes, ces molécules peuvent être extraites de l’intérieur de
Jupiter et transportées vers l’atmosphère visible. CO a été détecté sur Neptune
mais pas sur Uranus. Ces observations fournissent des informations sur la
relative vigueur de la convection dans l’atmosphère des planètes géantes.

Le rayonnement solaire incident peut aussi produire des espèces impor-
tantes en non-équilibre. De nombreux hydrocarbures produits par les proces-
sus photochimiques sont trouvés dans les atmosphères des planètes joviennes
du Système Solaire, incluant notamment C2H2 et C2H6, qui ne sont pas atten-
dus autrement que par photodissociation du méthane. Ces molécules, pour-
tant relativement fragiles, sont présentes en quantité appréciables parce que
le mélange vertical dans la stratosphère, où ces molécules se forment, est
faible. Une riche variété de produits photochimiques sont attendus dans les
atmosphères des planètes extrasolaires, particulièrement pour les planètes qui



4.2 L’atmosphère des EGPs proches de leur étoile primaire 39

reçoivent un intense flux ultraviolet.

4.2 L’atmosphère des EGPs proches de leur étoile

primaire

Compte tenu de la proximité des planètes géantes gravitant à une distance
orbitale inférieure à celle de Mercure, on peut se demander si ces planètes
(appelées < Jupiter chauds >) ont pu retenir une atmosphère d’hydrogène.

La vitesse d’échappement thermique est définie comme la vitesse mini-
male que doit avoir le composant pour échapper à l’attraction gravitationnelle
de la planète :

1

2
mv2 = GmM

R
(4.1)

m est la masse de la particule (atome ou molécule) qui conduit directement à

Ve = q 2GM
R . En appliquant ce résultat à 51 Peg b, on trouve Ve ' 60 km s�1.

Selon la théorie des gaz parfaits, toutes les particules ne se déplaceront
pas avec la même énergie cinétique caractéristique. En réalité, leur énergie
thermique est distribuée autour de 3

2 kT. La forme de cette distribution est une
distribution de Maxwell-Boltzmann. La fraction de particules�f, trouvée dans
l’intervalle d’énergie [E,E+dE] est déterminée par :� f / E1=2 exp

�� E

kT

�
dE (4.2)

On trouve que très peu de molécules ont une énergie supérieure à l’énergie de
libération 1

2 mV2
e et on peut donc conclure que l’échappement est négligeable

dans ces conditions.

La température exosphérique est un diagnostic essentiel pour connaitre
l’évaporation de l’atmosphère qui entoure une planète. Dans ce cas, un
modèle de la structure thermique externe est requis. L’exosphère est une
région de l’atmosphère dans laquelle la probabilité de collision des particules
est extrêmement faible. Le flux d’échappement commence à croı̂tre de façon
notable au-dessus de l’exobase au bas de l’exosphère. L’exobase est définie
comme le niveau atmosphérique où le libre parcours moyen des particules est
égal à l’échelle de hauteur de pression H = dz=d ln P : l(rc) = 1=QN(rc) = H.
En première approximation, l’exosphère a une échelle de hauteur constante.
Elle est située à un rayon rc du centre de la planète défini par :Z 1

rc

N(r)Qdr � QN(rc)H = 1 (4.3)

où N(r) est la densité volumique des particules, Q la section efficace de colli-
sion, et H l’échelle de hauteur. Dans le cas de l’échappement de Jeans, où la
distribution de vitesse des particules est maxwellienne, la formule de Jeans
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donne le taux de particules qui s’échappent de l’atmosphère par évaporation
thermique à partir de l’exobase :

FJeans(rc) = N(rc)U
2π1=2

e�λ(λ+ 1) (4.4)

où U = �
2kT
m

�1=2
est la vitesse la plus probable de la distribution maxwel-

lienne, et λ est le rapport de l’énergie d’échappement à la vitesse thermique la
plus probable des particules (λ = V2

e =U2). L’échappement est donc d’autant
plus important que λ est faible. Dans le cas de la planète 51 Peg b, avec
une température exosphérique T = 1200 K par exemple, M = 1 MJ et
R = 1.2 RJ , on trouve : λ ' 150 pour des atomes d’hydrogène. On prend
pour hypothèse que l’exosphère est quasi-isotherme. A titre indicatif, la
région exosphérique de la Terre, où la température est de l’ordre de 800 K,
est contrôlé par l’oxygène atomique. λ y vaut � 240 et le flux des particules
quittant l’atmosphère n’est pas significatif dans le cadre de l’échappement de
Jeans. Néanmoins, λ étant directement proportionnel à la masse de la planéte
et inversement proportionnel à la température, on ne peut pas trancher
sur la fraction de l’atmosphère qui a été effectivement évaporée depuis la
formation 51 Peg b. De plus, il est raisonnable de penser que, compte tenu
de la proximité de la planète 51 Peg b à l’étoile, la température exosphérique
de la planète, inconnue, soit bien plus élevée qu’une température de 1200 K
prise pour le calcul précédent.

Le processus décrit ici ne s’applique qu’à l’échappement thermique
mais il existe d’autres mécanismes qui peuvent entraı̂ner la perte de ces
atomes/molécules dans l’espace. Notamment, les photons UV d’origine
stellaire peuvent transférer une fraction de leur énergie en énergie cinétique
utiliséé par les particules atmosphériques. Le chauffage induit par les
collisions de particules subatomiques du vent stellaire contribue aussi à
l’échappement.
La perte des particules représenteraient 1 % de la masse de la planète sur
9 milliards d’années, période pendant laquelle 51 Peg est sur la séquence
principale (Guillot et al., 1996). Par conséquent, 51 Peg b serait capable de
retenir facilement son atmosphère. Il s’agit toutefois d’un calcul d’ordre
de grandeur et il est envisageable que la perte de masse par échappement
thermique soit bien supérieure.

Les particules atmosphériques peuvent avoir été emportées par le vent
stellaire. Cette hypothèse dépend de la présence d’un champ magnétique in-
trinsèque à la planète et de son intensité. Pour ne citer que l’exemple du
Système Solaire, on sait que le vent solaire est composé essentiellement de
protons et d’électrons qui s’éloignent du Soleil à des vitesses significatives
(� 400 km s�1 à 1 UA). Dans le cas d’une planète géante gazeuse possédant
une ionosphère, deux cas peuvent se présenter :

– si la planète possède un champ magnétique suffisamment fort, elle peut
dévier le flux de particules du vent stellaire autour d’elle. Ce champ in-
trinséque doit être assez fort pour que la pression qu’il exerce sur les
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électrons et les protons du vent stellaire supplante la pression dyna-
mique des particules du vent stellaire, ce qui se traduit par la condition :

B2

2µ0
� ρv2 (4.5)

où B est la densité de flux magnétique du champ intrinsèque et µ0 est la
perméabilité magnétique du vide.

– si la planète ne possède pas de champ magnétique intrinsèque, le champ
électrique du vent solaire induira un courant dans la ionosphère duquel
résultera un champ magnétique induit. Deux processus entrent alors en
compétition : (i) les ions du vent stellaire échangent leurs charges posi-
tives avec les espèces neutres de l’atmosphère planétaire, ce qui résulte
dans la capture de l’hydrogène par la planète ; (ii) le champ magnétique
et électrique du vent stellaire accélère les ions atmosphériques (produits
par les photons ou le bombardement du vent solaire) dans la direction
du vent. A haute altitude, ces ions sont balayés par le vent, ce qui induit
une perte de gaz atmosphérique par la planète.

L’échappement de Jeans (échappement thermique) et le vent stellaire
ne sont pas les seuls processus physiques susceptibles de dépléter l’at-
mosphère planétaire de ses constituants. On peut citer aussi l’échappement
hydrodynamique. Aux hautes altitudes, en dessous de l’exosphère où le libre
parcours moyen des molécules ne représente qu’une fraction de la hauteur
d’échelle de l’atmosphère, le flux des atomes H et He, et des molécules H2

peut entrainer avec lui des gaz plus lourds grâce au mouvement ascendant
des gaz plus légers.

On peut définir un temps d’échappement caractéristique propre à chaque
constituant atmosphérique. Néanmoins, c’est un sujet délicat dans la mesure
où il nécessite une connaissance de la structure thermique de l’atmosphère de
la planète et des mouvements verticaux qui peuvent enrichir les couches at-
mosphériques supérieures.
Connaissant le taux d’échappement d’un constituant i �i

e ( en nbre de
part/cm2/s) et la densité-colonne Ni du constituant, on peut définir un temps
d’échappement : te = N i=�i

e. Mais comme suggéré précédemment, tout
dépend des phénomènes convectifs qui ont lieu dans l’atmosphère et qui
auraient pour effet de maintenir l’abondance absolue du constituant i. En
conséquence, et pour que le travail de cette thèse ne soit pas vain, on suppose
que la planète a pu retenir son atmosphère.
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Chapitre 5

Aperçus des travaux existants
de modélisation
d’atmosphères des EGPs

Des travaux ont déjà été entrepris pour modéliser l’atmosphère des
planètes extrasolaires géantes et/ou naines brunes. Parmi ceux-ci, on peut ci-
ter les travaux de Burrows et al. et de Seager & Sasselov. Leurs modèles ont
donné lieu à publications dans l’Astrophysical Journal. Nous passons ici en re-
vue les hypothèses et les ingrédients de ces modèles dont les résultats seront
comparés le moment venu aux résultats de notre modèle équilibre radiatif. Le
lecteur est bien entendu invité à consulter les publications référencées de ces
deux équipes pour de plus amples détails.

5.1 Burrows et al.

Dans cette modélisation, les auteurs (Burrows et al., 1997) traitent de
manière similaire les planètes et les naines brunes, puisque les deux types
d’objet peuvent avoir une température effective et une masse comparable. La
modélisation est effectuée dans le cadre d’une théorie où les objets sont non-
gris, de métallicité solaire. De plus, les objets du modèle sont isolés. Les ef-
fets de l’illumination stellaire ne sont donc pas considérés. En revanche, le
chauffage de l’atmosphère du modèle provient de la source d’énergie interne
de la planète/naine brune, dont la luminosité est déduite de sa température
effective et du rayon de la planète/naine brune. Bien que la formation des
naines brunes et des planètes soient différentes, leur structure thermique
est modélisée non pas selon leur origine, mais selon leur masse, composi-
tion et leur âge. En effet, le mode de formation des naines brunes conduit
à des métallicités probablement différentes de celles rencontrées dans les
planètes, de même qu’à une période de rotation et des caractéristiques orbi-
tales différentes. Le coeur des planètes géantes est de plus supposé être com-



44 5 - Aperçus des travaux existants de modélisation d’atmosphères des EGPs

posé de glaces et de roches, structure potentiellement différente du coeur des
naines brunes dont les théories prédisent qu’elles naissent comme des étoiles,
par effondrement gravitationnel. La raison invoquée pour traiter ces objets de
la même manière est que c’est la masse, la composition (majoritairement de
l’hydrogène moléculaire), et l’âge de ces objets, qui déterminent leurs signa-
tures spectrales et leur évolution.

Nous ne ferons pas mention ici in extenso de l’étude de l’évolution de
ces astres, traitée par Burrows et al.. Il s’agit d’un problème à part entière
dont nous ne nous sommes pas préoccupés dans le développement de
notre modèle. L’âge de la planète n’entre pas en compte dans notre modèle
d’équilibre radiatif. L’âge conditionne, entre autres, l’énergie interne et le
rayon de la planète/naine brune dans les théories d’évolution.

Les calculs ont été produits pour la détermination de la structure ther-
mique de l’atmosphère de ces objets substellaires, leurs spectres et aussi leur
évolution, pour des températures effectives de 100 à 1300 K. La masse des ob-
jets retenus dans les simulations s’étend de 0.3 MJ (masse de Saturne) jusqu’à
200 MJ.

Un modèle antérieur considérait que les objets substellaires émettaient
comme des corps gris (Guillot et al., 1996; Saumon et al., 1996). Ce peut être
une approximation acceptable dans le domaine infrarouge lointain, mais qui
devient clairement fausse dans l’infrarouge et le visible aux températures at-
tendues dans l’atmosphère des objets substellaires extrasolaires, à cause de la
présence des bandes d’absorption moléculaires.

Les ingrédients du modèle sont les suivants :

– équation d’état du mélange métallique H/He et des espèces
moléculaires

– code d’équilibre chimique et données thermodynamiques pour le calcul
des fraction molaires

– diffusion et absorption par les espèces chimiques dominantes
– code d’atmosphère pour calculer les profils de température et identifier

les zones radiatives et convectives.
– algorithme qui convertit la grille atmosphérique en conditions aux li-

mites par les calculs d’évolution
– code de Henyey (code d’évolution initialement développé pour l’étude

des intérieurs stellaires)
– code de transfert radiatif pour fournir le spectre émergent

Dans la pratique, le code d’atmosphère et le code de transfert sont couplés.

Les effets des nuages (formés par les espèces susceptibles de précipiter
dans les modèles) sur la structure thermique et sur le spectre de l’at-
mosphère n’ont pas été inclus. Si une espèce a condensé, elle est laissée à sa
pression de vapeur saturante. Autrement dit, les effets des nuages sur le trans-
fert de rayonnement dans l’atmosphère n’ont pas été considérés. La conden-
sation de CH4, NH3, H2O, Fe et MgSiO3 a été incluse.

L’atmosphère du modèle comprend 60 couches homogènes, planes et pa-
rallèles. Les niveaux atmosphériques qui séparent une couche d’une autre sont
séparés quasi-logarithmiquement. La couche atmosphérique la plus profonde
est située à 300 bars, et le haut de l’atmosphère du modèle à 0.5 mbar.
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FIG. 5.1: Profils de température atmosphérique pour des planètes géantes de gravité
en surface fixée à 2200 cm s�2, et de température effective variable : Teff=1000, 900, 800,
700, 600, 500, 400, 300, 200 et 128 K. Le dernier cas correspond à Jupiter (Burrows et al.,
1997). Les profils sont comparés aux courbes d’équilibre thermochimique CO/CH4 et
N2/NH3, ainsi qu’aux courbes de condensation de NH3, H2O, MgSiO3 et Fe. Les points
en gras définissent la position de la photosphère, région de l’atmosphère du modèle
non-gris dans laquelle la température locale T est égale à Teff.

Le modèle considère un domaine spectral qui s’étend de 0.87 µm à 2.5 cm.
Un profil de température initial est ajusté jusqu’à ce que l’atmosphère soit en
équilibre radiatif, au moins à chaque niveau de la région radiative de l’at-
mosphère. Dans le cas où des couches présentent un gradient de température
excédant le gradient adiabatique, alors ce gradient est ramené à la valeur adia-
batique et un nouveau profil de température est calculé.

La figure 5.1 présente les profils de température pour une planète avec
une gravité similaire à celle de Jupiter. Les autres résultats se rapportent à des
gravités plus proches de celles des naines brunes.

Les profils affichent une zone convective (en pointillé sur le graphe) en-
dessous du niveau à � 50 mbar, où le gradient de température devient égal
à la valeur adiabatique. Les modèles les plus chauds (Teff & 300 K) exhibent
une seconde zone radiative entre 1500 et 2000 K, selon le modèle considéré

Pour une métallicité solaire, l’équilibre thermochimique impose que la
forme dominante du carbone en haut de l’atmosphère soit CH4 et non CO
(Fegley & Lodders, 1996), H2O pour l’oxygène, et N2 ou NH3 pour l’azote, se-
lon Teff. L’hydrogène est principalement sous la forme H2. Les silicates et les



46 5 - Aperçus des travaux existants de modélisation d’atmosphères des EGPs

1 2 3 4 5 6 7 8 9 10
-6

-4

-2

0

2

4

Age = 1 Gyr
Distance = 10 parsecs

J H K M

FIG. 5.2: Flux spectral à 10 pc, entre 1 et 10 µm, pour un objet âgé de un milliard
d’années, de masse de 1 à 40 MJ. La position des bandes J, H, K et M ainsi que les
principales bandes moléculaires qui composent le spectre, sont annotées en haut des
courbes. La courbe du haut correspond à l’objet le plus massif, la courbe du bas, au
moins massif (Burrows et al., 1997).

métaux sont attendus à des températures élevées et à de grandes profondeurs
optiques. Notons que H2O et NH3 peuvent condenser pour des températures
effectives inférieures à � 400 K et � 200 K, respectivement.

Des spectres à basse résolution, entre 0.9 et 2500 µm, ont été produits.
Les spectres présentés ignorent les effets de d’opacité des nuages, et, comme
précisé auparavant, les effets du rayonnement stellaire incident sur l’at-
mosphère. Les calculs d’évolution du modèle permettent de connecter, la
température effective, la gravité, l’âge et la masse d’un objet. Une série de
spectres est alors disponible et intègre ces quatre paramètres. La présence
ou l’absence de nuages affecte fortement l’albédo des planètes et des naines
brunes.

Les spectres du flux reçu sur Terre de la figure 5.2, entre 1 et 10 µm,
couvrent un éventail d’objets substellaires situés à 10 pc, de masse de 1 à 40
MJ, mais d’âge fixé à un milliard d’années.

Bien que H2O définisse en grande partie le spectre, ce dernier est modifié
en substance par CH4 et H2. Les motifs en absorption de CH4 vers 1.65, 2.2 et
3.3µm, sont bien visibles. La signature de NH3 à 6µm devient plus importante
en-dessous de 250 K. La signature de CH4 à 7.7 µm apparait ici en absorption,
contrairement à l’émission stratosphérique qu’on observe sur Jupiter.
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5.2 Seager & Sasselov

Ces travaux apportent une originalité par rapport à ceux de Burrows et al.,
en celà qu’ils intègrent les effets du rayonnement de l’étoile parente sur l’at-
mosphère planétaire, mais de tiennent pas compte des effets d’une source
d’énergie provenant de l’intérieur planétaire.

Cette étude s’intéresse tout particulièrement aux planètes proches de leur
étoile parente, et donc fortement illuminées par le rayonnement stellaire (Sea-
ger & Sasselov, 1998). La structure thermique est calculée pour un objet de
température effective 1835 K (Fig. 5.3). Le profil de température diffère sen-
siblement de celui d’un objet isolé du type Burrows et al.. D’une part, la
température atmosphérique est plus élevée au-dessus du niveau à � 4�105

dyn cm�2 que dans le cas de l’objet isolé, phénomène dû au chauffage par
l’énergie stellaire (externe). De plus, le gradient de température au-dessus du
niveau à 106 dyn cm�2 est plus faible dans le modèle de Seager & Sasselov
que dans celui de Burrows et al..

Le spectre d’émission thermique et le spectre stellaire réfléchi ont été
déterminés pour un cas particulier : la planète τ Bootis b avec Msin i = 3.87
MJ, orbitant à 0.0462 UA d’une étoile de température effective Teff = 6600 K.

L’atmosphère de ce modèle est traitée par un code développé initialement
pour la modélisation de l’illumination des étoiles binaires, proches l’une de
l’autre, et de température effective 4500-8000 K. Le transfert de rayonnement
s’inscrit dans une atmosphère à géométrie plan-parallèle. Le code a été adapté
pour des températures beaucoup plus basses, en ce qui concerne le traitement
de l’équation d’état et le calcul des opacités.

Dans ce modèle, la valeur de l’albédo a priori n’est pas requise, puisque le
transfert du rayonnement incident est traité dans l’atmosphère à travers les
processus dépendant de la fréquence que sont l’absorption, l’émission et la
diffusion.

H2O est l’absorbant dominant dans l’infrarouge. TiO est présent partout
dans l’atmosphère des modèles et sa condensation n’est pas prise en compte.
Cependant, TiO n’apparait pas dans les spectres à cause de la diffusion par les
poussières de silicates mais son opacité contribue à la structure thermique. Les
opacités de H2-H2 et H2-He induites par collision sont aussi incluses, ainsi que
la diffusion Rayleigh par H2 et He. L’opacité de CH4 est aussi calculé, d’après
les données de la base GEISA.

Dans la littérature, les températures effectives Teff des planètes en < orbite
rapprochée> sont prises égales à la température d’équilibre Teq de la planète à
une distance D donnée de l’étoile centrale, et pour un albédo A donné (Guillot
et al., 1996) :

Teq = T?(R?=2D)1=2[ f (1� A)℄1=4 (5.1)

avec T? température de l’étoile, R? rayon de l’étoile, et f coefficient égal à 1 si
la chaleur est répartie uniformément sur la planète, égal à 2 si seule la partie
éclairée rayonne l’énergie absorbée. Cette estimation de Teff est en réalité une
approximation, puisque , durant l’évolution d’une planète illuminée par une
étoile parente ou bien pour les objets très massifs à faible distance orbitale,
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Teff > Teq à cause du flux interne de la planète/naine brune. De meilleures es-
timations de la température effective doivent être données par le traitement ri-
goureux de l’atmosphère de l’objet et par des modèles de l’intérieur planétaire.

Les propriétés absorbantes et diffusantes de la poussière affectent forte-
ment l’atmosphère des EGPs. Il devrait en résulter alors un rayonnement
réfléchi plus ou moins intense dans le visible et le proche infrarouge selon
la localisation de cette poussière dans l’atmosphère. De plus, la poussière est
susceptible de piéger d’autres éléments constituant les molécules absorbantes
de l’atmosphère, réduisant ainsi localement l’opacité de ces molécules et donc,
altérant le profil de température. La figure 5.4 montre l’effet de la poussière
(ici sous forme de silicate MgSiO3 qui suit la courbe de condensation ) sur le
spectre réfléchi de τ Boo B : on y voit notamment l’augmentation du flux entre� 4000 et � 8000 Å, et aussi la réflexion de certaines signatures spectrales de
l’étoile τ Boo A par l’atmosphère planétaire, comme la raie Hβ à 4860 Å ou le
doublet Ca II à 3932 Å. Globalement, bien que la quantité de silicate formée
soit suffisante pour modifier le spectre en réflexion, elle n’est pas suffisante
pour diminuer ni l’opacité de H2O ni celle de TiO.

Plus généralement, le spectre montre que les motifs d’absorption stellaires
sont réfléchis par l’atmosphère de la planète dans la région UV proche, car il
s’agit de la région spectrale où la diffusion Rayleigh de H2 domine devant l’ab-
sorption. La remontée du flux en-dessous de 4220 Å est due à la dépendance
en λ�4 de la diffusion Rayleigh.

Une des conclusions de ce travail est que le flux de l’EGP éclairée par une
étoile parente est plus intense, dans les régions spectrales où la diffusion a lieu,
que celui d’un objet isolé. L’effet est d’autant plus marqué que la différence de
température entre le/la compagnon planétaire/naine brune et l’étoile centrale
est grande.
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FIG. 5.3: Profils de température d’un objet substellaire à Teff = 1835 K pour différents
modèles : en trait plein, pour un transfert radiatif détaillé (Seager & Sasselov, 1998), en
pointillé, avec la condition aux limites Teq en haut de l’atmosphère, en tiret, pour une
naine brune isolée.



50 5 - Aperçus des travaux existants de modélisation d’atmosphères des EGPs

FIG. 5.4: Spectre de réflexion stellaire et spectre thermique, à basse résolution, calculés
pour τ Boo. Le spectre du haut est celui de l’étoile τ Boo A. La courbe du bas, en trait
fin, correspond au cas où la poussière de silicate est incluse. La courbe en bas, en trait
plus épais, illustre le cas sans poussière. La courbe en tiret correspond à un corps noir
de température 1580 K.



Deuxième partie

Modèle d’équilibre radiatif





Sommaire
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8.1 Chauffage de la planète . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 68
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Chapitre 6

Hypothèse sur l’étoile et la
planète

Dans cette étude nous n’envisageons la présence que d’une planète géante
gravitant autour de l’étoile. L’objet planétaire est supposé en orbite parfaite-
ment circulaire. Comme nous nous intéressons à la détermination du profil
thermique moyen de l’atmosphère, les effets saisonniers dûs à l’inclinaison du
plan équatorial de la planète par rapport au plan orbital de la planète ne sont
pas considérés. Bien que certaines des planètes du tableau 3.1 possèdent des
excentricités variables, nous ne tenons pas compte de ce paramètre, qui peut
contribuer avec l’inclinaison du plan de rotation par rapport au plan orbital,
aux variations saisonnières de la structure thermique.

Il est vraisemblable que la planète soit en phase avec l’étoile, ce qui veut
dire que pour une révolution complète, la planète présente toujours la même
face à son étoile, comme c’est le cas pour la Lune autour de la Terre. On sup-
pose alors que l’énergie stellaire incidente sur la planète, stationnaire, est re-
distribuée sur toute la planète, côté sombre compris, par des processus at-
mosphériques dynamiques tels que les vents zonaux.

D’un point de vue énergétique, on suppose que la planète ne possède pas
de source d’énergie interne, ou tout au moins qu’elle est négligeable devant
le chauffage stellaire. On suppose que le flux d’énergie incident d’origine stel-
laire prédomine devant le flux d’énergie intrinsèque de la planète, si bien que
la structure thermique de l’atmosphère est due au chauffage stellaire et au re-
froidissement de l’atmosphère à travers les bandes d’absorption des espèces
moléculaires. Cette hypothèse peut être justifiée si la planète orbite près de
l’étoile, mais peut ne plus l’être si la distance orbitale augmente. Néanmoins,
les travaux de Guillot et al. (1996) indiquent le l’intensité du flux d’énergie
interne est relativement faible par rapport au flux stellaire après 8 milliards
d’années.
Dans le Système Solaire, la planète dont la source interne est la plus intense est
Jupiter. Celle-ci est du même ordre que l’énergie solaire qu’absorbe la planète
à 5 UA. Pour une planète comme 51 Peg b, orbitant 100 fois plus près de son
étoile, un tel flux est négligeable devant le flux stellaire incident. Si on peut
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raisonnablement considérer qu’après 8 Ga, la luminosité de 51 Peg b est sem-
blable à celle mesurée dans Jupiter (� 5 � 1024 erg s�1), alors le rapport de
l’énergie interne de la planète à l’énergie stellaire incidente serait de l’ordre de
1/10000.
Les effets de marées de l’étoile primaire sur la planète sont aussi négligés. Le
mouvement de matière exercé par les forces de marée sur l’ensemble de la
planète et qui est dominant dans l’axe étoile-planète dissipe de l’énergie de
nature gravitationnelle, qui contribue à l’énergie intrinsèque de la planète.

Les modèles ont été calculés pour une planète de 1 rayon jovien (RJ) et de
1 masse jovienne (MJ). Cependant, des simulations ont aussi été faites pour 51
Peg b avec les masses 0.5 MJ et 2 MJ.

L’étoile au centre du système est de type solaire pour toutes les planètes
modélisées dans le cadre de ce travail. Sa masse est de 1 M�, son rayon de
1.2 R�, et sa température effective d’environ 5770 K. Ce sont en réalité les
valeurs caractéristiques de 51 Peg A. Nous supposons le spectre de l’étoile
similaire à celui du Soleil. Le flux stellaire a été alors calculé d’après les valeurs
de la température de brillance du disque solaire en fonction de la longueur
d’onde, données dans Pierce & Allen (1997). Cette approche est plus réaliste
que considérer un spectre de corps noir à 5770 K, bien que nous ne tenions
pas compte de la structure fine du spectre qui compte de nombreuses raies
atomiques.



Chapitre 7

Les bases du modèle

La modélisation de l’atmosphère planétaire nécessite trois éléments, essen-
tiellement :

– la composition chimique a priori
– un modèle d’atmosphère
– un code de transfert radiatif
L’atmosphère du modèle est limitée en bas par un nuage optiquement

épais dont on définira la nature chimique et les propriétés optiques. Au-dessus
de ce nuage, l’atmosphère est supposée purement gazeuse et non polluée par
de la poussière. L’inclusion de la poussière aurait une influence certaine sur
la diffusion et l’absorption du rayonnement stellaire incident, de même que
sur le flux thermique émergent dans l’infrarouge lointain. Ceci impose donc
comme seule source de diffusion la diffusion Rayleigh par le gaz. Quant à
l’absorption, elle est assurée par les bandes spectrales des espèces gazeuses,
et varie fortement avec le niveau de pression considéré. La composition chi-
mique de cette région sera discutée, avec pour base des considérations sur les
abondances élémentaires dans la nébuleuse solaire primitive.

7.1 composition chimique de l’atmosphère gazeuse

Le chauffage stellaire et l’émission thermique sont fortement dépendants
de la composition chimique de l’atmosphère, pour laquelle les opacités sont
calculées.

En l’absence d’information sur le mode de formation de la planète, les
abondances élementaires de l’atmosphère de l’exoplanète sont considérées
comme solaires. L’atmosphère conserve en nombre relatif les éléments
présents dans la nébuleuse stellaire. Les travaux de Anders & Grevesse (1989)
constituent une référence fiable en ce qui concerne l’abondance des éléments
dans le Système Solaire. Cette compilation rassemble les données acquises à
la fois des météorites, de la photosphère, de la couronne et du vent solaire.
Cette référence est couramment utilisée, notamment dans la modélisation
des planètes extrasolaires et des objets substellaires en général. Ce sont donc
ces valeurs d’abondance qui vont servir à dresser la composition chimique
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Elément Abondance (atomes/106 Si)
1H 2.79� 1010

2He 2.72� 109

6C 1.01� 107

7N 3.13� 106

8O 2.37� 107

12Mg 1.07� 106

14Si 106

16S 5.16� 105

26Fe 9� 105

TAB. 7.1: Abondance des éléments classés par Z croissant, en nombre d’atomes pour
106 atomes de Si. Les valeurs sont celles de Anders & Grevesse (1989).

de l’atmosphère des objets modélisée dans le cadre de ce travail. La table
7.1 répertorie les nucléides, par Z croissant, dont l’abondance solaire est
supérieure ou égale à 0.5 fois celle du silicium (Si). Ce critère fixe une limite
supérieure sur le nombre sources d’opacité en phase gazeuse à prendre en
compte dans le modèle. Cette liste comprend, plus précisément, d’une part
les atomes constitutifs des espèces moléculaires attendues dans l’atmosphère,
et d’autre part les éléments réfractaires susceptibles de se combiner pour
condenser potentiellement sous une forme moléculaire plus complexe dans
l’atmosphère. Ces valeurs incluent aussi l’abondance des isotopes naturels de
chacun des éléments. Elles sont données pour 106 atomes de silicium.

Dans le Système Solaire, des mesures ont montré que les abondances de
certains éléments dans l’atmosphère de Jupiter ne sont pas solaires. Ceci est
dû en partie aux mécanismes de formation de la planète. Les phénomènes
dynamiques atmosphériques peuvent être aussi responsables des écarts aux
fractions molaires représentatives de la nébuleuse solaire.

Les espèces moléculaires les plus abondantes attendues dans l’atmosphère
sont rassemblées dans la Table 7.2. Parmi toutes ces molécules, certaines ne
sont pas retenues, soit parce quelles sont spectroscopiquement inactives, soit
parce quelles ne possèdent pas de bandes d’absorption suffisamment fortes
pour jouer un rôle déterminant dans le budget radiatif.

Plus précisément, l’hydrogène se trouve sous la forme d’abord de H2, puis
de H2O, H2S et CH4. Le carbone se partage entre les constituants moléculaires
CO et CH4. Selon le critère retenu pour le choix des molécules constituant
l’atmosphère, l’oxygène se trouve sous la forme de CO et H2O. En estimant
l’abondance de chacun de ces espèces moléculaires, nous justifierons plus loin
pourquoi nous négligeons la présence de CO2 dans l’atmosphère. Le soufre
enfin est principalement présent sous forme de H2S (détecté par Galileo). Le
sulfure d’hydrogène H2S présente des bandes intenses (2ν2, ν1 et ν3) autour
de 2500 cm�1 et pourrait a priori contribuer à l’absorption dans l’infrarouge
(Fig. 7.1).

L’intensité de ces trois bandes s’évalue à Stot = 3.6 � 10�20 cm moléc�1

à 296 K (Lechuga-Fossat et al., 1984) sur une largeur �σ = 500 cm�1(Bykov
et al., 1994). Dès lors l’absorption moyenne sur cette largeur est Stot=�σ '
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FIG. 7.1: Spectre d’absorption de H2S dans l’infrarouge (Bykov et al., 1994).

7� 10�23 cm2 moléc�1. Bien que cette valeur soit comparable à celle fournie
par la vapeur d’eau dans cette région spectrale (voir Fig. 11.2) , H2S est environ
50 fois moins abondant que l’eau pour une composition solaire et peut donc
être négligé. H2S a donc été exclue des calculs d’opacité du modèle.
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Molécule Rapport Source des données spectrales γ0 (cm�1 atm�1) n
d’abondance

H2 0.85 Borysow et al. (1989)
Borysow & Frommhold (1989, 1990)
Zheng & Borysow (1995)

He 0.15 Borysow et al. (1989)
Borysow & Frommhold (1989)

H2O (1) Partridge & Schwenke (1997) 0.080 0.85
CO (1) ce travail 0.060 0.70
CH4 (1) TDS (Tyuterev et al., 1994) 0.071 0.55

Fink et al. (1977)
Strong et al. (1993)

N2 (2) (3)
NH3 (2) 0.075 0.73
H2S 3.6�10�5 (3)
PH3 6.2�10�7 GEISA (Jacquinet-Husson et al., 1998) 0.093 0.73

(1) déterminé à partir de l’équilibre chimique entre CO, CH4 et H2O avec H2O + CO = 1.42� 10�3 et CH4 + CO = 6.03� 10�4

(2) déterminé à partir de l’équilibre chimique entre N2 et NH3 avec 2N2 + NH3 = 1.88� 10�4

(3) pas de calcul raie-par-raie

TAB. 7.2: Composition atmosphérique et données moléculaires.
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La composition atmosphérique est dominée par les molécules H2 et par
les atomes He. Les fractions respectives des deux composants sont respective-
ment 0.85 et 0.15. Les composants mineurs sont les molécules plus complexes,
structurées autour du carbone, de l’oxygène et de l’azote. L’oxygène est es-
sentiellement sous la forme H2O et CO, le carbone sous la forme CO et CH4,
l’azote se présente soit sous la forme N2, soit sous la forme d’ammoniac NH3.
La prédominance de l’une ou l’autre de ces espèces chimiques est contrôlée
par l’équilibre thermochimique.

Les réactions d’équilibre thermochimiques mettant en jeu les composants
moléculaires mineurs sont les suivantes :

CO + 3H2 () H2O + CH4 (7.1)

N2 + 3H2 () 2NH3 (7.2)

De plus, la conservation des éléments s’écrit :

qH2 O + qCO = qO (7.3)

qCH4
+ qCO = qC (7.4)

qNH3
+ 2qN2

= qN (7.5)

En tant que molécule homonucléaire, N2 ne possède pas de transitions
roto-vibrationnelles (rotationnelles-vibrationnelles) et ne nécessite pas d’être
inclue dans le modèle. Si elle était suffisamment abondante à haute pression,
les collisions avec H2 et He notamment pourraient donner lieu à l’apparition
d’un moment dipolaire induit qui pourrait absorber le rayonnement dans l’in-
frarouge lointain. L’azote étant partagé entre N2 et NH3 selon la réaction 7.2,
le calcul à l’équilibre thermochimique montre que N2 prédomine devant NH3

pour des Jupiter chauds de température effective� 1300 K. Même aux faibles
températures dans la troposphère supérieure, l’abondance attendue de NH3

est trop faible pour altérer substantiellement, si ce n’est le spectre , en tout cas
le profil de température de la planète.
Néanmoins, dans certaines bandes spectrales, l’ammoniac est un traceur des
niveaux profonds et chauds de l’atmosphère des planètes géantes de notre
système. L’ammoniac est le quatrième constituant atmosphérique le plus
abondant des atmosphères observables de Jupiter et Saturne, après l’hy-
drogène, l’hélium et le méthane. Son rapport d’abondance est attesté par la
présence de nombreux motifs spectraux en absorption dans les spectres in-
frarouges de ces planètes. Notamment dans la région à 4 µm, l’absorption
de l’ammoniac qui y est observé, provient d’abord de la bande du système
3ν2/ν2 + ν4 de NH3. Cette région est particulièrement intéressante dans Ju-
piter et Saturne puisque c’est une région spectrale de transparence relative,
où l’absorption par les nuages est faible, et qui permet ainsi de sonder les
niveaux profonds de ces planètes. Dans l’atmosphère des Jupiter chauds au
contraire, le domaine de température attendu devrait empêcher la présence de
NH3 en abondance significative, et à l’absence de signatures dans les spectres
émergents.
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L’atmosphère du modèle est donc composée des gaz majeurs : hydrogène
et hélium, et des gaz mineurs : H2O, CO, CH4 et NH3. Bien que CH4 soit inclus
dans le modèle, on peut noter que la température attendue (Teff ' 1200 K)
dans l’atmosphère des planètes orbitant très près de l’étoile centrale (comme
51 Peg b) devrait favoriser CO par rapport à CH4, d’après la réaction 7.1.

Munis de cela et d’un profil de température T(P), les fractions molaires
des composants chimiques peuvent être calculés dans toutes les couches de
l’atmosphère du modèle dans l’hypothèse d’équilibre thermochimique.

7.2 Nature des nuages au bas de l’atmosphère

7.2.1 Généralités

La formation nuageuse est un problème complexe de la physique at-
mosphérique. Mais il est très important d’identifier les processus physico-
chimiques qui conduisent à la formation des nuages dans l’atmosphère. En
effet, les nuages influent sur la structure thermique de l’atmosphère ainsi que
sur l’albédo de la planète, en atténuant ou en augmentant le flux stellaire
réfléchi. On comprend aisément qu’un nuage très refléchissant en haut de l’at-
mosphère réfléchit plus de lumière qu’un nuage ayant les mêmes propriétés
optiques mais situé plus en profondeur. Dans l’infrarouge particulièrement, le
rayonnement stellaire incident qui pénètre une atmosphère non contaminée
par de la poussière ou par des couches nuageuses est absorbée avant d’être
réfléchie par un nuage en profondeur.

Lorsque l’équilibre thermochimique est satisfait, la condensation des
éléments réfractaires, en phase solide ou liquide, varie beaucoup plus vite en
fonction de la température qu’en fonction de la pression puisque la constante
de réaction varie comme e��H=T (�H est l’enthalpie de formation) et comme
une puissance α de la pression, Pα. Il est donc naturel de préciser la région
de formation des condensats en terme de température plutôt qu’en terme de
pression.

Dans la troposphère, la température décroit avec l’altitude. Différents
éléments réfractaires peuvent alors condenser successivement. Ti, Al, Zr et
V condensent entre 2000 et 2500 K. Plus haut, donc à des températures plus
faibles apparaissent les condensats de fer Fe, de silicium Si et magnésium
Mg. Fe et les silicates de magnésium condensent au-dessus de 1500 K aux
pressions considérées (� 1 bar). Parmi ces éléments lourds, le nuage de fer
est le plus profond. Au-dessus, on trouve les nuages de silicate : la forstérite
Mg2SiO4 et l’enstatite MgSiO3. Finalement, le Si restant après la formation
de ces nuages peut condenser en quartz SiO2. En ce qui concerne les Jupi-
ter chauds, la température attendue dans la troposphère ne descend pas au-
dessous de 500 K ; par conséquent, les espèces gazeuses mineures, eau et am-
moniac en particulier, pour lesquels les points de condensation sont inférieurs
à 300 et 200 K respectivement, ne condensent pas dans l’atmosphère. Ceci n’est
pas le cas dans les planètes géantes du Système Solaire, plus froides.

Dans notre modèle, une unique couche nuageuse optiquement épaisse
couvre la planète entière. Le nuage est caractérisé par une seule taille de parti-
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cule. Bien qu’il existe sans nul doute une distribution de la taille des particules
(Burrows et al., 1997), elle est complètement inconnue à ce jour en l’absence de
données précises des processus microphysiques qui gouvernent la structure
nuageuse dans l’atmosphère de ces objets.

Le nuage possède une réflectivité variable avec la longueur d’onde, que
l’on calcule à partir des propriétés optiques du matériau et de la taille de par-
ticule. Il constitue la limite inférieure de notre modèle. Les processus d’ab-
sorption et de diffusion à l’intérieur de ce nuage ne sont pas étudiés ici.

7.2.2 Réactions de condensation

La formation du nuage de fer ou de silicates est susceptible de se produire
en suivant les réactions nettes :

Fe(g) () Fe(s,l) (7.6)

2Mg + SiO + 3H2O () Mg2SiO4(s)+ 3H2 (7.7)

Mg + SiO + 2H2O () MgSiO3(s)+ 2H2 (7.8)

SiO + H2O () SiO2(s)+ 2H2 (7.9)

Les indices g,s et l indiquent respectivement la phase vapeur, solide et liquide.

En considérant des abondances élémentaires solaires , les niveaux de
température de condensation sont 1950 K pour Fe, 1800 K pour Mg2SiO4, 1750
K pour MgSiO3 et 1650 K pour SiO2. Dans ces réactions, la plupart du SiO est
consommé pour former les nuages de Mg2SiO4 et MgSiO3. La partie de SiO
restant permet alors la formation d’un nuage de SiO2 très près du niveau de
condensation de MgSiO3. Nous n’avons pas inclus le nuage de quartz dans
notre modèle à cause de l’absence de bonnes données spectroscopiques dans
le visible et proche-infrarouge. Les courbes de condensation de Fe, Mg2SiO4 et
MgSiO3 pour une abondance solaire élémentaire sont visibles sur la figure 7.2.

Les données thermochimiques, notamment l’entropie et l’enthalpie de for-
mation, impliquées dans le calcul des niveaux de condensation des nuages,
sont tirées des JANAF thermochemical tables (Chase et al., 1985).

Les profils d’équilibre de condensation des espèces retenues dans le
modèle se calculent en utilisant la loi d’action de masse. L’illustration de la
méthode est appliquée à la réaction 7.8, par exemple.
A une température T, l’énergie libre de formation de la réaction s’écrit :�GÆ

f (T) = �HÆ
f (T)� T�SÆf (T) (7.10)

où �HÆ
f et �SÆf sont, respectivement, l’enthalpie libre et l’entropie libre de for-

mation de la réaction. A l’équilibre, on a : �GÆ
f (T) = �RT ln Kp où Kp est la

constante de réaction. Kp s’exprime en fonction des pressions partielles pi des
constituants i ou en fonction de leur abondance respective qi et de la pression
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FIG. 7.2: Courbes de condensation des composés condensables retenus dans le modèle.
On a donné aussi les courbes de condensation de l’eau et de l’ammoniac, pour compa-
raison.

totale P :

Kp = p2
H2

pMg pSiOp2
H2O

(7.11a)= q2
H2

qMgqSiOq2
H2 O

1

P2
(7.11b)

En combinant 7.10 et 7.11b, on obtient donc le profil de condensation T(P)
de MgSiO3 en résolvant (par itérations successives) :

Tc = �GÆ
f (Tc)
R

1

ln

�
qMg qSiO q2

H2 O

q2
H2

P2

� (7.12)

Ajoutons quelques commentaires concernant le fer et les silicates
réfractaires. Le fer en phase vapeur condense sous forme métallique (solide)
jusqu’à 1800 K. Ensuite il devient liquide. D’autre part, Le fer métallique peut
être oxydé par la vapeur d’eau à basse température selon la réaction :

Fe(s)+ H2O () FeO(s)+ H2 (7.13)
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Mais la condensation de FeO (wuestite) n’est pas susceptible de se produire
au-delà de 400 K pour des abondances élémentaires solaires. Pour des Jupi-
ter chauds, on peut judicieusement supposer que la wuenstite ne peut pas
constituer un nuage dense au bas de l’atmosphère en tant que limite physique
inférieure du modèle. Les condensats de MgSiO3 et Mg2SiO4 sont reconnus
pour être les formes de réfractaires de magnésium et silicium les plus impor-
tants. De plus, les calculs montrent qu’ils restent présents à basse température
sans transformation chimique.
Les raisons sus-citées expliquent que l’on retienne ces composants pour
modéliser la couche nuageuse homogène au bas de l’atmosphère.

7.3 Synoptique du modèle

Le schéma du modèle d’atmosphère est représenté dans la figure 7.3.
Les couches atmosphériques sont chauffées par le rayonnement stellaire inci-
dent, grâce aux transitions rotationnelles-vibrationnelles des constituants en
phase gazeuse, et aussi par l’intermédiaire de l’absorption induite par colli-
sions (CIA) de H2-He et H2-H2. Ce rayonnement est diffusé par le gaz par
diffusion Rayleigh, qui constitue la seule source de diffusion du modèle, en
l’absence de particules solides diffusantes comme la poussière. Une partie du
flux incident est alors réfléchi par le nuage opaque au bas de l’atmosphère, de
réflectance variable. L’énergie absorbée est distribuée uniformément sur toute
la planète, dont l’atmosphère est supposée subir des mouvement dynamiques
verticaux et horizontaux.
L’atmosphère rayonne ensuite son énergie vers l’espace, dans l’hypothèse de
l’équilibre thermodynamique local (ETL).

La structure thermique résulte donc de l’équilibre, dans chaque couche
atmosphérique, entre le chauffage par le flux stellaire incident, et le refroidis-
sement de l’atmosphère elle-même.

Le transfert du rayonnement dû à l’étoile et dû au refroidissement at-
mosphérique est développé dans le chapitre suivant.

On s’intéressera aussi au flux thermique émergent de la planète, ainsi
qu’au flux réfléchi, dont une partie contient la fraction du flux non absorbée
par les gaz atmosphériques et diffusée par processus Rayleigh. La limite
supérieure du modèle ne correspond pas exactement au niveau d’opacité
0, malgré les faibles pressions de cette région. Quelques couches tampons
ont été introduites pour simuler l’interface entre l’atmosphère et le milieu
planétaire/interstellaire.
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Chapitre 8

Transfert radiatif : calcul des
opacités

Pour déterminer le profil de température sur la grille de pression, le cal-
cul du flux total algébrique dans l’atmosphère est requis. Ce flux peut se
découpler en deux contributions : le flux stellaire reçu par la planète, donnant
le chauffage atmosphérique, et le flux thermique responsable du refroidisse-
ment. Ainsi F = FIR � F?. Nous supposons que l’atmosphère est en équilibre
radiatif. La condition immédiate qui doit être vérifiée à chaque niveau de pres-
sion p est :

dF

dp
(p) = d(FIR� F?)

dp
(p) = 0 (8.1)

où FIR est le flux thermique infrarouge net “montant” (des couches profondes
aux couches externes du modèle), émis par l’atmosphère et F? est le flux
stellaire net “descendant”. Comme précisé au chapitre précédent, la source
d’énergie interne est supposée beaucoup plus faible pour les Jupiter chauds
que le chauffage externe. Comme la contribution du flux est intégrée sur les
angles azimuthal et zenithal, la résolution de l’équation de transfert est réduite
à un problème à une dimension.

Le flux net Fν = R
4π Iν cosθd
 est calculé en résolvant l’équation générale

de transfert radiatif

dIν = �Iν(τν)�1� Sν
Iν

�
dτν

cosθ
(8.2)

où Iν est la radiance spectrale au nombre d’onde ν, τν la profondeur optique,
Sν la fonction source (égale à la fonction de Planck en l’absence de diffusion)
et θ l’angle zénithal.
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8.1 Chauffage de la planète

Nous avons vu précédemment que le spectre stellaire considéré ici est
le spectre solaire. L’absorption du flux stellaire par l’atmosphère planétaire
est calculé entre 1700 et 25000 cm�1. La région spectrale en-dessous de 1700
cm�1 ne représente que 0.3 % de l’énergie totale. Elle est donc négligée. Au-
delà de 25000 cm�1, la fraction de l’énergie totale est de 9 %. Dans le modèle,
on suppose que les photons d’origine stellaire sont réfléchis par diffusion Ray-
leigh et non absorbés dans l’atmosphère, et par conséquent ne participent pas
au bilan radiatif de l’atmosphère. Ce point est discuté plus en détail dans la
section 13.2.

On suppose que la contribution stellaire au chauffage atmosphérique
est redistribuée horizontalement “sur” la planète dans son intégralité. Nous
avons utilisé une géométrie plan-parallèle, fournissant la symétrie cylindrique
pour la résolution de l’équation de transfert. Ce travail se concentrant sur la
structure thermique moyenne de l’atmosphère, le flux stellaire stationnaire reçu
par la planète sur la face éclairée est moyenné sur le temps et l’espace. Le flux
stellaire incident en haut de l’atmosphère devient :

F?(σ) = 1

4
π I?(σ)�R?

d

�2

(8.3)

σ est le nombre d’onde, Iσ l’intensité spectrale émise par l’étoile, R? le rayon
de l’étoile et d la distance étoile-planète.

Le facteur 1/4 provenant de la moyenne décrite plus haut. Le flux stel-
laire incident illumine la planète selon une section équivalente égale à πR2

p,
où Rp est le rayon de la planète. L’énergie est alors redistribuée sur la surface
planétaire 4πR2

p. Le rapport des deux termes donne 1/4.
L’atmosphère est supposée ne pas contenir de particules diffusantes au-

dessus du nuage, si bien qu’on considère seulement la diffusion Rayleigh,
exercée principalement par H2 et He. La contribution élémentaire τRay à l’opa-
cité inhérente à la diffusion Rayleigh peut s’écrire (voir Annexe I) :

dτRay = 2.76� 109

g

dP

µ

C1

λ4

�
1 + C2

λ2
+ C3

λ4

�
(8.4)

où λ est la longueur d’onde enµm, P la pression en bar,µ la masse moléculaire
moyenne en g, et g l’accélération de la gravité en cm s�2, avec C1 = 169.198�
10�10 µm�4, C2 = 252.595� 10�12 µm�2 et C3 = 947.598� 10�15 µm�4. Les
coefficients ont été choisis pour une atmosphère de H2 et He en abondance
élémentaire solaire. Les indices de réfraction pour H2 sont tirés de Pryor et al.
(1992), et pour He de Chan & Dalgarno (1965). Ils conduisent au calcul de C1,
C2 et C3.

Dans les atmosphères planétaires où la diffusion Rayleigh prend place,
la diffusion Raman est principalement efficace pour réduire l’albédo
géométrique dans l’ultraviolet (Belton et al., 1971), en-dessous de 0.4 µm plus
précisément. Elle n’est pas traitée ici car l’on ne prend pas en compte le rayon-
nement ultraviolet pour le calcul des opacités (voir plus loin).
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Il n’existe pas de solution analytique pour l’équation de transfert dans le
cadre de cette atmosphère diffusante puisque l’albédo de simple diffusion est
différent selon la couche atmosphérique. Par conséquent, la transmittance et
la réflectance diffuses de chaque couche sont calculées dans l’approximation à
deux faisceaux. En utilisant de plus la méthode “par addition”, le flux montant
et descendant peut être déterminé à chaque niveau, en tenant compte de la
réflectance du nuage à la limite inférieure de l’atmosphère (calculée comme
expliqué au chap. 9).

8.2 Refroidissement de la planète

L’émission thermique de la planète est calculée entre 20 et 15300
cm�1 (0.65-500 µm). Le choix de cet intervalle spectral est acceptable pour
l’étude des Jupiter chauds, de température effective 1200-1300 K. Il devrait être
encore plus favorable pour un calcul précis du refroidissement des planètes
plus froides.

L’intensité émise par l’atmosphère à un niveau τν est donnée par :

Iν(τν) = Z τCl
ν

τν

Bν exp

 �τ 0
ν � τν
cosθ

!
dτ

0
ν

cosθ
� Z τν

0
Bν exp

 �τν � τ 0
ν

cosθ

!
dτ

0
ν

cosθ

(8.5)

où Iν et Bν sont respectivement l’intensité du rayonnement et la fonction de
Planck (égale à la fonction source) à la température T(τν) du niveau d’opacité
τν, τCl

ν est la profondeur optique en haut du nuage, et θ est l’angle zénithal.
On néglige la diffusion Rayleigh puisque le flux n’est calculé qu’au-delà de
0.65 µm (dans la gamme de longueur considérée, l’efficacité de la diffusion
Rayleigh est relativement faible puisqu’elle varie en 1=λ4). Ceci est justifié car
la majeure partie de l’émission thermique a lieu au-delà de 1 µm et τRay '
0.1 à 10 bar. On suppose l’équilibre thermodynamique local (ETL) établi dans
toute l’atmosphère, et donc Sν(T) = Bν(T).

Le flux spectral net Fν = R
4π Iν cosθd
 peut s’écrire à partir de l’équation

8.5 de la manière suivante :

Fν(τν) = 2π
Z τCl

ν

τν

Bν[T(τ 0
ν)℄E2(τ 0

ν � τν)dτ 0
ν (8.6)� 2π

Z τν

0
Bν[T(τ 0

ν)℄E2(τν � τ 0
ν)dτ 0

ν+ 2πBν(TCl)E3(τCl
ν � τν)

où En(τν) = R1
1

exp(�τνt)
tn dt est l’intégrale exponentielle d’ordre n. L’usage

des intégrales exponentielles permet de s’affranchir de l’intégration en angle.
TCl est la température “équivalente” du nuage ; elle permet de fixer le flux
d’énergie net à la limite inférieure. TCl impose que le flux d’énergie montant
au niveau du haut du nuage est égal au flux d’énergie absorbée (c-.à-d. non
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réfléchi) par la couche nuageuse optiquement épaisse, bien que le transfert
radiatif dans le nuage ne soit pas traité.

En indexant les niveaux atmosphériques de la grille de pression à partir du
bas à i = 1 jusqu’en haut de l’atmosphère à i = n, le flux net au niveau d’opa-
cité τ (monochromatique ; l’indice référant à la fréquence est omis à partir de
maintenant pour des raisons de clarté d’écriture) s’écrit :

F(τ) = n�1

∑
i=1

Fi(τ) + F0(τ) (8.7)

où Fi(τ) représente la contribution de la couche i, située entre les niveaux i
et i + 1, et F0(τ) la contribution de la couche nuageuse. Pour préciser la va-
riation de la température à l’intérieur d’une même couche, qui peut être non
négligeable particulièrement dans les couches épaisses du bas du modèle, on
linéarise la fonction de Planck en fonction de la profondeur optique τ :

B(τ) = ai+1 + (ai � ai+1) τ � τi+1

τi � τi+1
(8.8)

où ai et τi sont respectivement la valeur de la fonction de Planck et l’opacité
au niveau i. Un calcul fastidieux conduit à l’expression suivante de Fi(τ) :

Fi(τ) = ai+1[2E3(jτ � τi+1j)℄� ai[2E3(jτ � τij)℄ (8.9)+ (ai � ai+1) ����2E4(jτ � τij)� 2E4(jτ � τi+1j)
τi � τi+1

����
F0(τ) = 2E3(τCl � τ) (8.10)



Chapitre 9

Réflectance du nuage au bas
de l’atmosphère

Les constantes optiques, et en particulier les indices complexes de
réfraction, de Fe, Mg2SiO4 et MgSiO3 proviennent des travaux de Pollack et al.
(1994). Elles sont issues d’une combinaison de mesures en laboratoire et d’un
modèle théorique asymptotique. Les indices réels et imaginaires, tabulés entre
0.4 µm et 6 µm, servent alors à estimer les propriétés de diffusion, en utili-
sant basiquement la théorie de Mie pour les particules sphériques à travers la
routine numérique MIEV0 (Wiscombe, 1980). Cette dernière fournit l’albédo
de simple diffusionω et le facteur d’asymétrie g qui servent à déterminer la
réflectance du nuage, avec l’hypothèse d’un nuage semi-infini. Le transfert de
chaleur par rayonnement à l’intérieur du nuage n’est pas inclus.

L’albédoω représente la fraction du rayonnement qui est diffusé par rap-
port au rayonnement absorbé+diffusé. Le facteur d’asymétrie g = hcosθi
rend compte de l’asymétrie de la diffusion. Une particule aura en effet ten-
dance à renvoyer plus de lumière dans une direction plutôt que dans une
autre direction. g % de la lumière (à λ donné) est diffusé vers l’avant et (1-g)
% est diffusé vers l’arrière (Fig. 9.1).

On peut déterminer une réflectance équivalente � des nuages qu’on peut
calculer dans l’approximation à deux faisceaux pour une diffusion isotrope :

R = 1� (1�ω)1=2

1 + (1�ω)1=2
(9.1)

Une atmosphère < finie > mais optiquement épaisse d’albédo R (en haut
du nuage) réfléchit le rayonnement de la même manière qu’une atmosphère
semi-infinie. Dans un tel cas, l’albédo peut être comparé de façon analogue
à un albédo de sol (< ground albedo >). De plus, pour simplifier encore
le problème, on peut ramener le problème de la diffusion anisotrope à un
problème de diffusion isotrope. On considère que, lors d’une diffusion simple
par une particule, la fraction gω du rayonnement n’est pas diffusé (et continue
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g    Iω

ω
absorbé

ω(1-g)     I

(1-      ) I

I

FIG. 9.1: Illustration du facteur d’asymétrie, lié à la diffusion non isotrope du rayon-
nement par une particule. I est l’intensité du rayonnement incident interagissant avec
la particule. Voir le texte pour une explication détaillée.
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vers l’avant) et que la fraction (1 � g)ω l’est isotropiquement. On introduit
alors un albédo équivalentω0 de diffusion isotrope donné par :

ω
0 = (1� g)ω

1� gω
(9.2)

En introduisant l’expression de ω
0

donnée par Eq. 9.2 dans Eq. 9.1, la
réflectance du nuage devient :

R = p
1� gω�p1�ωp
1� gω+p1�ω (9.3)

La taille du grain a été choisie en accord avec les résultats obtenus par Mar-
ley et al. (1999) dans le cadre d’une modélisation d’une atmosphère “quiescen-
te”, c.-à-d. une atmosphère non turbulente. La valeur de cette taille est fixée
par conséquent à 30 µm, ce qui correspond au rayon maximal des particules à
proximité de la base du nuage de leur modèle.
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Chapitre 10

Méthode numérique

La grille de pression du modèle s’étend de 10�5 bar au niveau de pression
supérieur de la couche nuageuse, comprise typiquement entre 1 et 10 bars.
Elle est décomposée en 10 couches par décade de pression. Au-dessus du haut
du modèle, quatre couches supplémentaires allant jusqu’à 10�7 bar agissent
comme des couches tampons qui simulent la matière entre l’atmosphère et le
milieu interplanétaire. A plus haute pression (entre 10 et 30 bar), les couches
atmosphériques les plus profondes (entre 10 et 30 bar) sont plus minces et
ont une épaisseur de 1 bar chacune, environ. En effet, dans cette région de
pression, les couches sont optiquement épaisses. Dans ce cas, la méthode de
transfert du flux radiatif employée ici conduit à des instabilités que l’on réduit
en diminuant l´epaisseur des couches.

Un profil thermique initial est utilisé comme profil d’entrée pour le cal-
cul des opacités monochromatiques à chaque niveau de l’atmosphère, qui
possède alors tous les composants chimiques sélectionnés d’après leur abon-
dance et leurs propriétés spectroscopiques, liées à l’absorption du rayonne-
ment (visible et infrarouge). On utilise de préférence un profil qu’on suppose
proche du profil solution, et ce, pour limiter autant que possible le nombre
d’itérations. Une itération dans ce contexte correspond au calcul des opa-
cités monochromatiques, pour le chauffage et le refroidissement de la planète,
ainsi qu’à l’estimation des rapports d’abondance des différents constituants
moléculaires à chaque niveau de pression. Les valeurs de ces rapports de
mélange sont calculés d’après les abondances élémentaires (Eqs. 7.3-7.5) et
une formulation de même type que 7.12, mais appliquée ici aux réactions
d’équilibre thermochimique des espèces moléculaires, toutes en phase ga-
zeuse.

L’opacité résultante est alors intégrée sur le spectre stellaire dans le do-
maine de fréquence discuté dans le chapitre 8. L’énergie du rayonnement stel-
laire, et plus précisément les taux de chauffage�

dT

dt

�? = mg

Cp

dF?
dp

(10.1)

(Cp est la chaleur spécifique de l’atmosphère) dans chaque couche, est alors
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déterminée. Rappelons que cette expression découle de l’hypothèse selon la-
quelle, d’une part, le transfert d’énergie se fait par rayonnement, qui se traduit
ici par l’équation :

ρ

m
Cp

dT

dt
= �dF?

dz
(10.2)

où ρ est la masse volumique de l’atmosphère, et d’autre part, que l’at-
mosphère est en équilibre hydrostatique :

dP

dz
= �ρg (10.3)

La distribution verticale des absorbants atmosphériques est telle que, initiale-
ment, les rapports d’abondance sont les mêmes à chaque niveau. L’hypothèse
d’équilibre radiatif implique que le flux d’énergie incident non réfléchi au bas
de l’atmosphère réapparait sous la forme d’un flux montant, constituant ainsi
la condition aux limites pour le bas de l’atmosphère : on peut le voir comme
une source interne, située en-dessous de la couche de nuages. Son flux est
donné par (1� R̄)FCl? . R̄ est la réflectance du nuage pondérée par le flux et FCl?
est le flux stellaire incident au niveau supérieur du nuage.

L’étape suivante consiste à estimer les opacités qui contribuent au refroi-
dissement dans l’infrarouge, calculé à partir du même profil d’entrée que celui
utilisé pour le chauffage des couches atmosphériques. Si l’on considère l’in-
tervalle de température effective attendue pour 51 Peg b, c-.à-d. 1100-1300 K
, le calcul des opacités monochromatiques entre 20 et 15350 cm�1 (0.65-500
µm) suffit. Ce domaine de fréquence pourra tout aussi bien s’appliquer aux
planètes d’orbite plus lointaine. Ce choix est aussi motivé par le souci de limi-
ter le temps de calcul de ces estimations, qui est long, compte-tenu de toutes
les raies à prendre en compte pour ce type d’objet où les bandes chaudes sont
excitées à cause de la proximité de la planète à l’étoile.

Connaissant le taux de chauffage et de refroidissement dans chaque
couche de l’atmosphère, on corrige la température en utilisant une méthode
itérative pour aboutir à la condition de l’équilibre radiatif :

mg

Cp

dF?
dP

(P) = mg

Cp

dFIR

dP
(P) (10.4)

L’écart en température duquel est corrigée la température d’une couche est
proportionnel à :

dF?
dP � dFIR

dP

max
�

dF?
dP , dFIR

dP

� (P) (10.5)

Quand la convergence est atteinte (elle nécessite quelques itérations, selon
que le profil d’entrée est proche ou éloigné du profil solution), un nouveau
profil de temperature est obtenu, pour lequel on recalcule les profils d’abon-
dance des espèces chimiques. La solution de la méthode itérative devant être
cohérente, ce nouveau profil thermique est réinjecté comme profil d’entrée
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dans l’étape de calcul des opacités, pour une nouvelle évaluation des taux
de chauffage et de refroidissement. Si nécessaire, il est remodifié jusqu’a ce
qu’une solution stable soit obtenue, plus précisément quand T(P) ne varie
plus d’une itération à l’autre à mieux que 1 %. Cette technique donne une
solution indépendante du profil de température initial. Les différentes étapes
de la méthode itérative sont schématisées dans l’organigramme de la figure
10.1.
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Chapitre 11

Composants atmosphériques
en phase vapeur

Qu’il s’agisse des espèces en phase gazeuse ou des condensats constituant
le nuage, seuls sont retenus les éléments dont l’abondance est supérieure ou
égale à 0.5 fois celle de Si, dans les proportions solaires. Avec ce critère de
sélection (voir Deuxième Partie pour plus de détails), on n’utilisera donc que
les spectres de raies de H2O, CO, CH4 et NH3.

Les sources d’opacité sont divisées en deux catégories : opacité induite par
collision de H2 et opacité due aux transitions rotationnelles-vibrationnelles
des espèces moléculaires mineures.

11.1 Spectres d’absorption induite par collisions de

H2

Dans leurs états d’énergie au repos, les molécules diatomiques homo-
nucléaires isolées telles que H2 et D2 ne possèdent pas de moments dipolaires
électrique permanent (statique ou vibrationnel) et sont par conséquent spec-
troscopiquement inactives en absorption dipolaire électrique vibrationnelle et
rotationnelle. D’un point de vue quantique, une transition, interdite normale-
ment par les règles de sélection à cause de la grande symétrie du système au
repos, peut être faiblement permise si la symétrie est détruite durant la colli-
sion. De telles molécules donnent alors naissance à une absorption induite par
collisions (CIA) à cause des moments dipolaires électriques transients induits
en elles par les interactions intermoléculaires, qui opèrent durant les collisions
à deux ou plusieurs molécules.

Dans les molécules linéaires de type H2, la branche Q (�J = 0) des bandes
vibrationnelles, normalement inexistante car interdite en l’absence de colli-
sion, apparait à haute pression. Les transitions vibrationnelles induites par
pression (ou collision) sont plus importantes. Il est nécessaire de les prendre
en compte dans les calculs de chauffage atmosphérique. Dans les planètes
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géantes du Système Solaire, où H2 et He sont les espèces dominantes (en
nombre) et où les pressions peuvent être élevées, l’absorption vibrationnelle-
rotationnelle induite par pression contrôle l’état thermique de l’atmosphère.

Les dipoles induits dépendent de la séparation intermoléculaire, de
l’orientation et de la séparation internucléaire des molécules individuelles
et sont donc modulés par les mouvements de translation des molécules,
mais aussi par leurs mouvements vibrationnels et rotationnels. Les absorp-
tions purement translationnelles se produisent dans les régions micro-onde
et infrarouge lointain, alors que l’absorption rotationnelle-translationnelle et
rotationnelle-vibrationnelle-translationnelle se produisent dans les régions IR
à plus hautes fréquences.

A la différence des dipoles induits provenant des collisions, les dipoles vi-
brants et tournants ne sont pas perturbés lors des collisions dans les molécules
isolées, mais les collisions perturbent le mouvement libre de ces molécules et
élargissent les raies spectrales qui lui sont associées.

Généralement, les spectres observé d’absorption induite par collision ne
révèlent pas la structure rotationnelle car les raies rotationnelles ont des ailes
fortement élargies par la pression et elles sont ainsi noyées les unes dans les
autres. Cette élargissement est du à la courte existence du moment dipolaire :
la largeur de la raie est inversement proportionnelle à la durée de la collision.
La largeur de la raie est à peu près égale à αc = 2πrm

u où rm et u sont respec-
tivement la distance de moindre approche et la vitesse de l’atome ou de la
molécule qui entre en collision. Cet élargissement n’est pas proportionnel à la
pression et les raies ne peuvent en aucun cas être résolues.

L’intensité de la bande induite par collision, au contraire, est proportion-
nelle à la pression du “perturbateur”, c’est-à-dire du gaz qui suscite l’appari-
tion d’un moment dipolaire induit dans la structure de la molécule cible (ab-
sorbeur). L’intensité de l’absorption dépend de la durée pendant laquelle le
dipole existe, et elle est donc proportionnelle au produit de la durée de la
collision par le taux de collisions. Le coefficient d’absorption volumique est
proportionnel à la densité des absorbeurs nA et à celle des “perturbateurs” nP.
C’est le même comportement que pour les ailes de raies élargies par pression.

Avec des informations sur les interactions multipolaires entre les
molécules, le moment dipolaire induit peut être calculé. Le coefficient d’ab-
sorption au premier ordre est donné par :

kA,P
n = π

3mc2

"�
α

∂QA

∂rA

�2 +�QA
∂α
∂rA

�2
# Z 1

0
r�6 exp

��V(r)
kT

�
dr (11.1)

QA est le moment quadrupolaire de l’absorbeur, rA est la séparation nucléaire,
α est la polarisabilité électrique, V(r) est le potentiel d’interaction, r est la dis-
tance entre l’absorbeur et le perturbateur, k est la constante de Boltzmann et T
est la température.

Nous avons inclus dans le modèle l’opacité due à l’absorption induite par
collisions des paires H2-H2 et H2-He.

Le spectre d’absorption induit par collisions de H2 est un spectre continu.
Il nous a été fourni par T. Guillot (communication privée). Il a été calculé dans
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un domaine de nombre d’onde qui s’étend de 0 à 18000 cm�1 (Borysow, 1996)
et pour des températures allant de 500 à 3000 K (Fig. 11.1). C’est un domaine
de température adéquat pour l’étude de la structure thermique des planètes
sélectionnées pour le modèle.

FIG. 11.1: Spectres d’absorption de H2 entre 500 et 3000 K.

Différentes bandes d’absorption sont prises en compte pour l’élaboration
du spectre : il s’agit des bandes rototranslationnelles de H2-H2 et H2-He, de
transition fondamentale 0 $ 1 pour H2-He et 00 $ 01 pour H2-H2 (Bory-
sow & Frommhold, 1990; Borysow et al., 1989) et leurs harmoniques, et enfin
des bandes chaudes 0-2, 0-3 pour H2-He, et 00-02 et 00-03 pour H2-H2 (Zheng
& Borysow, 1995; Borysow & Frommhold, 1989). Ces spectres synthétiques
reproduisent qualitativement de manière satisfaisante les mesures en labo-
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ratoire. Leur allure est variable selon la température et la longueur d’onde.
Bien que dominant dans l’infrarouge lointain, les spectres de H2-H2 et H2-
He présentent des intensités appréciables jusqu’à 12000 cm�1, nombre d’onde
au-delà duquel l’intensité décroit exponentiellement. Les bandes d’absorption
s’étalent à mesure que la température croit, ce qui entraine une augmentation
de l’opacité. On peut remarquer aussi pour H2-H2 une dérive du pic à 1000
cm�1 (à 500 K) avec la température : on le trouve à 1500 cm�1 à 1500 K, puis à
2000 cm�1 à 3000 K.

11.2 Spectres de raies des espèces moléculaires

Le modèle utilise un code de transfert raie-par-raie. Les raies des
différentes sources d’opacité retenues proviennent de banques de données in-
diquées pour chacune des espèces moléculaires. L’opacité monochromatique
est alors calculée en supposant un profil de Voigt (convolution d’un profil lo-
rentzien et d’un profil Doppler) pour chaque raie.

Pour limiter le temps de calcul, seules les raies dont l’intensité dépasse
une valeur limite Smin, correspondant à une opacité minimale au centre de la
raie de 0.05 à 1500 K, ont été retenues dans la base de données du modèle,
en tenant compte évidemment des abondances isotopiques relatives dans les
conditions solaires. Pour des abondances solaires, les rapports isotopiques de
l’hydrogène et de l’oxygène sont les suivants (Rothman et al., 1987) :

– Hydrogène : 1H (99.985 %) et 2D (0.002 %)
– Oxygène : 16O (99.762 %), 17O (0.038 %) et 18O (0.200 %)
L’opacité élémentaire monochromatique pour une couche d’épaisseur dz,

s’écrit formellement pour le constituant i

dτν = �S f (ν� ν0)qindz (11.2)

où ν0 est la fréquence au centre de la raie, S l’intensité de la raie, f le profil
lorentzien, qi le rapport de mélange de i, et ni la densité atmosphérique (en
nombre de molécules par cm3). L’équation d’équilibre hydrostatique dP =�ρgdz introduite dans l’équation 11.2 donne directement l’expression de dτν
pour la couche p,p+dp :

dτν = Sqi
dP

mg
NA f (ν � ν0) (11.3)

Au centre de la raie, le profil Lorentz communément exprimé en fonction
de la demi-largeur LorentzαL :

f (ν � ν0) = αL

π [(ν � ν0)2 +α2
L℄ (11.4)

prend une forme simple :

f (0) = 1

πγLP
(11.5)



11.2 Spectres de raies des espèces moléculaires 87

avec γL = αL=P, coefficient d’élargissement Lorentz. L’opacité s’écrit alors :

dτν = Sqi H1
L

πγLP1

dP

P
(11.6)

avec le nombre de Loschmidt L ' 2.68� 1019 moléc cm�3, H1 = RT1

mg échelle

de hauteur de l’atmosphère à T1 = 273 K, et P1 = 1 atm= 1.013 bar. Intégrée
entre deux valeurs extrêmales de la pression, Pmin et Pmax, l’opacité monochro-
matique s’écrit finalement :

τν = Sqi H1
L

πγLP1
ln

Pmax

Pmin
(11.7)

Pmax est la limite inférieure du modèle. Pmin est le niveau de pression au-delà
duquel le centre de la raie est dominé par l’élargissement Doppler, c’est-à-dire
quand :

αD = αL = γLPmin (11.8)

avec αD = ν0

c

q
2kT
mi

, largeur Doppler (mi est la masse moléculaire du consti-

tuant i). Pmin dépend, dans ce cas, de la fréquence ν0 au centre de la raie.
Néanmoins, on ne veut obtenir qu’une valeur approchée de Pmin. Puisque τν
est peu sensible à cette valeur, une variation d’un facteur 10 de Pmin n’en-
gendre qu’une variation de � 40 % de τν.

Le coefficient d’élargissement Lorentz dépend de la température selon la
loi

γL(T) = γ0

�
T0

T

�n

(11.9)

où n est l’exposant de dépendance en température. Ici, T0 est la température
de mesure des raies dans les conditions du laboratoire (conditions normales),
donc T0 = 296 K.

11.2.1 H2O

Les raies de l’eau sont tirées de la base de données développée par
Partridge & Schwenke (1997). Cette compilation est particulièrement bien
adaptée pour les applications astrophysiques et plus précisément pour les at-
mosphères stellaires, les naines brunes et les atmosphères planétaires chaudes
(Vénus, Jupiters chauds,. . .). Elle inclut 400 millions de raies des isotopes
1H16O1H, 1H17O1H, 1H18O1H et 1H16O2D.

Pour l’eau, γ0 = 0.08 cm�1 atm�1 à T0 et n = 0.85, conduisant à T = 1500
K à : γL ' 0.02 cm�1 atm�1 et Pmin est de l’ordre de 5� 10�2 bar. Avec H1 � 45
km pour une planète de type Jupiter, et qH2 O = 8.9� 10�4 supposée uniforme
entre Pmin et Pmax, on obtient une valeur de l’intensité minimale Smin des raies à
prendre en compte, pour τmin = 0.05 (d’après Eq. 11.7, les unités des variables
étant toutes converties en CGS) : Smin ' 4� 10�27 cm moléc�1.

Cette sélection conduit à un échantillon de 5.5� 106 de raies environ. Le
spectre d’intensité de H2O est représenté sur la figure 11.2.
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11.2.2 CO

Nous avons généré une liste de raies de CO qui comprend les bandes
fondamentales et leurs harmoniques 1-0, 2-0, 3-0, 4-0, et les bandes chaudes
associées, pour les cinq isotopes majeurs du monoxyde de carbone 12C16O,
12C17O, 12C18O, 13C16O, 13C17O. Nous avons retenu le même critère de
sélection d’intensité des raies que pour H2O, ce qui nous conduit à retenir
environ 5000 raies. Les positions de ces raies dans le spectre ont été estimées
d’après les coefficients de Dunham, générés par Guelachvili et al. (1983). Avec
ces critères, le spectre de CO est alors composé de quatre régions d’absorp-
tion, dans les intervalles de nombre d’ondeσ 1743-2319 cm�1, 3782-4360 cm�1,
5870-6420 cm�1, et 8100-8400 cm�1. L’intensité de ces raies a été calculée
d’après la formulation standard pour les molécules linéaires, c’est-à-dire en
utilisant les forces de bande et les facteurs de Herman-Wallis mesurés par Toth
et al. (1969) et Chackerian & Valero (1976). Les coefficients de Dunham et les
facteurs de Herman-Wallis sont des paramètres qui décrivent l’interaction des
niveaux de rotation et des niveaux de vibration de la molécule.Le spectre de
CO est comparé à celui de H2O dans la figure 11.2.

FIG. 11.2: Spectres de H2O et CO à 1500 K.

Les spectres de raies de H2O et CO sont exprimés dans la figure 11.2 en
terme de section efficace (en cm2 molec.�1). Les intensités des raies ont été ici
moyennées ( 1�σ ∑ Si) sur un intervalle �σ = 0.5 cm�1. En définitive, le spectre
de raie de CO est relativement réduit (quatre bandes de moins de 600 cm�1 de
largeur). Les raies de CH4 et NH3 sont retenues selon les mêmes règles de
sélection en intensité que pour l’eau.
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11.2.3 CH4

Le spectre de raie du méthane a été élaboré à partir de plusieurs sources
tirées de la littérature. Concernant les bandes en dessous de 6000 cm�1, un
catalogue de raies a été calculé grâce au code numérique TDS (Tyuterev et al.,
1994), dont l’usage est dédié à la détermination des données spectroscopiques
à haute résolution des molécules < toupies sphériques> (CH4, SiH4, GeH4,. . .).
Dans cet intervalle spectral, le spectre de raies inclut toutes les transitions ro-
vibrationnelles entre les cinq premiers niveaux de vibration (niveau fonda-
mental, dyad, pentad, octad et tetradecad) de 12CH4 et de l’isotope 13CH4.
L’intensité de chaque raie est finalement multipliée par l’abondance naturelle
de 12C et de 13C.

Le logiciel TDS ne permet pas de calculer les transitions au-dessus de 6200
cm�1. Par conséquent, il a fallu adopter une alternative pour compléter le
spectre, au plus jusqu’à 25000 cm�1 (limite supérieure du spectre stellaire pris
en compte dans le modèle). Le reste du spectre a donc été obtenu en utili-
sant des données issues d’un modèle de bande dans les intervalles spectraux
6000-9500 cm�1 (Strong et al., 1993) et 9500-22800 cm�1 (Fink et al., 1977). La
complexité du spectre dans le visible et le proche infrarouge empêche en effet
toute analyse détaillé des bandes spectrales dans cette région. Les modèles de
bandes donnent les valeurs des paramètres spectraux suivants : kν(T0),α0

L=α0
D

et δ=α0
D, où kν(T0) est le coefficient d’absorption, α0

L la demi-largeur Lorentz,
α0

D le paramètre d’élargissement Doppler à T0 et δ l’espacement moyen entre
les raies. Dans un modèle aléatoire de type Goody-Voigt (Goody, 1964) muni
d’une distribution exponentielle en intensité, la distribution N des raies dans
une largeur de bande �ν s’exprime en fonction de la force de raie selon la
forme :

N(S) = N0

S0
exp

�� S

S0

�
(11.10)

où N0 est le nombre de raies et S0 la force de raie moyenne dans �ν. Ces
dernières valeurs sont déduites des paramètres du modèle de bande, sachant

que N0 = �ν
δ

et kν = S0

δ
. �ν est égal à 100 Å dans la base de données

de Fink et al. et 5 cm�1 dans celle de Strong et al.. La liste de raies a été
générée au-delà de 6200 cm�1en distribuant aléatoirement les raies indivi-
duelles dans chaque intervalle spectral �ν avec une probabilité donnée par
l’équation 11.10. Les niveaux d’énergie associés à ces transitions prennent les
valeurs données par Strong et al. pour σ > 9500 cm�1 et une valeur constante
équal à 510 cm�1 pour 6000 < σ < 9500 cm�1. Cette valeur permet d’assurer
des valeurs similaires des intensités de raie entre 296 K (correspondant aux
mesures en laboratoire de Strong et al.) et 1200 K, température caractéristique
de l’atmosphère des Jupiters chauds.

Dans notre modèle, la demi-largeur Lorentz des raies est indépendante de
la composition isotopique d’une molécule donnée. On considère une demi-
largeur à la température ambiante T0 = 296 K. La dépendance en température
de la demi-largeur Lorentz est conventiellement donnée par la loi 11.9.
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FIG. 11.3: Spectre de CH4 à 1500 K.

La table 7.2 donne les valeurs utilisées dans les calculs des opacités des
espèces moléculaires (isotopes inclus) minoritaires.

Pour tenir compte du comportement sub-lorentzien de l’absorption du
rayonnement dans les ailes des raies, le calcul de l’opacité des raies
moléculaires n’est effectué que jusqu’à 20 cm�1 du centre de raie.

11.2.4 NH3

Le spectre d’intensité, moyenné sur 0.5 cm�1, de la figure 11.4, est issu
d’une compilation des données de la base GEISA, et de travaux dans des
régions spectrales plus réduites, dignes d’intérêt pour les observations des
atmosphères des planètes géantes du Système Solaire. Notamment, les po-
sitions et intensités des transitions rotationnelles des bandes 2ν4/ν1/ν3 et
3ν2/ν2 +ν4 de 14NH3 (Kleiner et al., 1995; Kleiner et al., 1999), correspondant à
la région spectrale, respectivement, à 3 µm et à 4 µm, ont été introduites pour
une plus grande complétude des données GEISA nominales. Le spectre de la
bande de l’ammoniac à 3 µm est une région que les planétologues avaient jus-
qu’alors rarement étudiée depuis les observatoires au sol, puisque le signal
planétaire (en l’occurence, celui de Jupiter) dans cette région spectrale est ab-
sorbé par la vapeur d’eau et le dioxyde de carbone de l’atmosphère terrestre.

Finalement, le spectre de NH3 dont nous nous servons dans ce modèle
compte, avec les critères de sélection similaires à ceux de H2O, 9988 raies.
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FIG. 11.4: Spectre de NH3 à 1500 K, entre 0 et 5000 cm�1.
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Chapitre 12

Nuages : constantes optiques

12.1 La diffusion de Mie

Le diagramme de diffusion d’une particule donnée dépend de sa taille,
de sa forme et de son orientation, de la longueur d’onde de la lumière, et
de l’indice complexe de réfraction de la particule, qui dépend lui aussi de
la longueur d’onde. Nous supposons ici les grains sphériques et avons donc
utilisé la théorie de Mie pour calculer les propriétés optiques des particules
nuageuses.

L’albédo de simple diffusion et le facteur d’asymétrie sont calculés en sor-
tie d’une routine de calcul dans la théorie de Mie, mise au point par Wiscombe
(1980).

Deux variables indépendantes sont nécessaires pour le calcul de l’albédo
de simple diffusion :

– le paramètre de taille x, défini par :

x = 2πr

λ
(12.1)

où r est le rayon de la particule et λ la longueur d’onde
– l’indice complexe de réfraction de la particule :

m = mr + imi (12.2)

où mr et mi sont respectivement la partie réelle et imaginaire
Le programme calcule alors le facteur d’efficacité d’extinction Qext et facteur
d’efficacité de diffusion Qdi f f :

Qext = 2

x2

1
∑
n=1

(2n + 1)<(an + bn) (12.3)

Qdi f f = 2

x2

1
∑
n=1

(2n + 1)(janj2 + jbnj2) (12.4)

L’extinction rassemblant l’absorption et la diffusion, il s’écrit :

Qext = Qabs + Qdi f f (12.5)
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Dans une atmosphère stratifiée et dans le cadre d’un traitement simplifié
de la diffusion à deux faisceaux, les propriétés pertinentes des diffuseurs
peuvent être résumées en termes d’albédo de simple diffusion et de facteur
d’asymétrie. L’albédo de simple diffusion ω est le rapport de l’efficacité de
diffusion sur l’efficacité d’extinction :

ω = Qdi f f

Qext
(12.6)

Le facteur d’asymétrie g rend compte, comme son nom l’indique de
l’asymétrie de la diffusion. g est positif ou négatif selon que la particule dif-
fuse plus d’énergie vers < l’avant > ou vers < l’arrière >. Dans le cas d’une
diffusion isotrope ou de la diffusion Rayleigh, g = 0. Tout comme les facteurs
d’efficacité de diffusion et d’extinction, g peut s’exprimer à l’aide d’une série :

g = 4

x2Qdi f f

1
∑
n=1

�
n(n + 2)

n + 1
< (ana�n+1 + bnb�n+1) + 2n + 1

n(n + 1)< (anb�n)� (12.7)

Les termes an et bn sont les coefficients de Mie, qui s’écrivent avec les fonctions
de Riccati-Bessel ψn et ζn :

an = ψ0n(mx)ψn(x)�mψn(mx)ψ0n(x)
ψ0n(mx)ζn(x)�mψn(mx)ζ 0n(x) (12.8)

bn = mψ0n(mx)ψn(x)�ψn(mx)ψ0n(x)
mψ0n(mx)ζn(x)�ψn(mx)ζ 0n(x) (12.9)

Les fonctions de Riccati-Bessel sont elles-mêmes exprimées selon des fonc-

tions de Bessel sphériques Jn+1=2 et H
(2)
n+1=2

:

ψn(x) = �
1

2
πx

�1=2

Jn+1=2(x) (12.10)

ζn(x) = �
1

2
πx

�1=2

H
(2)
n+1=2

(x) (12.11)

12.2 Indices de réfraction des condensats

Ces informations sont issues de l’article de Pollack et al. (1994). Les indices
de réfraction réels et imaginaires des grains ont été déterminés en utilisant
des mesures des constantes optiques en laboratoire, des formules asympto-
tiques et des interpolations pour couvrir un domaine de longueur d’onde qui
s’étend de l’UV jusqu’au domaine radio. Les constantes optiques sont données
essentiellement pour des grains cristallins. En réalité, les indices sont donnés
pour l’olivine (Mg,Fe)SiO3 et l’orthopyroxène (Mg,Fe)2SiO4, avec le Fe et le
Mg dans la proportion suivante : Fe

Fe+Mg = 0.3. Nous supposons malgré tout

que les propriétés optiques des cristaux (Mg,Fe)SiO3-MgSiO3 d’une part, et
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(Mg,Fe)2SiO4-Mg2SiO4 d’autre part sont similaires, faute de pouvoir trou-
ver dans la littérature une base de données qui fournit les valeurs des in-
dices réels et imaginaires dans toute la gamme de longueur d’onde voulue,
à savoir 0.4-6 µm, et surtout pour ces espèces de structure cristalline. Il se
trouve, malheureusement, que les signatures spectrales de fer trivalent (fer
ferrique) dans ces silicates sont importantes dans les régions visibles et infra-
rouges du spectre. Il y a un manque de bonnes informations sur la dépendance
en température des constantes optiques, puisque généralement les mesures
se font à la température ambiante du laboratoire (� 300 K). Pollack et al.
prétendent toutefois que des erreurs de moins d’un ordre de grandeur de-
vraient découler de l’application de ces constantes à des températures bien
différentes.

Nous mentionnons aussi dans ce travail la formation possible de nuage
de quartz SiO2 (cristal). Ce cas conduit à une conclusion bien plus radicale
que pour les silicates précédemment cités. En effet, dans l’infrarouge et le
visible, les mesures en laboratoire montrent que les valeurs de l’indice k
sont fortement influencées par la présence d’une absorption liée à des im-
puretés et des défauts de l’échantillon expérimental. Aucune valeur digne de
confiance de k n’est disponible pour les longueurs d’onde de 0.15 à 6 µm.
Des spectres d’absorption ont déjà été examinés dans cette région spectrale
(Saksena, 1958; Drummond, 1935), mais les résultats montrent une variété de
motifs spectraux dont il est difficile de dire s’ils sont intrinsèques au SiO2. Par
conséquent, si SiO2 est effectivement considéré dans le modèle comme une
espèce chimique qui formerait potentiellement un nuage, aucune constante
optique ne peut être utilisée entre 0.4 et 6 µm pour le calcul de la réflectivité
du nuage. Par conséquent, la réflectivité de ce nuage sera choisi arbitrairement
et indépendament de la longueur d’onde.
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FIG. 12.1: Indices complexes de réfraction, tirés de Pollack et al. (1994). L’indice réel n
est en trait plein. L’indice imaginaire k est en pointillé.



Chapitre 13

Estimation des effets du
rayonnement UV sur
l’atmosphère

Le but de ce chapitre est de dresser non pas un examen exhaustif des
réactions subies par les différents absorbants moléculaires et atomiques
qui composent l’atmosphère, mais plutôt d’offrir un aperçu superficiel des
phénomènes photochimiques qui peuvent affecter l’atmosphère des planètes
extrasolaires géantes, au même titre que les planètes géantes du système So-
laire. Nous nous proposons plus précisément de comparer les opacités de dif-
fusion Rayleigh et d’absorption UV, dans le but d’évaluer le moment voulu
l’incidence que peut avoir le rayonnement UV dans l’altération de la structure
thermique de l’atmosphère.

13.1 Introduction

Certaines molécules sont de très bons absorbants du rayonnement UV
si bien que peu de photons UV pénètrent dans la troposphère des planètes
géantes du Système Solaire. Les effets physiques et chimiques dûs à ce rayon-
nement deviennent prépondérants dans la stratosphère, la mésosphère et plus
haut. Le rayonnement stellaire dans le domaine ultraviolet agit de trois façons
différentes sur les molécules et les atomes :

– excitation électronique
– dissociation
– ionisation

Le rayonnement UV conduit à une modification de la composition chi-
mique de la haute atmosphère et constitue une source de chauffage. Pour
quantifier son action sur la composition chimique de l’atmosphère, il faut
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connaitre :

– le spectre UV de l’étoile
– le spectre d’absorption des espèces gazeuses en présence
– la distribution verticale des absorbants
– les produits de la photolyse

Plus précisément, pour estimer les abondances, dans le cas stationnaire,
des produits de la photolyse du méthane, par exemple, qui conduit à la for-
mation d’hydrocarbures, il est nécessaire d’identifier et de quantifier les pro-
cessus majeurs qui conduisent à la destruction (entendre par là < transforma-
tion >) des absorbants.

A la distance de Jupiter, les raies Lymanα de He+ (He+ Lyα) à 304 Å et Ly-
manα de H (H Lyα) à 1216 Å domine le spectre UV du soleil pour λ < 1500 Å.
Les fréquences de coupure UV des différentes espèces moléculaires sont très
marquées. H2 et He ne sont pas de bons absorbants, compte-tenu du flux stel-
laire réduit qu’ils sont capables d’absorber dans cette région spectrale, mais
leur abondance est élevée (rappel : qH2

' 0.85 et qHe ' 0.15). He n’absorbe
plus au-delà de 500 Å et H2plus au-delà de 1000 Å. CH4 absorbe jusqu’à 1600
Å et peut donc être photolysé par H Ly α alors que H2 et He absorberont da-
vantage He+ Ly α et le rayonnement solaire du à He à 584 Å (100 fois moins
intense que H Ly α).

NH3 et PH3 absorbent à plus grande longueur d’onde, jusqu’à 235 nm en-
viron. Ce rayonnement de plus grande longueur d’onde peut donc pénétrer
plus profondément dans l’atmosphère, la diffusion Rayleigh étant moins forte.
Ainsi, dans Jupiter, NH3 et PH3 sont dissociés dans la troposphère supérieure
(P. 1 bar).

Sur Jupiter, à 10�8 bar (quelques centaines de K), les taux d’absorption UV
de H2 et He dominent au-dessus de l’homopause. On trouve alors plus de
méthane dans cette région atmosphérique.

13.1.1 Aperçu de la photochimie dans les planètes géantes du
Système Solaire

CH4 subit des transformations photochimiques dans toutes les planètes
géantes. Sur Uranus et Neptune, il forme un nuage et ses produits (C2H2,
C2H6 et polyacéthylènes notament) sont susceptibles de condenser sous la
forme de brumes troposphériques et stratosphériques. La photochimie des
hydrocarbures est produite par la photodissociation du méthane dans l’homo-
pause. Elle conduit à la production des radicaux CH, CH2 et CH3 (Mordaunt
et al., 1993).

Sur Jupiter et Neptune, NH3 forme un nuage visible. Il est photodissocié
au-dessus des nuages.

Dans la pratique, on sépare l’étude des phénomènes photochimiques liés à
CH4 de ceux liés à NH3 car CH4 est photolysé au-dessous de 1600 Å (principa-
lement par le flux intense H Lyα) alors que NH3 est en abondance négligeable
dans la stratosphère (P< 0.1 bar) de Jupiter et Saturne.
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13.1.1.1 H

La production et la destruction de H sont contrôlées majoritairement par
les processus ionosphériques. A basse et moyenne altitude, H atomique est
produit grâce à H2 par :

– photodissociation à λ < 845 Å
– photoionisation dissociative à λ < 805 Å
– ionisation
Les principales voies de dissociation de H2 sont :

1.

H2 + hν �! H + H (13.1a)�! H+
2 + e� (13.1b)�! H+ + H + e� (13.1c)

suivi par :

2.

H+
2 + H2 �! H+

3 + H (13.2)

et

3.

H+
3 + e� �! H2 + H (13.3)�! H + H + H (13.4)

ou

H+ + e� �! H + hν (13.5)

13.1.1.2 NH3

Le niveau de pénétration des photons UV est déterminé par la position
de la barrière physique que représente la couche nuageuse (limite supérieure
du nuage : � 0.3 bar sur Jupiter ; plus basse sur Saturne) mais pas seule-
ment. Elle dépend aussi de l’opacité due à la diffusion Rayleigh. Pour une
atmosphère moléculaire (H2 et He), la section efficace de la diffusion Ray-
leigh pour une particule est donnée par (Chandrasekhar, 1960) :

σR = 8π

3

�
2π

λ

�4

α2 (13.6)

avec λ en cm etα la polarisabilité de la molécule.
αH2

= .82� 10�24 et αHe = 0.21� 10�24. Pour Jupiter, σR = 7.5� 10�25=λ4

(λ en 103 Å). L’atmosphère est optiquement épaisse (τ = 1 en visée verticale)
pour la diffusion Rayleigh pour : P=1 bar (1026 cm2) et λ = 3000 Å
P=200 mbar (2�1025 cm2) et λ = 2000 Å
P=10 mbar (5�1017 cm2) et λ = 1000 Å
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Par conséquent les photons λ < 2000 Å ne pénétreront pas les couches situées
à P> 200 mbar.

La photodissociation de NH3 produits des radicaux amidogènes NH2(X)
dans l’état fondamental. NH2(X) se recombine avec H pour reformer NH3.
La réaction de NH2(X) avec lui-même conduit à l’hydrazine sous forme
condensée N2H4 car sa pression de vapeur saturante est relativement faible.

NH3 + hν ! NH2( eX2B1) (13.7)

NH2(X) + H + M ! NH3 + M (13.8)

NH2 + NH2 ! N2H4 (13.9)

La photodissociation de N2H4 peut à son tour redonner N2.

Par ailleurs, notons que la vapeur d’eau, dont l’abondance attendue, dans
des proportions solaires, peut être significative dans les Jupiter chauds (voir
partie suivante), sont sujets à l’action du rayonnement UV de l’étoile centrale.
La photolyse de l’eau intervient pour des longueurs d’onde λ < 242 nm :

H2O + hν ! H + OH (13.10)

Le radical OH est alors perdu principalement par la réaction avec le mo-
noxyde de carbone :

OH + CO ! CO2 + H (13.11)

et peut donc, en première approximation, enrichir le haut de l’atmosphère en
dioxyde de carbone.

13.1.1.3 généralités formelles

Le taux de photolyse spectral du i-ème constituant à la longueur d’onde λ
donné à une altitude z :

Ji(z, λ) = σ i
a(λ)F(z, λ) (13.12)

où σ i
a est la section efficace d’absorption du i-ème constituant à la longueur

d’onde λ et F(z,λ) est le flux solaire à λ et à une altitude z :

F(z, λ) = F1 exp[�τ(z, λ)℄ (13.13)

τ(z, λ) est la profondeur optique.
Pour une atmosphère à plusieurs composants :

τ(z, λ) = ∑
i

σ i
a(λ) Z 1

z
ni(z)dz secθ (13.14)

où θ est l’angle zénithal.
Le coefficient de photodissociation totale du constituant i à l’altitude z est

donc :

J(z) = Z
Ji(z, λ)dλ (13.15)
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13.2 Point de vue énergétique

Le rayonnement UV incident dans l’atmosphère peut être soit diffusé par
diffusion Rayleigh, soit contribuer à la photodissociation ou à l’ionisation des
molécules. Pour comparer l’un et l’autre de ces effets, nous allons comparer,
pour chaque longueur d’onde, les niveaux atmosphériques pour lesquels on a
τRayleigh(σ) = 1 et τUV(σ) = 1. Cette approche devrait permettre d’estimer les
niveaux de pression atmosphérique que peut atteindre le rayonnement UV de
l’étoile, et donc de localiser la région atmosphérique dans laquelle les effets de
ce rayonnement sur l’atmosphère sont attendus.
τRayleigh(σ) = 1 est la profondeur optique pour laquelle l’atmosphère de-

vient optiquement épaisse pour la diffusion Rayleigh au nombre d’onde σ .
τUV(σ) = 1 est la profondeur optique pour laquelle l’atmosphère devient op-
tiquement épaisse pour l’absorption dans l’ultraviolet. Dans le premier cas, la
diffusion Rayleigh s’opère essentiellement sur H2 et He qui sont les compo-
sants majoritaires de l’atmosphère. Dans le second cas, il s’agit de la somme
des opacités dues aux espèces moléculaires (H2O, CO, CH4) et à He. N2 n’est
pas inclus, compte-tenu qu’il n’est quasiment pas absorbant dans l’UV en-
dessous de 1270 Å.

Le domaine de fréquence a été choisi au plus large, couvrant le spectre
solaire de 25000 à 105 cm�1, étant entendu qu’en deçà de 0.29 µm(� 34500
cm�1), l’énergie du spectre solaire s’élève seulement à 0.8 % de l’énergie totale.

13.2.1 Opacité de diffusion Rayleigh

L’opacité monochromatique liée à la diffusion Rayleigh, à un niveau de
pression P, se calcule simplement par :

τRay(σ , P) = Z P

0
dτRay(σ , P0) (13.16)

où dτRay(λ, P) est la formule 8.4, avec µ ' 2.3 g pour une at-
mosphère constituée de 85 % de H2 et 15 % de He.

La courbe τRay(σ , P) = 1 obtenue (Fig. 13.1) est bien en accord avec les
présentés pour l’atmosphère de Jupiter, où l’abondance de H2 et He est dans
les mêmes proportions que pour notre planète.

13.2.2 Opacité d’absorption UV

Dans ce cas, la profondeur optique monochromatique liée à l’absorption
UV de l’espèce chimique i au niveau de pression P (qui conduit à l’ionisation
de l’atome, ou à l’ionisation ou la dissociation de la molécule) peut s’écrire
en fonction de la densité-colonne du composant en question et de la section
efficace d’absorption au nombre d’onde σ :

τ i
UV(λ, P) = Ni(P)σ i

UV(σ) (13.17)

avec σ i
UV la section efficace d’absorption du composant i (à ne pas confondre

avec le nombre d’onde σ).
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La densité-colonne de i au niveau P, Ni(P), est déterminée d’après
l’équation des gaz parfaits et l’équilibre hydrostatique.

Ni(z) = Z 1
z

qin(z)dz (13.18)

z est l’altitude du niveau de pression P (z=0 pour P=1 bar par convention), et
n(z) la densité volumique de molécules (ou d’atomes) au niveau z.

L’équation d’équilibre hydrostatique étant

dP(z) = �n(z) M(z)NA
g(z)dz (13.19)

avec M la masse molaire de l’atmosphère, NA le nombre d’Avogadro, et g
l’accélération de la pesanteur. Muni de tout cela, on peut écrire la densité-
colonne de l’espèce i en fonction de la pression, compte-tenu que Pi =qiP (P
pression totale) :

Ni(P) = NA

Z P

0

qidP

Mg
(13.20)

Finalement, la profondeur optique liée à l’absorption UV devient :

τ i
UV(σ , P) = σ i

UV(σ)NA

Z P

0

qidP

Mg
(13.21)

La comparaison des deux courbes se trouve sur la figure 13.1. Les pres-
sions pour lesquelles l’épaisseur optique monochromatique (Rayleigh et UV)
est égale à 1 sont calculées pour une atmosphère de 1 masse jovienne et de 1
rayon jovien (g ' 2500 cm s�2).

Les résultats montrent que l’hypothèse selon laquelle le flux UV n’est pas
absorbé dans l’atmosphère et est diffusé avant d’atteindre le nuage, est plei-
nement justifié pour λ > 0.18 µm. En effet, au-delà de 0.18 µm, le niveau
pour lequel τUV = 1 est beaucoup plus profond que le niveau pour lequel
l’atmosphère devient optiquement épaisse pour la diffusion Rayleigh. C’est
en partie dû au fait que le rayonnement est peu ou prou absorbé au-delà de� 0.18 µm, toute espèce chimique confondue. Ce cutoff correspond au seuil
de dissociation de l’eau en H2 + O(1D) à λ = 1770 Å. En dessous de cette
longueur d’onde, l’énergie intégrée du flux stellaire incident (égale à 0.0016
% pour un flux solaire) est tellement faible qu’elle n’affectera pas la valeur de
l’albédo de Bond de façon significative (voir Annexe I pour son expression). En
toute rigueur, il faudrait soustraire à l’albédo de Bond les 0.0016 % de l’énergie
stellaire totale incidente, contenue dans le spectre en-dessous de 0.18 µm et
absorbée par l’atmosphère.

Le rayonnement UV peut être à l’origine d’une inversion de température
dans les hautes couches de l’atmosphère du modèle. Ce point sera discuté
dans la quatrième partie pour 51 Peg b, où l’on utilisera ces calculs pour esti-
mer le chauffage de la haute atmosphère.
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FIG. 13.1: Niveaux de pression pour lesquels l’atmosphère devient optiquement
épaisse (pour la diffusion Rayleigh et pour l’absorption UV) en fonction du nombre
d’onde.
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Quatrième partie

Application à 51 Peg b
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15.2 Influence de la masse de la planète . . . . . . . . . . . . . . . . . 117

15.3 Rayonnement UV . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 118
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Chapitre 14

Paramètres physiques de 51
Peg b

L’analyse des données spectroscopiques Doppler de Mayor et Quéloz
révèle une masse Msin i = 0.47� 0.02 MJ, projetée sur la ligne de visée de
l’observateur, et une période orbitale P= 4.23 jours. i est l’angle d’inclinaison
de l’orbite et MJ la masse de Jupiter. La masse réelle de 51 Peg est mal connue.
Une limite supérieure de la masse de 2 MJ a été estimée d’après le décalage
Doppler des raies de l’étoile (vsin i) ainsi que l’émission chromosphérique de
l’étoile 51 Peg. Une relation lie en effet l’activité du CaII à la période de rota-
tion de l’étoile. Cette période est déduite de la modulation périodique du flux
de CaII. Connaissant le vsin i et la période de rotation de l’étoile, ainsi que
son rayon, on peut avoir une estimation du sin i. L’hypothèse fondamentale
de cette méthode est que l’axe de rotation de l’étoile correspond bien à l’axe
de révolution de la planète. Mayor & Quéloz (1995) ont estimée la masse de
51 Peg b entre 0.5 et 2 MJ. En fait, ces mesures ont été affinées et conduisent à
une valeur maximale de � 0.7 MJ(Gonzalez, 1998).

On pense que 51 Peg b est une planète géante gazeuse qui a migré vers
l’étoile jusqu’à une distance a= 0.051 AU à cause des frottements visqueux
avec le disque circumstellaire (Lin et al., 1996). Le lecteur est renvoyé à la
première partie pour plus de détails.

Pour une ce qui suit, nous considérerons que la planète a une masse nomi-
nale de 1 MJ et un rayon de 1 RJ . Le choix de la valeur du rayon peut être
controversée, puisque les travaux de Guillot et al. (1996) indiquent qu’une
planète d’une telle masse devrait avoir un rayon de 1.2-1.3 RJ , dans le cadre
d’un modèle radiatif/convectif et si la planète est âgée de 8 milliards d’années
(âge estimé de 51 Peg A). Un rayon légèrement supérieur à celui de Jupiter
peut suggérer que la contraction d’une planète comme 51 Peg b n’est pas ter-
minée à cause d’un refroidissement très lent. Les conclusions peuvent aussi
dépendre du temps de migration de la planète vers l’étoile. Le rayon de la
planète, selon cette étude, est relativement insensible à la masse pour M & 0.5
MJ.
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Chapitre 15

Profils de température

15.1 Solutions du modèle

Nous avons calculé différents cas selon la nature chimique et la position
du plancher nuageux dans l’atmosphère.
La figure 15.1 représente les profils de température solutions pour un nuage
optiquement épais de fer, de forstérite et d’enstatite, respectivement à 10,2 et
10 bar. Les grilles de pression de 10�2 bar à 2 bar, et de 10�2 bar à 10 bar,
comptent respectivement 48 et 81 niveaux. Quatre couches tampons en haut
de l’atmosphère, simulent l’interface entre l’atmosphère planétaire et le milieu
environnant, de 10�2 à 10�4 bar.

Sont donnés pour comparaison les courbes de condensation des nuages
à l’équilibre thermochimique en supposant des abondances élementaires so-
laires. Chaque profil montré dans la figure 1 satisfait d’une part l’équilibre
radiatif, d’autre part la position du niveau de condensation du nuage au bas
de l’atmosphère.
Les profils de température révèlent des températures variant entre 750 et 2050
K dans l’intervalle de pression 10�5-10 bar. Des différences significatives ap-
paraissent selon la nature du nuage au-dessous du niveau à 100 mbar. Ils
résultent des différences dans les propriétés de réflexion des nuages.

La question soulevée page 58 concernant le CO2 mérite à présent quelques
éclaircissements et la justification de l’hypothèse selon laquelle nous le
négligeons en tant que source d’opacité. Le rapport de mélange de CO2, à
l’équilibre thermochimique, peut être déterminé en considérant :� les deux équilibres chimiques

CO + H2O () CO2 + H2 (15.1a)

H2O + CH4 () CO + 3H2 (15.1b)� la conservation des rapports de mélange de O et de C

qO = qH2 O + qCO + 2qCO2
(15.2a)

qC = qCO + qCH4
+ qCO2

(15.2b)
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FIG. 15.1: Profils de température solutions du modèle pour 51 Peg b.

En calculant les constantes d’équilibre des réactions 15.1a et 15.1b et en
les combinant aux égalités 15.2a et 15.2b, on déduit l’expression de qCO2

en
fonction de qCO par exemple, avec pour hypothèse que les concentrations de
CO et de H2O dominent devant la concentration de CO2. Appliqué au profil
moyen solution pour un nuage de fer par exemple, on trouve : qCO2

� 3� 10�6

à P= 2� 10�2 mbar, T= 800 K ; qCO2
� 4� 10�7 à P= 300 mbar, T= 1200 K.

Ces résultats confirment bien la validité de l’hypothèse de départ.
La figure 15.2 illustre le profil des taux de chauffage, pour les trois so-

lutions du modèle, à chaque niveau de l’atmosphère. Ces taux peuvent in-
différemment être qualifiés de taux de refroidissement. En effet, cette pro-
priété résulte directement de la définition de l’équilibre radiatif qui est la base
du modèle :

mg

Cp

dFIR

dP
= mg

Cp

dF?
dP

(15.3)

où m est la masse molaire de l’atmosphère, g l’accélération de la gravité
(qui dépend sensiblement de la pression), Cp la chaleur molaire à pression
constante. Le membre de gauche est le taux de refroidissement, celui de droite,
le taux de chauffage, déterminés l’un et l’autre selon la méthode itérative
présentée en deuxième partie.

Nous avons aussi étudié deux cas extrêmes dans lesquels le nuage est
soit totalement absorbant, soit purement réfléchissant. Cela correspond à une
réflectance égale à 0 et 1, respectivement, indépendamment de la longueur
d’onde. Un nuage “blanc” donné par le modèle à 10 bar conduit au même
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FIG. 15.2: Taux de chauffage/refroidissement en fonction du niveau de pression.

profil de température qu’un nuage de MgSiO3 à la même pression (Fig. 15.3).
Cette simulation asymptotique confirme les propriétés fortement réflectives
du nuage d’enstatite. D’autre part, le modèle avec un nuage “noir” à 2 bar est
similaire au modèle avec un nuage de forstérite (Fig. 15.4). Par conséquent, les
modèles avec des nuages optiquement épais de MgSiO3 et Mg2SiO4 semblent
fixer les limites des profils thermiques qu’on est en droit d’attendre au-dessus
du niveau à 10 bar.

Dans la figure 15.3, le profil calculé pour un nuage très réfléchissant montre
une inversion de température notable autour de 8 bar, juste au-dessus du
haut du nuage. Elle correspond effectivement à un minimum local du taux
de chauffage, à � 9.5 bar dans la grille de pression (fig. 15.2) et résulte de la
forte réflectivité du nuage de MgSiO3.

La courbe d’équilibre CO/CH4 découle de léquilibre thermochimique :

CO + 3H2 () CH4 + H2O (15.4)

Elle doit être comparée au profil de température solution (Fig. 15.5). D’après
le profil, il en découle que l’abondance de CO est supérieure à celle de CH4

à tous les niveaux de pression. L’abondance maximale de CH4 est autour de
20 mbar : qCH4

= 5� 10�5. En réalité, bien que moins abondant que CO, CH4

contribue de par son opacité à l’émission thermique et au flux stellaire réfléchi
dans certaines bandes spectrales. Néanmoins, son influence sur l’altération
du profil thermique est relativement faible. L’effet le plus remarquable est de
réchauffer la région à 100 mbar de 30 K et de refroidir la région à 3 mbar de 15
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FIG. 15.3: Profil de température avec un nuage à 10 bar de réflectance R=1, comparé
au profil avec un nuage de MgSiO3 à la même pression.
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FIG. 15.4: Profil de température avec un nuage à 2 bar de réflectance R=0, comparé au
profil avec un nuage de Mg2SiO4 à la même pression.
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équilibre CO/CH4

Profil de Burrows et al. avec

FIG. 15.5: Comparaison d’un profil de température solution avec le profil d’équilibre
thermochimique CO-CH4.

K environ.
Un résultat majeur de ce travail est que le gradient de température est sub-

adiabatique sur toute la grille de pression. En terme de pression/température
et dans l’hypothèse d’équilibre hydrostatique, le gradient de température
dT=dz est proportionnel à d ln T=d ln P. Ce dernier est, dans notre modèle,
partout inférieur à la valeur du gradient adiabatique :

d ln T

d ln P
= R

CP
� 0.30 (15.5)

En effet, pour H2, on a CP = 7
2 R et pour He CP = 5

2 R La valeur du gradient
de température atteint au plus 0.23 à 1 bar pour le profil avec un nuage de
Mg2SiO4 à 2 bar (Fig. 15.6).

La condition d’équilibre radiatif est donc justifiée.
On peut noter aussi que la structure thermique ne présente pas d’inver-

sion de température. La structure thermique de notre modèle diffère ainsi
de celle des planètes géantes du Système Solaire où l’on observe l’apparition
d’une stratosphère très marquée. Dans le cas de Jupiter, c’est le flux d’énergie
solaire qui chauffe l’atmosphère de cette planète dans les bandes de l’infra-
rouge proche du méthane. Cette absorption d’énergie produit une inversion
de température (appelée tropopause) vers 140 mbar, à 105 K. Le refroidisse-
ment radiatif de la stratosphère de Jupiter se produit à travers la bande à 7.7
µm de CH4 et à travers les bandes à 12.2 et 13.7 µm de C2H6 et C2H2, res-
pectivement, hydrocarbures produits par la photodissociation du méthane.
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FIG. 15.6: Gradient de température pour les profils solutions. Les petites oscillations
ne sont pas réelles et résultent d’instabilités numériques.

Compte-tenu de la température effective de 51 Peg b (Teff = 1200 K), la fonc-
tion de Planck correspondante présente un maximum d’émission à 2.4 µm (�
4200 cm�1), et est décalée dans une région spectrale où les bandes de l’eau
sont particulièrement fortes. Dans une certaine mesure, on trouve aussi la
bande du méthane à 3.3 µm et la bande du monoxyde de carbone à 4.7 µm,
qui ensemble, participent au refroidissement de l’atmosphère, et interdisent la
formation d’une inversion de température.

Nous avons introduit dans la figure 15.5 un des modèles de Burrows et al.
(1997) pour une planète proche de 51 Peg b (1 MJ, Te f f = 1000 K). Ce profil de
température a été calculé pour une planète isolée. Il s’inscrit dans une théorie
d’évolution des objets de masse substellaire. Les calculs de telles structures
thermiques sont basés sur un code dans lequel le chauffage atmosphérique
n’est dispensé que par l’énergie interne de la planète (voir première partie). Le
chauffage stellaire n’est pas pris en compte.
Le profil présenté est synthétisé pour une planète de température effective
égale à 1000 K. Même en renormalisant le profil à une température de 1200 K,
il apparait que la structure thermique reste globalement plus froide que le pro-
fil solution de notre modèle au dessus du niveau à 0.3 bar. Il est au contraire
plus chaud dans les couches plus profondes de l’atmosphère.
De plus, alors que notre profil est subadiabatique dans toute la grille de pres-
sion, ce qui justifie l’hypothèse initiale de transfert d’énergie purement radia-
tif, les résultats de Burrows et al. révèlent une alternance de zones radiatives
et convectives. En particulier, une zone convective dans cette grille de pres-
sion est visible entre 40 mbar et 1 bar. Ces résultats tirent bien sûr leur origine
des différents processus de chauffage considérés dans chacun de ces modèles :



15.2 Influence de la masse de la planète 117

source interne (Burrows et al.) et flux d’énergie externe fournie par l’étoile (ce
travail). L’existence d’un gradient de température plus faible que le montrent
les profils de température de Burrows et al. est aussi visible dans le profil de
température du modèle de Seager & Sasselov (Fig. 5.3). Dans ce dernier cas,
même si l’objet est plus chaud que le modèle présenté ici, le faible gradient
de température à des niveaux de pression inférieurs à 2 bar est caractéristique
d’un chauffage externe.
Nos résultats diffèrent aussi de ceux de Burrows et al. quant à la composition
atmosphérique. Nos profils de température indiquent que CO est la molécule
carbonée dominante (par rapport à CH4), comme nous l’avons indiqué
précédemment. Burrows et al. trouvent au contraire que pour une planète avec
Teff � 1300 K, CH4 domine devant CO dans l’atmosphère supérieure.

15.2 Influence de la masse de la planète

Nous avons examiné l’effet de la masse sur la structure thermique de l’at-
mosphère via le changement de gravité. Ainsi, des simulations ont été menées
pour une planète deux fois plus massive que Jupiter (nommée EX1), et deux
fois moins massive que Jupiter (EX2), dans le but d’encadrer la structure ther-
mique attendue dans l’intervalle 0.5-2 MJ. Le rayon d’une telle planète varie
très peu avec la masse, (Guillot et al.,1996). Par conséquent on a gardé une
même valeur du rayon dans les deux cas. Cette valeur diffère de celle donnée
par Guillot et al (1.2 RJ) pour une planète de 1 MJ. Cependant dans un souci de
cohérence, et pour établir des comparaisons avec Jupiter, le rayon a été fixé à 1
RJ . La gravité de surface des deux planètes est donc deux fois et une demi fois
la valeur nominale (� 2400 cm s�2). Nous trouvons qu’à une pression donnée,
la température est plus faible pour EX1 par rapport à la planète initiale à 1 MJ,
et plus élevée pour EX2 (Fig. 15.7).

Ces résultats peuvent s’interpréter qualitativement de la manière sui-
vante :

– dans la haute atmosphère (P . 1 mbar) l’absorption est dominée
par les transitions rotationnelles-vibrationnelles. Le milieu est globale-
ment optiquement mince, si bien que le coefficient d’absorption κ varie
linéairement avec la densité. La profondeur optique est donc propor-
tionnelle à P=g.
On peut en déduire l’opacité τ de EX1 est similaire à celle de la planète
nominale à un niveau de pression plus deux fois plus grand : PEX1(τ) =
2P1MJ

(τ)
– Dans la basse atmosphère du modèle (P > 1 bar), l’opacité induite par

collision des paires H2-H2 et H2-He, ainsi que l’absorption des ailes des
raies moléculaires, dominent. A présent, l’opacité τ est proportionnelle

à P2=g, conduisant de manière analogue à : PEX1(τ) = p
2P1MJ

(τ).
Puisque la distribution verticale de l’opacité gouverne les taux de refroi-

dissement et de chauffage de l’atmosphère, et donc le profil de température
à l’équilibre, on s’attend à ce que PEX1(T) valle deux fois P1MJ

(T) dans l’at-

mosphère haute et
p

2P1MJ
(T) dans l’atmosphère basse. Pour EX2, ces facteurs
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FIG. 15.7: Comparaison des profils de température pour une planète de type 51 Peg b
de 2 MJ, 0.5 MJ et 1 MJ.

deviennent respectivement 1=2 et 1=p2. Ces caractères sont effectivement vi-
sibles dans les profils de la figure 15.7.

15.3 Rayonnement UV

La question est à présent de savoir si le chauffage par le rayonnement UV
de l’étoile peut entrainer une inversion de température.

On peut faire une estimation très grossière du chauffage produit par l’ab-
sorption UV (photoionisation, photodissociation) dans l’atmosphère d’une
planète comme 51 Peg b. La figure de la deuxième partie, chapitre 3, montre le
niveau d’opacité τσUV = 1 dans 51 Peg b en prenant en compte les constituants
moléculaires présents. Cette courbe indique que l’absorption du rayonnement
ultraviolet en-dessous de 0.185 µm (� 0.2 µm) a principalement lieu entre les
niveaux de pressions 10�4 � 10�5 bar.

Il s’agit maintenant de comparer l’énergie déposée dans ces dernières
couches par absorption du rayonnement UV et de la comparer avec l’énergie
déposée pour λ > 0.4 µm.

Le taux de chauffage UV (HR) dans au niveau de pression P s’écrit :

HR = mg

CP

dF

dP
' mg

CP

Fλ<0.2µm�
Pτ=1

� 2e2P=Pτ=1 (15.6)

où le facteur 2 dans le terme exponentiel de droite provient de la moyennehsecθi sur la journée. On prend en effet comme hypothèse que le flux inci-
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dent est absorbé linéairement avec la pression : F(p) = F0e�τ = F0e�p=p0 où
p(τUV = 1) = p0. Ici, F� est déterminé en fonction de la constante solaire
(51 Peg A ayant une température comparable à celle du Soleil), c.-à-d. le flux
d’énergie à 1 UA. Rappelons que le flux incident est moyenné sur la < sur-
face > planétaire (facteur 1/4). Il est calculé pour R? = 1.2 R�. La constante
solaire vaut : E� = 1370 W m�2.

Donc, pour 51 Peg b (flux moyenné avec facteur 1/4 et pour une étoile de
rayon R? = 1.2 R�) :

F� = 1

4
� 1370

�
1.2

0.05

�2 � 107

104
= 1.97� 108 erg s�1 cm�2 (15.7)

et

Fλ<0.2µm� ' 8.1� 10�3F� ' 1.6� 106 erg s�1 cm�2 (15.8)

avec

m = 2.3 g=mole

CP ' 3.5� 8.32� 107 ' 2.91� 108 erg K�1=mole

g ' 2500 cm s�2

Finalement, on trouve :

HRλ<0.2µm
P=10�4 bar

= 2.3� 2511

2.91� 108
� 1.6� 106

106 � 10�4
� 2e�2 ' 0.08 K s�1 (15.9)

HRλ<0.2µm
P=10�5 bar

= 2.3� 2511

2.91� 108
� 1.6� 106

106 � 10�5
� 2e�2 ' 0.7 K s�1 (15.10)

Avec ces considérations, on trouve que le taux de chauffage UV légèrement
supérieur au taux de chauffage du à l’absorption entre 0.4 et 6 µm. Dans tous
les cas, le taux de chauffage UV est du même ordre de grandeur que le taux de
chauffage du à l’absorption dans les bandes rotationnelles-vibrationnelles des
composants atmosphériques gazeux. Son effet sur la structure thermique ne
peut donc pas être négligé, et il pourrait induire, comme suggéré auparavant,
l’apparition d’une inversion de température dans les couches supérieures de
l’atmosphère du modèle (vers 105 bar).

Néanmoins, la photodissociation de l’eau et du méthane en particulier
entrainerait une photochimie complexe dans cette région de l’atmosphère.
La composition chimique s’en trouverait alors changée, et nécessiterait de
prendre en compte un modèle à part entière dont la mise en oeuvre dépasse
les prétentions initiales de ce travail.
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Chapitre 16

Spectres de réflexion et
d’émission

16.1 Résultats globaux

Les spectres d’émission thermique et de réflexion, correspondant aux pro-
fils de température solutions de la figure 15.1, sont représentés sur les figures
16.1-16.3. Les raies sont convoluées par une fonction d’appareil de type gaus-
sien. La résolution spectrale correspond donc à la largeur à mi-hauteur �σ
de cette gaussienne. En l’occurence, la résolution spectrale est ici de 20 cm�1,
pour le spectre d’émission thermique et pour le spectre réfléchi. Les deux com-
posantes sont comparées au flux spectral incident de l’étoile en haut de l’at-
mosphère.

La composante stellaire réfléchie du spectre de la planète surpasse la com-
posante d’émission thermique seulement au-delà de 13000� 15000 cm�1 (soit
λ . 0.7 µm).

Le nuage de Mg2SiO4 a un faible albédo spectral, à toute longueur d’onde
dans le visible et le proche-infrarouge. La plus grande proportion de rayonne-
ment réfléchi est, dans ce cas, due essentiellement à la diffusion Rayleigh par
le gaz (Fig.16.1) . L’efficacité de ce processus variant en 1/λ4, le flux diffusé
croı̂t sensiblement avec la fréquence.

En revanche, le nuage de MgSiO3 est très réfléchissant, puisque ses pro-
priétés optiques lui confèrent un albédo augmentant rapidement avec la
fréquence, jusqu’à atteindre 1 autour de 18000 cm�1(Fig. 16.2). Ceci se traduit
sur le spectre par une réflexion totale du flux incident au-delà de 18000 cm�1.

Le flux stellaire réfléchi est alors maximal pour ce nuage, alors qu’il est
minimale pour le nuage de forstérite. Le nuage de Fer est un cas intermédiaire
entre les nuages de d’enstatite et de forstérite.

La structure du spectre d’émission thermique est dominée par les bandes
de la vapeur d’eau. L’absorption par CO dans sa bande fondamentale à 4.7
µm (2100 cm�1) est facilement identifiable alors que l’absorption de CH4 est
visible principalement à 3.3 µm (3030 cm�1). A titre comparatif, CO est absent



122 16 - Spectres de réflexion et d’émission

SPECTRE STELLAIRE INCIDENT

SPECTRE STELLAIRE REFLECHI

SPECTRE D’EMISSION THERMIQUE

NOMBRE D’ONDE

FIG. 16.1: Flux thermique et réfléchi pour un nuage de Mg2SiO4 à 2 bar.

des spectres de Burrows et al. (1997) dans l’intervalle 0.4-6 µm qui ne présente
que des motifs dûs à H2O et à CH4.
Le flux est maximal autour de 3.9 µm (2550 cm�1), une région relativement
transparente dans 51 Peg b. D’autres fenêtres spectrales apparaissent à 2.2
µm (4500 cm�1), 1.7 µm (5900 cm�1), 1.3 µm (7900 cm�1) et 1.1 µm (9090
cm�1). Les raies spectrales sont vues en absorption. Ceci peut s’expliquer de
deux manières équivalentes :

– à partir de l’équation de transfert et du fait que le gradient de
température d ln T=d ln P est positif.

– à partir de la loi de Kirchoff : le rayonnement chaud issu des couches
les plus profondes (dominées par le continu d’absorption prove-
nant des collisions de H2-H2 et H2-He) peut être absorbé dans les
bandes rotationnelles-vibrationnelles des molécules plus haut dans
l’atmosphère (de température moins élevée) et donc réémis à une
température plus faible, ce qui fait apparaitre ces bandes en absorption.

L’émission thermique est plus importante pour un nuage faiblement
réfléchissant que pour un nuage hautement réfléchissant, puisque la quantité
d’énergie d’origine stellaire absorbée dans l’atmosphère est supérieure dans le
premier cas. Cela conduit à un profil de température globalement plus chaud,
à niveau de pression égal.
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FIG. 16.2: Flux thermique et réfléchi pour un nuage de MgSiO3 à 10 bar.

16.2 Incidence de la phosphine sur le spectre

Dans les planètes géantes du Système Solaire, une fenêtre à 5 µm permet
de sonder les niveaux atmosphériques profonds et chauds (� 5-10 bars), par
la détection de l’émission thermique faiblement absorbée, émergeant de la
planète. Cette fenêtre spectrale n’est pas présente sur 51 Peg b. L’absorption
dans cette région est notamment due à la bande forte (1-0) du monoxyde de
carbone à 4.7 µm. CO est en relativement grande abondance dans 51 Peg b
(qCO = 6� 10�4) comparée à Jupiter ou Saturne (qCO � 10�9).

Dans Jupiter et Saturne, la fenêtre à 5 µm est limitée du côté des longueurs
d’onde plus faible par les bandes ν1 et ν3 de la phosphine, PH3 (Fig. 16.4).

Nous avons examiné si ces bandes pouvaient affecter la fenêtre à 4
µm dans les planètes extrasolaires. La figure 16.5 montre un spectre calculé
dans la région des bandes de la phosphine ν1 et ν3. Le rapport de mélange de
PH3 est pris égal à celui de P, dans le Système Solaire (6� 10�7). Il correspond,
aux barres d’erreurs près, à une abondance jovienne qPH3

= (6� 2)� 10�7)
(Kunde et al., 1982).

Des motifs d’absorption sont clairement visibles dans la région à 2300
cm�1 et dans la région à 2450 cm�1. L’effet de PH3 est cependant négligeable
au-delà de 2500 cm�1et en-dessous de 2300 cm�1. La fenêtre atmosphérique
à 3.9 µm ( 2550 cm�1) n’est donc pas affectée par l’absorption de la phos-
phine ; pour le modèle avec un nuage de MgSiO3 à 10 bar, le pic du flux à 2550
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cm�1 reste à � 3900 erg s�1 cm�2/cm�1. Etant donné la faible abondance de
PH3, la structure thermique ne devrait pas être sensiblement modifiée par les
bandes d’absorption de la phosphine.
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FIG. 16.3: Flux thermique et réfléchi pour un nuage de Fe à 10 bar.
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FIG. 16.4: Spectre de l’émission thermique, entre 1800 et 2250 cm�1, observé dans la
région la plus claire de la ceinture équatoriale nord de Jupiter. La fenêtre à 5 µm (2000
cm�1) est limitée après � 2190 cm�1 par les bandes d’absorption ν1 et ν3 de la phos-
phine (Kunde et al., 1982).
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FIG. 16.5: Spectre de 51 Peg b, dans les bandes ν1 et ν3 de la phosphine, pour une
atmosphère limitée par un nuage de MgSiO3 à 10 bar.
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Chapitre 17

Albédo de Bond et
température effective

A partir des spectres thermiques, on peut calculer la température effective
de la planète. On peut par ailleurs déterminer des spectres réfléchis l’albédo
de Bond.

La température effective est donnée par la loi de Stefan-Boltzmann, qui se
traduit ici par :

Te f f =  F
top
IR

σ

!1=4

(17.1)

où σ est la constante de Stefan qui vaut � 5.67� 10�5 erg s�1 cm�2 K�4. F
top
IR

est le flux thermique émergent de l’atmosphère : F
top
IR = R1

0 F
top
ν dν.

L’albédo de Bond est déterminé en divisant l’énergie contenue dans le
spectre réfléchi, par l’énergie du flux incident en haut de l’atmosphère. La
contribution de l’albédo de Bond pour des fréquences inférieures à 1700
cm�1 est négligeable, mais elle ne l’est plus au-delà de 25000 cm�1. Dans
le modèle, l’atmosphère n’est plus absorbante et la réflectance du nuage
est constante pour λ < 0.4 µm. De cette manière, nos calculs tiennent
grossièrement compte de l’énergie contenue (9 %) dans le spectre stellaire au-
delà de 25000 cm�1.

Nuage PNuage Te f f AB

Mg2SiO4 2 bar 1270 K 0.15
Fe 10 bar 1234 K 0.25
MgSiO3 10 bar 1154 K 0.42

TAB. 17.1: Température effective Te f f et albédo de Bond Ab calculés pour les solutions
du modèle.

Température effective et albédo de Bond sont intimement liés à travers la
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relation :

4σT4
e f f = (1� Ab)F? (17.2)

où Ab est l’albédo de Bond et F? la constante stellaire à la distance orbitale
de 51 Peg b. Les valeurs des deux paramètres sont rassemblées dans la table
17.1 pour les différents cas solutions du modèle radiatif. Nous trouvons que
51 Peg b présente un albédo compris entre 0.15 et 0.42, et une température
effective dans l’intervalle 1154 � 1270 K. Ces limites correspondent aux cas
extrêmes pour la réflectivité des nuages au bas de l’atmosphère (R = 0,
R = 1). N’importe quel nuage possédant des propriétés de réflexion in-
termédiaires conférerait à la planète un albédo de Bond et une température
effective compris entre ces valeurs extrêmales. On pourra noter qu’un modèle
atmosphérique non limité par un nuage optiquement épais au bas de l’at-
mosphère, produirait un profil de température intermédaire entre le cas cor-
respondant au nuage d’enstatite et celui correspondant au nuage de fer. En
accord avec cette remarque, on attendrait donc un albédo de Bond compris
entre 0.25 et 0.42, et une température effective comprise entre 1154 et 1234 K.
La raison de cela est que l’atmosphère en dessous de 10 bar peut être assi-
milée à une couche nuageuse semi-infinie, de réflectance comprise entre 0 et
1 ; le nuage de MgSiO3, très réfléchissant (R� 1 pour σ & 1000 cm�1), et le
nuage de fer, faiblement réfléchissant (R� 0.1 pourσ & 1000 cm�1) encadrent
alors de manière extrême le profil attendu en l’absence de nuage épais.

Les valeurs de l’albédo de Bond calculé dans ce modèle peuvent être com-
parés à l’albédo de Bond obtenu par Marley et al. (1999) pour l’atmosphère
sans nuage (atmosphère < claire >, mais diffusante par processus Rayleigh et
Raman) d’une planète de gravité jovienne (2200 cm s�2), de température ef-
fective 1000 K, et illuminée par une étoile de type solaire (G2V). Une valeur
de 0.33, proche de celle de Jupiter (0.35) et qui s’inscrit dans la fourchette des
valeurs attendues dans ce modèle d’équilibre radiatif avec un nuage au bas
de l’atmosphère, est alors trouvée. Il est à noter que le modèle de Marley et al.
(1999) utilise une méthode pour laquelle le rayonnement stellaire n’est pas in-
clus dans le calcul de la structure atmosphérique, les profils de température
utilisés étant issus des modèles non-gris pour une planète isolée de Burrows
et al. (1997).
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Chapitre 18

Profils de température

Les candidats qui se prêtent a l’application du modèle sont les compa-
gnons substellaires dont la masse est inférieure à 13 MJ. Les naines brunes,
dont les propriétés principales ont déjà été discutées dans la première partie
de ce rapport, ont une énergie intrinsèque non négligeable qui n’est pas gérée
par le modèle dans son état actuel. Le second critère à retenir dans le choix des
planètes à retenir est qu’elles ne soient pas trop éloignées de leur étoile pour
que leur profil thermique ne devienne pas par endroits adiabatique ou su-
peradiabatique puisque le modèle n’inclut pas le traitement des phénomènes
convectifs. Nous avons donc choisi d’élaborer un échantillon de planètes de
demi-grand axe variant de 0.05 à 1 UA, avec une distance approximativement
multipliée par 2 pour chaque cas (a = 0.05, 0.1,� 0.2, 0.5, 1), ignorant a priori
le comportement de la structure thermique pour les planètes les plus éloignées
dans cet éventail de distances orbitales (des zones convectives pouvant ap-
paraitre pour les planètes de l’échantillon les plus distantes comme on va le
voir).

18.1 Calculs sans l’opacité de NH3

Nous avons donc fait varier la distance orbitale d’une planète de masse
nominale de 1 MJ, autour d’une étoile de type solaire (plus précisément une
étoile ayant les mêmes caractéristiques en termes de rayon et flux spectral).

Les simulations ont tout d’abord été produites pour une planète en orbite
à 0.1 UA puis à 0.23 UA (Fig. 18.1). Les profils de température solution ont
été calculés pour un nuage de réflectance 0, à un niveau de pression de 30
bar. C’est ici une condition arbitraire, puisque qu’il n’existe pas d’éléments
suceptibles de condenser (Fe, silicates, H2O,. . .) en abondance significative
(dans les conditions solaires) pour former un nuage à ces niveaux de pression,
plus froids (900-1500 K) que pour 51 Peg b. Il n’est toutefois pas exclu qu’un
nuage condense plus profondément dans l’atmosphère, à des températures
plus élevées. N’importe comment, cette hypothèse quant à la réflectance du
nuage ne devrait pas trop affecter le profil de température déterminé au-
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FIG. 18.1: Profils de température d’équilibre radiatif pour des planètes orbitant à 0.05,
0.1 et 0.23 UA. L’opacité de NH3 n’est pas incluse.

dessus de � 10 bar.

Nous trouvons que CH4 domine progressivement devant CO, tant et si
bien qu’il devient majoritaire en abondance comparé à CO, pour une planète
orbitant à 0.23 UA, qui correspond au demi-grand axe de ρCrB b, dont les ca-
ractéristiques physiques sont données dans le tableau 3.1 de la première par-
tie. Le profil d’équilibre thermochimique N2/NH3 indique que NH3 domine
devant N2 aux niveaux de pression inférieures à 100 mbar. Il apparait donc
nécessaire de prendre en compte l’opacité due à ce gaz.

Ces profils doivent être comparés avec ceux de Burrows et al., issus d’un
modèle non-gris pour une planète isolée, c’est-à-dire non illuminée par une
étoile. Cette dernière, de même température effective, présente un gradient de
température plus grand, et révèle ainsi une première zone convective entre
0.25 et 1 bar, et une autre au-delà de 8 bar. A l’inverse, les profils calculés ici
sont partout subadiabatiques. La différence provient bien sûr de la différence
de nature physique de la source de chauffage atmosphérique (interne vs ex-
terne).

18.2 Calculs avec l’opacité de NH3

Les profils de température solution pour les différents cas sont comparés
avec le profil de N2/NH3 à l’équilibre thermochimique. La courbe a été
construite pour une abondance solaire de N (qN ' 1.9 � 10�4). Il est clair
que la prédominance de l’ammoniac gazeux se manifeste pour une planète de
1 MJ à une distance un peu inférieure à 0.23 UA. Pour la planète à 0.23 UA, le
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NH3 domine entre 1 et 100 mbar environ, mais l’inclusion de l’opacité de l’am-
moniac est nécessaire afin de confirmer cette conclusion. Nous serons alors en
mesure d’évaluer l’incidence de NH3 à la fois sur le profil de température de
la planète et sur le spectre d’émission thermique.

Le nombre d’espèces moléculaires dans l’atmosphère est à présent égal à
5. Nous entendons, par là, les composants pour lesquels l’opacité est prise en
compte dans la détermination de la structure thermique. Il s’agit donc de H2,
H2O, CO, CH4 et NH3.

Avant de détailler la structure thermique de chacune des planètes, des
commentaires s’imposent sur les profils d’abondance de NH3 et de CH4, cal-
culés d’après les profils de température d’équilibre radiatif. Ces profils sont
représentés sur la figure 18.5. Pour 51 Peg b, CO et N2 dominent nettement par
rapport à CH4 et NH3. Le schéma est très différent pour les planètes plus loin-
taines (au moins pour a�0.23 UA) puisque le méthane y est dominant dans
ces planètes. Alors que le rapport de mélange de CH4 atteint au plus 8� 10�5

autour de 30 mbar dans 51 Peg b, il est en revanche proche de la valeur so-
laire du carbone (� 6 � 10�4) sur toute la grille de pression pour les autres
planètes. Dans 51 Peg b, l’équilibre thermochimique indique que l’abondance
de NH3 est négligeable. Au contraire, les planètes plus lointaines ont une at-
mosphère suffisamment froide pour que NH3 domine devant N2, au-dessus
du niveau à � 200 mbar à 0.23 UA, et au-dessus du niveau à � 2 bar à 1 UA.

Le nouveau profil obtenu pour la planète à 0.23 UA (ρCrB b) est tracé sur
la figure 18.2. Il est comparé au profil solution sans ammoniac.

La dominance de NH3 s’affiche cette fois à des niveaux de pression un
peu plus profonds, entre 1.6 et 160 mbar environ. L’effet le plus remarquable
de NH3 sur la structure thermique est le réchauffement de l’atmosphère au-
dessous de� 5 mbar, et le refroidissement au-dessus de ce niveau de pression.
La température de l’atmosphère gagne jusqu’à près de 50 K vers 2 bar, alors
qu’elle perd environ 50 K au-dessus de 100 µbar.

L’inversion de température rencontrée entre, typiquement, 1 et 10 mbar ne
semble pas significative, puisqu’elle ne porte que sur 7-8 K, au plus. Il apparait
prématuré de parler d’une réelle inversion de température ici, et même de
stratosphère.

Le calcul du gradient de température montre que le profil est toujours sub-
adiatique (Fig. 18.6), comme c’était le cas pour les planètes à a < 0.23 UA. Le
modèle est donc toujours adapté dans ces conditions pour le traitement de ces
planètes de masse jovienne, au moins jusqu’à 0.23 UA.

Pour une planète à 0.5 UA, l’ammoniac est fortement dominant sur la grille
de pression, plus précisément du haut du modèle à 10�5 bar jusqu’à 2 bar,
alors que l’abondance du méthane surpasse maintenant celle du monoxyde
de carbone sur la grille de pressions en totalité (Fig. 18.3). Bien que le gradient
de température respecte la subadiabaticité de l’atmosphère en totalité, le pro-
fil de température révèle des régions, notamment vers 200 mbar et 2 bar, où
l’atmosphère tend à se rapprocher d’un comportement adiabatique (Fig. 18.6).

Les oscillations du gradient de température dans les couches profondes
de l’atmosphère du modèle sont dues aux instabilités numériques dans la
détermination du profil de température.
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FIG. 18.2: Profil de température de la planète à 0.23 UA. NH3 est une source d’opa-
cité supplémentaire et est incluse dans la détermination de ce profil qui est comparé à
l’ancien sans NH3.

On devine déjà que dans la région encadrée par ces deux niveaux de pres-
sion devrait alors apparaitre une zone convective pour des planètes de même
caractéristiques physiques mais situées à des distances plus élevées de l’étoile.

La figure 18.4 présente le résultat de la simulation pour un Jupiter orbi-
tant à 1 UA, qui correspond à la distance ultime considérée dans ce travail.
Burrows & Sharp (1999) prédisent la condensation de Mg3P2O8 autour de 900
K, espèce chimique pour laquelle le pression n’agit que marginalement sur le
niveau de condensation. Ce condensat pourrait donc représenter, en première
approximation, un candidat potentiel à la formation d’un nuage au bas de
l’atmosphère. Cependant, toutes les espèces chimiques considérées dans ce
modèle sont par hypothèse en équilibre thermochimique. Aucun mouvement
de convection ne peut donc altérer les abondances des éléments, qui sont et
restent solaires. L’abondance solaire du phosphore étant � 6� 10�7, il est rai-
sonnable de penser qu’un nuage optiquement épais ne puisse se former dans
le domaine de pression où s’applique le modèle. De plus, Burrows & Sharp
(1999) mentionnent aussi la condensation de FeS vers 710 K, indépendamment
de la pression. L’équilibre thermochimique qui est une des bases de ce modèle
suggère que le fer en grande partie a été consommé pour la condensation du
nuage Fe métallique profondément dans l’atmosphère. Rappelons que pour
un tel nuage (fer), on trouve un profil de température solution pour 51 Peg b
à 0.05 UA. A de telles températures, on ne s’attend donc pas à la condensa-
tion de FeS dans notre modèle. Par conséquent, on continue de supposer que
l’atmosphère gazeuse est claire (c.-à-d. non pollulée par un nuage) dans cette
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FIG. 18.3: Profil de température solution pour un Jupiter à 0.5 UA.

region de l’atmosphère située au-dessus de 30 bar, et que les nuages restent
confinés aux niveaux plus profonds.

Le profil de température comparé au profil d’équilibre thermochimique
N2-NH3 révèle à présent la dominance de l’ammoniac sur l’azote moléculaire
à tous les niveaux atmosphériques. L’abondance de NH3 est quasiment égale
au rapport de mélange de N au-dessus du niveau à 3 bar.

Ces deux derniers calculs sont fortement susceptibles d’être incorrects à
cause de l’abondance relativement élevée de l’ammoniac dans les couches
supérieures de l’atmosphère. Les connaissances acquises sur les planètes du
Système Solaire montrent en effet que le rayonnement UV du soleil pénètre
jusqu’à un niveau de 0.3 bar environ dans Jupiter et peut donc dissocier NH3

au-dessus de ce niveau. En réalité, un modèle complet traitant la photochimie
de l’ammoniac au-dessus dans l’atmosphère de ces planètes serait nécessaire
à la détermination de la composition chimique. On peut ainsi s’attendre à un
appauvrissement de la quantité relative de NH3 au-dessus de 0.3 bar. Dans
ce cas, qualitativement, on pourrait s’attendre à un réchauffement de l’at-
mosphère aux niveaux de pression du modèle inférieurs à 0.1 bar.

Le profil de température pour a = 1 UA n’est pas physique dans le cadre
de ce modèle d’équilibre radiatif, à cause de l’instabilité convective qui prend
place vers 500-600 mbar. Une des techniques employées pour remédier à cette
instabilité convective est d’introduire un flux convectif Fconv dans la région
de l’atmosphère où apparait l’instabilité. Cette quantité est proportionnelle à
l’écart entre le gradient de température obtenu dans la région convective et la
valeur adiabatique. Bien entendu, l’introduction de ce flux a des répercussions
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FIG. 18.4: Profil de température solution pour un Jupiter à 1 UA.

à des niveaux différents de l’atmosphère qui peuvent être amenés à devenir
eux aussi convectifs. C’est pourquoi, à chaque itération, ces régions doivent
être corrigées de l’instabilité convective pour que, à terme, le profil devienne
soit radiatif, soit à la limite de l’adiabaticité, et ceci, en conservant le flux (ther-
mique+convectif+stellaire) dans sa totalité. Ce processus requiert donc une
modification notable de l’algorithme utilisé qui n’a pas été mise en oeuvre
pour ce travail.

De plus, à 1 UA, la vapeur d’eau devrait condenser dans la région 1-100
mbar. Cette condensation a deux effets majeurs : (i) le premier est de dépléter
localement l’atmosphère en vapeur d’eau ; (ii) le second concerne l’extinction
du rayonnement par le nuage d’eau condensée. Le premier point peut être
résolu en corrigeant à chaque itération le profil d’abondance de la vapeur
d’eau au niveau atmosphérique où l’on attend la condensation. Le second
point est beaucoup plus délicat à traiter dans la version actuelle du modèle.
Vu le rapport de mélange de H2O (� 10�3), on peut penser que le nuage formé
ait une épaisseur optique importante et modifie le transfert du rayonnement
de façon appréciable.

En conclusion, les phénomènes nouveaux qui apparaissent dans l’at-
mosphère de la planète à une telle distance de l’étoile marquent les limita-
tions du modèle, tant au point de vue de la photochimie de l’ammoniac, qui
prend ici toute son importance, qu’au point de vue des processus physiques
gouvernant la structure thermique.
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FIG. 18.5: Profils d’abondance du méthane (en haut) et de l’ammoniac (en bas) corres-
pondant aux profils de température d’une planète de 1 MJ à 0.23, 0.5 et 1 UA. Dans le
cas de CH4, les valeurs pour 51 Peg b avec un nuage de fer à 10 bar ont été ajoutées.
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FIG. 18.6: Gradient de température des profils thermiques pour les planètes de demi-
grand axe 0.23, 0.5 et 1 UA.



Chapitre 19

Spectres de réflexion et
d’émission

Les spectres de réflexion et d’émission thermique sont présentés dans les
figures 19.1-19.4.

Le flux réfléchi affiche un comportement identique en fonction de la lon-
gueur d’onde dans tous les cas, avec bien sûr une diminution globale de l’in-
tensité avec le flux stellaire incident quand la planète s’éloigne de l’étoile.

Le spectre thermique est caractérisé par le décalage vers les fréquences
plus faibles, qui provient du fait de la diminution de la température effective
avec la distance de l’orbite. L’absorption par la vapeur d’eau domine le spectre
thermique pour toutes les planètes. Les spectres synthétiques montrent une
fenêtre spectrale à 4 µm (2500 cm�1). Lorsque le rayon de l’orbite augmente,
le pic de flux à 10-20 µm (500-1000 cm�1) devient de plus en plus intense,
comparé à la fenêtre à 4 µm. Pour ρCrB b (Fig.19.2) par exemple, à 10 µm,
le flux émergent atteint un maximum de 3600 erg s�1 cm�2/cm�1, alors qu’à
4 µm, il pique à 4600 erg s�1 cm�2/cm�1, soit un rapport de � 78 %. A 1
UA (Fig. 19.4), le flux à 4 µm est quasiment égal à celui à 10 µm (330 erg s�1

cm�2/cm�1).
Pour les planètes à 0.5 et 1 UA, les signatures des transitions

vibrationnelles-rotationnelles des molécules proviennent principalement du
haut de l’atmosphère. La majeure partie du flux émis se situe d’une part dans
le continu de H2 induit par collisions, notamment vers 17 µm, provenant de la
région� 0.1 bar, et d’autre part dans la fenêtre vers 5 µm sondant des niveaux
de l’ordre du bar.

L’absorption par CH4 à 3.3 µm (3030 cm�1) est visible dans toutes les
planètes de l’échantillon. La signature à 7.7 µm (1300 cm�1) est produite dans
les planètes plus froides. La signature de NH3 peut être vue à 10.5 µm (950
cm�1). Aux températures équivalentes de corps noir de ces planètes (� 300-
550 K), la fonction de Planck émet plus favorablement vers 10-11 µm, dans
des bandes fortes du NH3. Les motifs du à NH3 sont absents du spectre de la
figure 19.1 puisque l’ammoniac n’a pas été inclus dans ce modèle.

Ces caractéristiques sont dues au décalage de la fonction de Planck vers



144 19 - Spectres de réflexion et d’émission

FIG. 19.1: Spectre d’un Jupiter à 0.23 UA. L’opacité de NH3 n’est pas incluse.

des longueurs d’onde plus élevées du fait de la diminution de la température
globale de l’atmosphère planétaire, mais aussi à l’augmentation de la quantité
relative de méthane et d’ammoniac, à mesure que la planète s’éloigne de son
étoile centrale.
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FIG. 19.2: Spectre d’un Jupiter à 0.23 UA. L’opacité de NH3 est incluse.

FIG. 19.3: Spectre d’un Jupiter à 0.5 UA.
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FIG. 19.4: Spectre d’un Jupiter à 1 UA.



Chapitre 20

Albédo de Bond et
température effective

Les données de l’albédo et de la température effective sont rassemblées
dans le tableau 20.1. L’albédo de Bond pour un Jupiter à 0.1 UA et au-delà
présente une valeur constante de 0.32. Cette propriété vient du fait que c’est
la vapeur d’eau et le méthane qui gouvernent l’absorption du flux solaire en
l’absence de nuages et que leurs abondance sont les mêmes dans toutes les
planètes modélisées au-delà de 0.1 UA. On peut noter que cette valeur de 0.32
est très proche des valeurs mesurées sur les planètes géantes de notre Système
Solaire bien que leurs compositions et structures nuageuses diffèrent nota-
blement. Le choix d’une réflectance nulle au bas de l’atmosphère du modèle
implique que le flux réfléchi ne se compose que du rayonnement diffusé
par processus Rayleigh dans l’atmosphère gazeuse. Les simulations pour une
réflectance spectrale non nulle indépendante de la longueur d’onde, ne de-
vrait pas changer significativement le résultat (même dans le cas extrême où
R = 1). La plupart du flux incident est en effet absorbé avant d’atteindre le
bas de l’atmosphère du modèle (30 bar), dans le domaine spectral considéré
pour l’illumination par l’étoile (0.4-6 µm).

Cependant, plutôt que de fixer dans ce cas une réflectance de valeur arbi-
traire dans le cas de ces planètes orbitant à plus de 0.2 UA autour de l’étoile
centrale, le modèle pourrait être amélioré en calculant l’albédo équivalent,
dû seulement à la diffusion Rayleigh par H2 et par He, d’une couche semi-
infinie ayant pour limite supérieure le bas de l’atmosphère du modèle. On
obtiendrait alors, en utilisant la même méthode que pour la détermination
de la réflectance du nuage de silicates ou de fer au bas de l’atmosphère, une
réflectance dépendant de la longueur d’onde du rayonnement incident au bas
du modèle.
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ORBITE (AU) NUAGE PNUAGE (bar) ABOND TEFF (K)

0.05 Fe 10 0.25 1234
0.05 Mg2SiO4 2 0.15 1270
0.05 MgSiO3 10 0.42 1154
0.10 R=0 30 0.32 855
0.23 (sans NH3) R=0 30 0.32 565
0.23 (avec NH3) R=0 30 0.32 565
0.50 R=0 30 0.32 383
1.00 R=0 30 0.32 277

TAB. 20.1: Albédo de Bond et température effective pour tous les cas de figure traités
dans le modèle.



Sixième partie
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21.1 La génération des télescopes de 8 m . . . . . . . . . . . . . . . . 153

21.1.1 le Very Large Telescope (VLT) . . . . . . . . . . . . . . . . . 153

21.1.2 Gemini . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 155

21.2 Le Keck . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 155

22 Signatures spectrales des exoplanètes 159
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Chapitre 21

Moyens observationnels
disponibles au sol : les grands
télescopes

Nous donnons ici une vue globale des différents dispositifs disponibles
dans un proche avenir pour l’observation directe des exoplanètes. Il s’agit
de la génération des grands télescopes, fruits de collaborations internatio-
nales, tant sur le plan scientifique que financier. Les instruments destinés à
la spectrométrie dans l’infrarouge, domaine spectral prometteur pour la ca-
ractérisation des exoplanètes, y sont énumérés sommairement avec leur do-
maine de travail et leur résolution spectrale, pour chacun des projets.

21.1 La génération des télescopes de 8 m

21.1.1 le Very Large Telescope (VLT)

Le VLT, sous tutelle de l’ESO, est installé sur le Cerro Paranal à 2635 m
dans le désert d’Atacama (Chili). Il consiste en quatre unités de 8.2 m de
diamètre, fonctionnant indépendamment ou en mode combiné. Dans ce der-
nier cas, la surface collectrice équivalente correspond à un miroir de 16 m
de diamètre. Quatre autres télescopes de 1.8 m de diamètre complètent le
réseau en mode interférométrique, fournissant la capacité d’observations à
haute résolution spatiale (la ligne de base est alors de 200 m), avec une sen-
sibilité inégalée. Chaque unité dispose d’un foyer Cassegrain, Nasmyth et
coudé. Les huit télescopes sont programmés pour être opérationnels d’ici à
l’an 2006. Le VLT est prévu pour fonctionner entre 0.3 et 25 µm, couvrant
ainsi le domaine de longueur d’onde des spectres thermiques et réfléchis des
atmosphères planétaires modélisées dans ce travail.

Les télescopes optimisés pour l’infrarouge ont une transmission à 0.85
µm qui ne devrait pas être inférieure à 91 %, 86 %, and 65 %, respectivement
pour les foyers Cassegrain, Nasmyth et coudé.
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FIG. 21.1: Les quatre unités de 8 mètres du VLT au Cerro Paranal (Chili), avec au pre-
mier plan, le centre de contrôle.

Les instruments dignes d’intérêt pour la caractérisation des exoplanètes
sont les spectromètres opérant dans l’infrarouge thermique pour la détection
du flux émis par la planète dans ce domaine spectral. Les instruments prévus
pour équiper le VLT couvrent l’infrarouge proche de 1 à 5µm. Ils doivent offrir
un pouvoir de résolution suffisant pour espérer détecter les motifs spectraux
liés à l’atmosphère de la planète, tout en bénéficiant du décalage Doppler du
spectre planétaire (voir 22.1.2).

CRIRES, spectrographe infrarouge cryogénisé, à haute résolution, a été
conçu pour le VLT dans le but d’exploiter la sensibilité accrue procurée par
un instrument dispersif muni d’un grand réseau de détecteur au foyer d’un
télescope de 8 m. Le spectrographe a été initialement développé pour la
détection spectroscopique de raies moléculaires et atomiques émises par un
large éventail d’objets astrophysiques. Mais plus précisément, un soin a été
apporté dans le développement de l’instrument pour la détection des planètes
extrasolaires en adoptant la méthode des vitesses radiales, mais surtout la
détection des raies des bandes fortes de CH4 et CO dans l’atmosphère des
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Jupiter < chauds >. Günter Wiedemann, responsable du projet à l’ESO, a pu-
blié une simulation des spectres attendus pour 51 Peg b, avec un outil d’une
telle résolution. Ses résultats sont en outre discutés dans 22.1.2.

L’échelle cryogénisé devrait fournir fournir une spectroscopie à haute
résolution dans le domaine spectral 1-5 µm. L’instrument emploie une grille
pour un pouvoir de résolution de 105. Bien qu’encore en phase de conception,
l’instrument est prévu pour être opérationnel au foyer Nasmyth de l’unité 4
de 8 m en 2002.

Depuis l’avènement de la nouvelle discipline de l’astronomie qu’est la re-
cherche et la caractérisation des planètes extrasolaires, la détection directe et
la spectroscopie de tels objets est devenu l’un des enjeux majeurs du VLT en
mode interférométrique.

L’imagerie et les observations spectrales avec le VLTI peuvent être réalisées
avec une résolution angulaire de l’ordre de la milli-seconde d’arc, aux lon-
gueurs d’onde les plus favorables. La séparation de 51 Peg b étant de �
3.4 � 10�3 arcsec, le VLTI devrait pouvoir résoudre la planète, au plus à
λ ' 1.65 µm (en disposant d’une ligne de base de 200 m).

21.1.2 Gemini

Le projet Gemini est un partenariat international impliquant les Etats-Unis,
le Royaume Uni, le Canada, le Chili, l’Australie, l’Argentine et le Brésil, l’ordre
indiquant la proportion de leur contribution. Il consiste en l’exploitation de
deux télescopes de 8.1 m, optimisés pour les observations dans l’infrarouge,
dont l’un est basé au sommet du Mauna Kea (Hawaii) à 4214 m, et l’autre au
Cerro Pachón (Chili) à 2715 m.

Le spectrographe proche-infrarouge GNIRS (Gemini Near-Infrared Spec-
trometer) a été développé pour tirer partie de la haute résolution spatiale,
de la grande surface collectrice procurant une sensibilité accrue, et la faible
émissivité du télescope Gemini dans l’hémisphère Nord. La conception est as-
surée par le NOAO. Le domaine de travail de GNIRS a été fixé entre 0.9 et 5.8
µm, avec une résolution variable de 667 à 18000.

Le spectrographe à échelle PHOENIX est quant à lui prévu pour équiper
Gemini sud en 2001. C’est un spectromètre refroidi à 50 K dont les ca-
ractéristiques sont comparables à CRIRES pour le VLT en terme de résolution
et de fréquence de travail : un pouvoir de résolution minimal de 105 et un
domaine spectral de fonctionnement entre 1 et 5 µm. Son activité dans le
domaine de la détection spectroscopique du flux d’émission des exoplanètes
s’est déjà traduite durant 7 nuits en novembre 1998 au foyer du 4 mètres du
Kitt Peak National Observatory (observations de 51 Peg, τBoo et υ And) par
l’observation de la bande de CO à 2.3 µm, dans les trois systèmes.

21.2 Le Keck

Les deux télescopes Keck, réalisés grâce aux fonds du riche donateur
américain William Myron Keck, sont les plus grands télescopes optiques et
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KECK I et II GEMINI NORD

FIG. 21.2: Les télescopes Keck I et II et Gemini Nord, au sommet du Mauna Kea, à
Hawaii.

infrarouges du monde. Ils sont installé au sommet du Mauna Kea (Hawaii), et
partagent donc le site avec une douzaine d’autres télescopes. L’originalité des
miroirs de 10 m qui les équipent résident dans leur structure faite de 36 seg-
ments hexagonaux, chacun de 1.8 m de diamètre, qui fonctionnent de concert
comme un seule pièce réfléchissante.

Le Keck dispose d’un mode interférométrique en combinant les faisceaux
des deux télescopes Keck I et Keck II. Mais la ligne de base de 80 m n’autorise
pas la résolution spatiale de Jupiters < chauds > dans l’infrarouge proche.

En général, les études spectroscopiques détaillées des sources astrono-
miques tirent bénéfice des résolutions spectrales les plus élevées possibles.
En pratique, ces résolutions doivent néanmoins être en accord avec les temps
d’observation autorisés par les grands observatoires, dont le Keck fait par-
tie. Les valeurs typiques des pouvoirs de résolution envisagés pour de telles
études s’inscrivent au-delà de 20000, ce qui correspond à une résolution en
vitesse de 15 km s�1. De tels pouvoirs de résolution imposent des contraintes
fortes sur les propriétés des détecteurs, particulièrement sur le niveau du bruit
de lecture et du courant d’obscurité. Ces contraintes constituent un véritable
défi pour l’astronomie infrarouge. Avec l’avènement de matrices infrarouges
grand format possédant un bruit de lecture (� 10 électrons rms) et un courant
d’obscurité (� 0.1 électron s�1/pixel) relativement bas, la spectroscopie infra-
rouge à haute résolution s’est avérée accessible avec les grands télescopes.

NIRSPEC fait partie de la nouvelle génération d’instruments destinée à
équiper le KECK d’ici à l’horizon 2000. C’est un spectrographe à échelle à dis-
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persion croisée. Il est équipé d’un système de refroidissement actif, lui permet-
tant de travailler dans le proche-infrarouge entre 0.95 et 5.1 µm. Son pouvoir
de résolution est R ' 25000 (12 km s�1), en mode échelle. Il peut toutefois tra-
vailler à plus basse résolution, auquel cas son pouvoir de résolution descend
à � 2300.
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Chapitre 22

Signatures spectrales des
exoplanètes

22.1 Simulation pour un télescope de 8 m

22.1.1 Cadre général

Le mouvement orbital d’une planète extrasolaire décale périodiquement
par effet Doppler son spectre entier par rapport au spectre de son étoile pa-
rente. Cette modulation globale en fréquence distingue le spectre planétaire
et permet en théorie d’identifier sans ambiguı̂té sa contribution au spectre to-
tal observé. La modulation en fréquence du spectre de la planète est la clé du
problème de la détection d’un signal faible en provenance de la planète : le
continu stellaire très lumineux doit être soustrait extrêmement précisément
pour extraire en mode non-interférométrique la composante planétaire du
spectre observé qui combine la contribution de l’étoile et de la planète. La
soustraction du fond au niveau 10�4-10�5, habituellement prohibitive pour
l’astronomie au sol, est envisageable si le spectre planétaire est modulé en
fréquence par rapport au spectre stellaire. On utilise alors une technique de
corrélation puisque la période et la phase de la modulation sont parfaite-
ment connues (Wiedemann, 1997). Il est toutefois nécessaire de disposer d’une
résolution spectrale permettant de résoudre ce décalage Doppler (� 130 km
s�1 pour 51 Peg). Le problème lié à la précision est réduit au bruit statistique
inhérent au flux stellaire. La réduction du bruit peut être réalisée si un masque
est utilisé à l’entrée du spectrographe pour supprimer partiellement le flux
stellaire pour des objets plus éloignés que le seeing. Cette technique est bien
entendu plus efficace si la séparation angulaire étoile/planète est relativement
importante.

Les observations à relativement haute résolution ne sont pertinentes que
pour les Jupiter chauds (type 51 Peg b), bien que la séparation de telles
planètes soit faible et que le flux émergent soit noyé dans le flux de l’étoile
primaire.

En effet, pour les planètes plus éloignées, le flux thermique di-
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minue considérablement, compte-tenu de la température atmosphérique
décroissante avec la distance orbitale.

L’étude de la détectabilité de l’atmosphère d’une planète extrasolaire
et la caractérisation de cette planète sont deux problèmes clairement in-
terdépendants. En effet, les investigations entreprises pour détecter les signa-
tures spectrales d’une telle planète sont basées sur des modèles théoriques de
son atmosphère. D’autre part, la nature chimique révélée par les observations
effectivement réalisées peuvent mettre en échec la modélisation, s’il s’avère
que les signatures spectrales observées sont très différentes de celles prédites
par le modèle.

Des signatures atmosphériques spécifiques sont requises pour caractériser
la composition des planètes géantes extrasolaires. A cet égard, des mesures
spectroscopiques à partir d’observatoires au sol seraient très précieuses. Ces
mesures doivent d’abord être préparées avec une grande attention, de manière
à exploiter les fenêtres les plus favorables depuis le sol.

22.1.2 Application aux Jupiters chauds

Nous présentons ici un examen détaillé de la détectabilité des signatures
spectrales des EGPs, appliqué à 51 Peg tout d’abord. Ce choix est motivé
par l’intensité du rayonnement thermique émergent de la planète fortement
chauffée par l’étoile primaire.

Nous nous concentrons essentiellement sur des mesures en mode non-
interférométrique, et donc sur un télescope monolithique (mono-miroir), dans
lequel les signaux de l’étoile et de la planète du système distant sont collectés
ensemble par le télescope. En suivant la stratégie proposée par Wiedemann
(1997), nous estimons la détectabilité des motifs spectraux moléculaires à re-
lativement haute résolution, pour profiter du décalage Doppler périodique
(� 130 km s�1 correspondant à un pouvoir de résolution R� 2300) dû à la
révolution de la planète autour de l’étoile.

Il est clair que la détection est favorisée quand le rapport des flux
planète/étoile est aussi grand que possible. Cela exclut la composante stellaire
réfléchie. Au contraire, plusieures fenêtres spectrales dans le domaine ther-
mique semblent plus prometteuses. De nombreuses raies moléculaires sont
attendues en absorption par rapport au continu planétaire, mais deux bandes
fortes apparaissent dans les spectres : la bande (1-0) du CO à 2100 cm�1, et
sur la bande ν3 de CH4 à � 3000 cm�1. Elles s’inscrivent dans les fenêtres
de transmission atmosphérique M et L respectivement (Fig 22.1). Les bandes
d’absorption de H2O définissent avec celles de CO2 les fenêtres spectrales de
l’atmosphère terrestre dans l’infrarouge.

Ces bandes de CO et CH4 sont clairement identifiables dans les spectres
à basse résolution (5 cm�1) calculés pour 51 Peg b (voir Figs. 16.1-16.3). Elles
sont cependant localisées bien au-dessous du pic de l’émission stellaire.

Dans la perspective des observations avec la nouvelle génération des
télescopes optiques qui offrent une surface collectrice jusqu’alors inégalée
(8-10 m de diamètre), nous avons synthétisé des spectres à haute résolution
(�σ = 0.5 cm�1). Nous avons étudié la possibilité de leur observation avec un
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FIG. 22.1: Transmission de l’atmosphère au Mauna Kea. Les données spectrales va-
rient d’un site d’observation à un autre ou d’une nuit à l’autre, selon la masse d’air
considérée et la quantité d’eau précipitable.

télescope de 8 mètres de diamètre (comme le Very Large Telescope ou Gemini).
Les résultats se trouvent dans les figures 22.2.

Ces figures montrent le flux spectral dans les régions d’absorption de CO
et de CH4, comparé au flux spectral de bruit équivalent (NESF) dû au bruit de
photons d’origine stellaire ramené à l’entrée du télescope. Le bruit de photons
est la source de bruit dominante dans cette gamme de longueur d’onde. Il est
converti ici en un niveau de flux émis par la planète.

Le nombre de photons nph venant de l’étoile, collectés en t secondes par le
détecteur est :

nph = TRB(T?)St
?t�ν
hν

(22.1)

où TR est la transmission télescope+instrument, B(T?) la fonction de Planck
pour une étoile de température effective T?, St la surface collectrice du
télescope, 
? l’angle solide de l’étoile vue depuis la Terre, h la constante de
Planck, ν la fréquence du photon et �ν la résolution spectrale. Le bruit de
photon, gaussien, s’exprime comme la racine carrée du nombre de photons
incidents collectés dans le télescope :

p
nph.

Nous en fait choisi de comparer directement le flux d’émission thermique
de l’atmosphère de la planète avec un flux équivalent produit par le bruit de
photons de l’étoile, ramené à la planète. Il ne s’agit donc plus de comparer
le nombre de photons émergents de la planète, collectés dans le détecteur,
avec le bruit de l’étoile. Ce dernier point est ce que l’on appelle flux spectral
équivalent au bruit (dont l’acronyme est NESF en anglais).

NESF(ν) = p
nph

hν�νtSt
pl
(22.2)
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où 
pl est l’angle solide de la planète vue depuis l’observateur.

En introduisant le flux de l’étoile F?(σ) = πBσ(T?) et le nombre d’onde σ ,
(22.2) prend la forme :

NESF(σ) = s F?
?hcσ

πTRSt
2
plt�σ (22.3)�σ étant la résolution spectrale, définie en terme de nombre d’onde. Le rap-

port signal sur bruit S/B se traduit donc par le rapport du flux d’émission
thermique de la planète Fpl sur le NESF, à σ donné.

Pour un temps d’intégration de 9 heures et un facteur de transmission de
20 %, le NESF s’élève à � 950 erg s�1 cm�2/cm�1 à 4.7 µm et � 1400 erg s�1

cm�2/cm�1 à 3.3 µm.

Nous voudrions détecter typiquement des motifs spectraux en absorption
comme ceux donnés par exemple dans la figure 22.2 à 2862 cm�1 pour CH4

et à 2172 cm�1 pour CO. Les raies moléculaires apparaissent en absorption
parce qu’elles prennent leur origine dans les couches atmosphériques plus
froides que le continuum de H2 induit par collisions.

Pour les signatures spectrales les mieux identifiées, le rapport signal-sur-
bruit S/B est de � 9 pour les raies d’absorption de CO et 5 pour les raies de
CH4, en 9 heures d’intégration.

Nous avons aussi calculé le contraste de ces motifs sur le continuum de
l’étoile, c’est-à-dire le rapport du flux planétaire au continu stellaire. Nous le
trouvons égal à 3� 10�4 dans la bande du CO à 4.7 µm et égal à 2� 10�4 dans
la bande du CH4 à 3.3 µm.

Les calculs du spectre thermique de 51 Peg b à haute résolution montre que
seuls les motifs en absorption de H2O, CO et CH4 peuvent être détectés sur
un continuum à 1100-1200 K. Ces résultats diffèrent fortement du spectre de
Wiedemann (1997) dans lequel de forts motifs en émission de CO et CH4 sont
présents à un pouvoir de résolution de R=105. Cette différence provient du fait
que le profil de température de type Jupiter utilisé par Wiedemann conduit à
des températures stratosphériques qui s’étendent de 400 K à 40 mbar jusqu’à� 1250 K à 0.1 mbar (Gordon Bjoraker, communication privée). De plus, la
contribution des niveaux troposphériques n’est pas incluse.

En contradiction avec les conclusions optimistes de Wiedemann, il semble
que les signatures spectrales de CO et CH4 seront très difficiles à détecter à
haute résolution (voir figure 22.3). L’intensité des raies en émission obtenue
par l’utilisation du profil thermique de Jupiter renormalisé à la distance de
51 Peg b (0.05 UA). Cette structure thermique donne alors naissance aux in-
tenses motifs spectraux à haute résolution (R=105) vus en émission dans les
spectres 22.3. Nous prédisons un rapport S/B au mieux de 9 pour 9 heures
d’intégration sur un 8 mètres, à une résolution R� 4300� 6000 (respective-
ment à 4.7 et 3.3 µm). Nos estimations est basée sur l’hypothèse que la source
de bruit dominante est le bruit de photons de l’étoile. Nous n’avons pas du
tout pris en compte le bruit du détecteur ni le bruit du fond thermique, qui
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peuvent être importants au-delà de 3 µm, tout particulièrement pour les ob-
servations de la bande de CO.

Seule la nouvelle génération des grands télescopes optiques peut offrir les
spécifications techniques requises pour collecter les photons infrarouges des
EGP.

Mis à part le besoin d’un grand miroir, nos résultats montrent aussi qu’un
spectromètre à haute résolution (R> 104) n’est peut-être pas le choix le plus
approprié pour l’observation de tels objets, distants et faiblement lumineux.

Comme le NESF varie comme 1=p�σ , réduire la résolution de 105 à� 5� 103

revient à diminuer le bruit de photons par un factor 4 à 5. Nous avons déjà
vu que pour une résolution spectrale �σ = 0.5 cm�1 à 3.3 µm et 4.7 µm,
les motifs spectraux sont encore clairement reconnaissables. Comme souligné
par Wiedemann (1997), l’effet des raies parasites d’origine stellaire peut être
éliminé grâce au décalage Doppler des raies due à la rotation de la planète
autour de l’étoile. N’importe comment, il peut s’avérer nécessaire de travailler
à plus basse résolution (R� 100), étant donné le rapport signal/bruit que l’on
peut espérer pour la détection de H2O, CO et CH4 en 9 heures d’intégration.
A R� 100, les motifs individuels ne sont plus isolés dans les spectres, mais
l’absorption des bandes est encore visible.

Le problème qui reste à résoudre est que, à basse résolution (R< 100),
les motifs spectraux ne sont plus distinguables de ceux de l’étoile. Cette forte
limitation empêche probablement la détection des bandes de CO et de H2O
dans l’atmosphère des planètes extrasolaires d’ores et déjà connues. Seules les
bandes du méthane pourraient être détectées puisque ce gaz est absent de la
photosphère de l’étoile parente, trop chaude pour laisser cette molécule dans
un état stable au-delà de� 1200 K. Cependant, il est douteux que l’absorption
tellurique due au méthane dans l’atmosphère terrestre puisse être éliminée à
10�4 près, ce qui rend la détection de ce gaz à basse résolution spectrale quasi
impossible.

Les observations directes spectres des EGPs n’ont plus qu’à attendre la dis-
ponibilité et la mise en fonction des télescopes interférométriques comme le
VLTI (Very Large Telescope Interferometer) aux alentours de 2005. Une ligne
de base de 200 m de long entre les quatre unités de 8 m du VLT et plusieurs
télescopes auxiliaires de 1.8 m chacun seront alors accessibles aux observa-
teurs. La résolution angulaire correspondante devrait permettre de séparer les
EGPs de leur étoile parente. L’observation des bandes d’absorption par H2O,
CO, CH4, et probablement PH3, dans les planètes à une résolution de 100-1000
deviendra alors un objectif réaliste.

22.2 Application des spectres synthétiques à haute

résolution pour des observations au Keck II

Les modèles que nous avons développés font l’objet d’un projet d’obser-
vation, sous la tutelle de Drake Deming (NASA/GSFC), au foyer du Keck II
. La proposition d’observation concerne la détection de la planète τ Bootis b,
dont les principales caractéristiques sont compilées dans la table 3.1 de la 1ère
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partie. L’instrument envisagé pour la détection est le spectrographe NIRSPEC,
dont les propriétés sont détaillées dans la section 21.2.

Fondamentalement, le but de cette expérience est de déterminer l’incli-
naison de l’orbite de la planète. En effet, τ Boo b ayant été détectée par
vélocimétrie Doppler, le paramètre sin i, intégrant l’inclinaison de l’orbite
planétaire, demeure inconnue par l’usage d’une telle méthode. Ainsi, la masse
de la planète est connue sans équivoque, si sin i est déterminé.
La méthode employée tire partie du décalage Doppler des raies planétaires
par rapport à celles de l’étoile. Pour un large éventail d’inclinaisons, on s’at-
tend à ce que le décalage Doppler des raies moléculaires de la planète soit plus
important que la résolution spectrale de NIRSPEC, et aussi plus important que
la largeur des raies stellaires. Le problème principal restant la faible amplitude
relative des raies de l’atmosphère planétaire par rapport au continu de l’étoile,
il peut être résolu en utilisant une technique de corrélations croisées. On peut
résumer les étapes de la spectroscopie comme suit :� Acquisition des spectres à haute résolution de l’étoile+planète dans les
domaines spectraux les plus favorables des bandes de CO et CH4.� Soustraction des raies, modélisées, de l’atmosphère terrestre, des raies
stellaires et du continu de l’étoile. Le spectre résultant ne contient donc que le
spectre de la planète. Le nombre d’observations est suffisant pour couvrir les
différentes phases orbitales de la planète (soit 4 nuits, la période orbitale de τ
Boo b étant de � 3.3 jours).� Connaissant le décalage Doppler du centre de masse du système (et donc
la phase orbitale de la planète, le spectre synthétique fourni par notre modèle
est déplacé suivant ce décalage, et corrélé avec le spectre observé et réduit
(spectre de la planète), en supposant une valeur donnée de sin i. Le résultat
est alors intégré en fréquence. La valeur du coefficient de corrélation est alors
moyenné en tenant compte des différentes phases orbitales observées. Ces
étapes sont répétées pour d’autres valeurs de sin i, ce qui conduit à une fonc-
tion des valeurs de corrélation en fonction de sin i. On s’attend à ce que pour
la bonne valeur du sin i le coefficient de corrélation soit maximum de façon
significative, compte tenu du bruit.

Nous avons calculé les flux spectraux de l’émission thermique de la
planète dans la bande ν3 de CH4 et (1-0) de CO pour 51 Peg, mais adapté
cette fois la NESF attendue pour un télescope de 10 m, et pour un pou-
voir de résolution équivalent à celui promis par le spectrographe NIRSPEC
(R = 25000). Bien que les observations doivent s’appliquer à τ Boo b, peut-
être plus massive (Msin i = 3.66 MJ) que 51 Peg b, le spectre émergent de τ
Boo b est supposé ne pas être trop différent de celui de 51 Peg b. Le temps
d’intégration, donné pour l’exemple, est toujours de 9 heures. Les résultats
sont visibles sur la figure 22.4. Le niveau de bruit est � 1.6 fois plus fort à 3.3
µm que celui calculé pour un télescope de 8 m, avec une résolution spectrale
de 0.5 cm�1, puisque la NESF varie comme 1=pSt�σ .

La fenêtre à 10 µm visible dans le spectre synthétique d’une planète jo-
vienne à 0.23 UA peut sembler prometteuse, dans la mesure où le flux stellaire
est relativement réduit dans cette région spectrale, offrant ainsi un contraste
planète/étoile supérieur à 2.5� 10�4 . C’est une région spectrale néanmoins
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assez problématique pour des observations au sol, dans la mesure où le bruit
thermique, causé par l’atmosphère terrestre et l’émissivité du télescope, y est
relativement fort.
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NOMBRE D’ONDE

FIG. 22.2: Spectres à haute résolution (0.5 cm�1) dans la bande (1-0) de CO à 4.7µm (en
haut) et dans la bande ν3 de CH4 à 3.3 µm (en bas).



22.2 Application des spectres synthétiques à haute résolution pour des observations au
Keck II 167

FIG. 22.3: Spectres à haute résolution (R = 105) d’après les calculs de Wiedemann
(1997) pour un profil de température de Jupiter renormalisé à la distance orbitale de 51
Peg b (a = 0.05 UA). L’intensité est exprimée en nombre de photons collectés avec un
télescope de 8 m en 3 heures d’intégration, pour obtenir une détection à 3 σ .
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FIG. 22.4: idem que la figure 22.2, mais pour un télescope de 10 m de diamètre et un
pouvoir de résolution de 25000, correspondant à l’instrument NIRSPEC (�σ ' 0.08
cm�1 à 2150 cm�1 et �σ ' 0.12 cm�1 à 3030 cm�1).
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Conclusion

Motivée par les projets de détection, d’observation et surtout de ca-
ractérisation des planètes extrasolaires géantes, cette thèse décrit un modèle
d’équilibre radiatif dont la finalité est de déterminer la structure thermique
des planètes extrasolaires de type jovien, mais aussi de prédire les spectres
de ces planètes qui pourront être observées dans un futur proche grâce
au formidable développement des techniques d’observation et aux grands
projets instrumentaux. Ce qui suit constitue un résumé des fondements de ce
travail et des principaux résultats obtenus.

Dans la première partie, nous avons exposé sommairement les connais-
sances déduites des observations et de la théorie sur la formation, la
composition des planètes géantes du Système Solaire et sur la physique
qui les gouverne. Bien que cette thèse se concentre essentiellement sur
l’étude des exoplanètes (de masse jovienne), les travaux récents relatant
les caractéristiques générales et la spectroscopie des naines brunes ont
été présentés. Cette extension est justifiée puisque, globalement, même si
l’origine des naines brunes est radicalement différente de celle des planètes
géantes, les températures régnant dans les niveaux atmosphériques acces-
sibles à l’observation devraient révéler une chimie et des processus physiques
plus proches de ceux rencontrés dans les planètes que dans les étoiles.

Dans la seconde partie, le cadre du modèle a été décrit en détail. La com-
position chimique de l’atmosphère gazeuse a été déterminée. Les principales
espèces chimiques en phase gazeuse ont été sélectionnées en supposant
des abondances élémentaires solaires. Leur abondance respective obéit à
l’équilibre thermochimique. Nous avons aussi identifié la nature des nuages
susceptibles de condenser au bas de l’atmosphère dans un domaine de
température de � 1600 K à � 2000 K : il s’agit de silicates (quartz, enstatite,
olivine) et de fer. Ce nuage, composé de l’une ou de l’autre de ces espèces,
est supposé optiquement épais. Il constitue, avec l’hypothèse de l’équilibre
radiatif, la pierre angulaire de ce modèle. Chauffage et refroidissement at-
mosphérique sont calculés par un code de transfert radiatif raie par raie dans
chaque couche de l’atmosphère. Le chauffage de l’atmosphère de la planète
par le rayonnement de l’étoile centrale est calculé en résolvant l’équation de
transfert dans l’approximation à deux faisceaux en tenant compte du rayon-
nement diffusé Rayleigh par H2 et He. Le refroidissement de l’atmosphère est
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déterminé par un calcul exact de transfert de rayonnement sans diffusion.
Le profil thermique résultant est alors obtenu en équilibrant, dans chaque
couche atmosphérique, le taux de chauffage et le taux de refroidissement.

Dans la troisième partie, nous avons décrit les données spectroscopiques
utilisées dans le modèle. Il s’agit d’une part des données servant au calcul
de l’opacité dans l’atmosphère gazeuse du modèle : elles se composent
des spectres d’absorption induite par collisions de H2-H2 et H2-He à des
températures comprises entre 500 et 3000 K, et des spectres de raies de
l’infrarouge lointain (500 µm) au visible (0.4 µm) des espèces moléculaires
minoritaires H2O, CO, CH4 et NH3. D’autre part, nous avons indiqué les
constantes optiques utilisées dans le calcul de l’albédo de simple diffusion
pour des grains de silicates et de fer composant le nuage du bas de l’at-
mosphère, là où la température permet la condensation d’un tel nuage.

Le modèle a tout d’abord été appliqué à 51 Peg b (quatrième partie), pour
des raisons historiques puisqu’il s’agit de la première exoplanète géante dont
l’existence a été révélée par la méthode des vitesses radiales. De plus, 51 Peg
b, avec un Msin i ' 0.5 MJ et un demi-grand axe a ' 0.05 UA, constitue le
prototype des planètes géantes gravitant très près d’une étoile de type solaire.
Les simulations ont été faites pour un nuage optiquement épais au bas de
l’atmosphère constitué d’une seule espèce de grains (Mg2SiO4, MgSiO3 ou Fe)
et dont le sommet se situe à 2 bar, 10 bar et 10 bar, respectivement.

Les résultats révèlent que la prise en compte dans le modèle de l’illumi-
nation stellaire conduit à une structure thermique très différente de celle ob-
tenue dans les modèles non-gris de Burrows et al. pour une planète isolée
de même Teff. Cette différence majeure s’explique aisément par la nature de
la source d’énergie considérée dans le chauffage de l’atmosphère planétaire :
énergie externe d’origine stellaire dans notre modèle, énergie interne de la
planète dans le modèle de Burrows et al.. Le chauffage du rayonnement stel-
laire a pour conséquence de réchauffer davantage le haut de l’atmosphère de
notre modèle, alors que l’énergie interne réchauffe davantage le bas de
l’atmosphère du modèle de Burrows et al.. Pour autant, les deux modèles
conduisent à une structure thermique dépourvue d’inversion de température
dans les couches atmosphériques supérieures.

La distribution verticale des espèces chimiques, et plus particulièrement
de CH4, est dissemblable d’un modèle à un autre. Alors que le modèle de
Burrows et al. indiquent que CH4 est l’espèce chimique carbonée dominante
au-dessus de � 100 mbar, nous trouvons au contraire que CO domine sur
toute la grille de pression de l’atmosphère de notre modèle d’équilibre radiatif.

Le spectre thermique correspondant au profil de température obtenu pour
51 Peg b est dominé par la vapeur d’eau, dont les motifs spectraux sont vus
en absorption, puisque le gradient de température est négatif dans toutes le
couches atmosphériques. Il exhibe de plus une fenêtre spectrale à 4 µm. Cette
fenêtre est absente des modèles de Burrows et al. pour une planète aux ca-
ractéristiques similaires. De plus, alors que la présence de CO se manifeste
par sa bande (1-0) à 4.7 µm, cette signature spectrale est complétement ab-
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sente dans le spectre du modèle pour une planète isolée.
Nous avons trouvé une température effective variant de �1155 K à 1270 K

selon la nature du nuage profond, et un albédo de Bond compris entre 0.15 et
0.42.

Dans la cinquième partie, nous avons donné les résultats des simula-
tions toujours appliquées à des planètes de 1 MJ et de 1 RJ en augmentant
l’éloignement de la planète à l’étoile jusqu’à une distance ultime de 1 UA.

La structure thermique obtenue montre que l’équilibre radiatif est respecté
dans tous les cas, sauf pour une planète à 1 UA qui marque la limitation du
modèle dans sa version actuelle. Le méthane et l’ammoniac sont à présent
les molécules dominantes, par rapport au monoxyde de carbone et à l’azote
moléculaire, respectivement, pour les planètes au-delà de 0.23 UA.

Les spectres montrent l’apparition d’un pic de flux à 10 µm, de plus en
plus important par rapport à la fenêtre à 4 µm (toujours dominante dans le
spectre) à mesure que la distance orbitale augmente. La signature de la bande
forte ν2 de NH3 est visible à 10.5 µm (950 cm�1). Au-delà de 0.5 UA, le CH4

se manifeste de plus par un motif en obsorption à 7.7 µm (1300 /cm).
La valeur de la température effective s’étend de 855 K pour une planète

à 0.1 UA, à 277 K pour une planète à 1 UA. L’albédo de Bond est égal à 0.32
dans tous les cas.

Enfin, dans la sixième et dernière partie, nous avons examiné en détail la
possibilité de détecter directement, à partir d’un télescope mono-miroir au
sol, les planètes en orbite rapprochée autour de leur étoile. Une telle détection
n’est faisable que dans l’infrarouge, auquel cas le contraste entre la planète
et l’étoile est de l’ordre de quelques 10�4. Appliqué à 51 Peg b, nous avons
calculé le rapport S/B que l’on obtiendrait pour un miroir de 8 mètres de
diamètre et en 9 heures d’intégration, en ne prenant en compte que le bruit de
photons dû à l’étoile. Dans le souci de caractériser la composition chimique
de l’atmosphère pour une telle planète, les simulations ont été menées dans
des bandes spectrales contenant la signature de CH4 à 3.3 µm ainsi que celle
de CO à 4.7 µm. A une résolution de 0.5 cm�1, le rapport S/B atteint environ
une valeur de l’ordre de 10 par élément spectral. Néanmoins, une technique
de corrélations croisées devrait augmenter significativement cette valeur.

Globalement, les résultats sont bien cohérents avec les hypothèses retenues
dans le développement du modèle. Cependant, comme dans tout modèle, des
améliorations sont requises. Elles ont été par ailleurs identifiées dans ce rap-
port et motivent le développement d’un modèle encore plus réaliste.
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Perspectives

Les perspectives proposées ici sont de deux types. Elles concernent tout
d’abord le modèle lui-même et les améliorations requises pour prendre
en compte les phénomènes physiques qui n’ont pas été considérés jusqu’à
maintenant. Mais elles concernent aussi l’utilisation du modèle dans les
projets d’observation et de caractérisation des planètes extrasolaires, à plus
ou moins long terme.

S’il est concevable de penser que, pour les Jupiter chauds, l’énergie stellaire
incidente supplante l’énergie interne de la planète (pourvu que cette dernière
soit suffisamment âgée et pas trop massive), il serait judicieux d’introduire
une source d’énergie interne à l’avenir pour les planètes plus distantes de
leur étoile centrale. L’expérience du Système Solaire nous enseigne que la
source d’énergie interne des planètes géantes revêt plusieurs formes : contrac-
tion gravitationnelle, conversion de l’énergie potientielle liée à la chute des
atomes d’hélium vers le coeur de la planète. . . C’est en tout état de cause un
problème qui reste complexe et spéculatif, mais qu’il serait intéressant d’abor-
der pour étudier les modifications engendrées sur la structure thermique de
l’atmosphère.

Un exercice plus aisé est d’appliquer les étapes de la modélisation à
de véritables candidates exoplanètes, en fonction notamment du spectre de
l’étoile. Pour des raisons de simplicité, tous les modèles de notre travail ont
été calculés pour un flux stellaire incident qui correspond à celui du Soleil.
Le catalogue des planètes découvertes à ce jour montre qu’elles ne gravitent
pas toutes autour d’une étoile de type solaire. En particulier, τ Boo b orbite au-
tour d’une étoile de température effective� 6500 K. Des modèles de spectre de
flux stellaire sont disponibles dans la littérature pour différentes températures,
métallicités et gravités d’étoiles (Kurucz, 1979).

Comme nous l’avons vu, l’abondance du CO2 dans 51 Peg b est
certes faible comparée à l’abondance de CO (au moins 100 fois moindre).
Néanmoins, si l’effet attendu sur la structure thermique devrait être impercep-
tible (une hypothèse que l’on a déjà considérée pour PH3), il serait intéressant
de quantifier son action sur le spectre d’émission thermique, notamment au
niveau des bandes fortes de CO2 à 2.7 µm, 4.3 µm et 15 µm. Dans cette même
direction, rien n’empêche d’inclure dans le modèle d’autres sources d’opacité
moléculaire minoritaires à l’équilibre thermochimique. Cette correction se fera
bien sûr au détriment d’un temps de calcul accrû.
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Un effort essentiel doit être fait pour tenir compte de la condensation
locale de la vapeur d’eau qui aura pour conséquence de diminuer l’abondance
de l’eau en phase vapeur. Nous avons vu que ce phénomène se produisait
à 1 UA, entre 1 et 100 mbar. Cette étape doit désormais se généraliser si le
modèle doit s’appliquer à des planètes au-delà de 1 UA. Précisons toutefois
que la condensation de l’eau dans les couches supérieures de l’atmosphère du
modèle peut être minimiser si considère la photodestruction de la vapeur
d’eau par le rayonnement UV de l’étoile. Le rayonnement UV devrait plus
généralement agir sur les autres molécules de l’atmosphère en touchant
notamment CH4 ou bien NH3 à des niveaux de pression non négligeables
(� 0.3 bar). La photolyse du méthane devrait conduire à la formation de
nombreux hydrocarbures (C2H6, C2H2 . . .) qui pourraient jouer un rôle
important dans l’équilibre radiatif de l’atmosphère supérieure. De même, la
photodissociation de la vapeur d’eau, en présence de CO, devrait produire du
dioxyde de carbone CO2, très actif spectroscopiquement. Le développement
d’un modèle photochimique est un enjeu considérable, qui, s’il pouvait être
mené à bien, pourrait se coupler à ce modèle d’équilibre radiatif pour donner
une détermination plus rigoureuse de la structure thermique de l’atmosphère.

Dans l’optique d’observations directes des EGPs, nous avons vu que la
détection des motifs spectraux des espèces moléculaires dans le domaine ther-
mique nécessite de travailler à relativement haute résolution spectrale, pour
bénéficier du décalage Doppler induit par le mouvement de révolution de la
planète autour de son étoile. Cette technique a pour but de discriminer les
signatures d’une même molécule dues à la planète et celles dues à l’étoile (ou
à la Terre). Même avec de grands collecteurs (type VLT ou Keck), cette tech-
nique a ses limites puisqu’à la résolution considérée (� 104), elle requiert un
temps d’observation assez long. Alors que les télescopes monolithiques au sol
sont de plus limités par le seeing de l’atmosphère terrestre et sont incapables
de résoudre les Jupiter chauds, les télescopes en mode interférométrique
peuvent, sous réserve d’une ligne de base suffisante, résoudre la planète
et mesurer après traitement la contribution interférométrique de la planète
au signal reçu. Dans ce dernier cas, la résolution spectrale est un critère
moins décisif, bien qu’elle doit être suffisante pour l’identification des motifs
spectraux liés à la molécule observée. Diminuer la résolution spectrale permet
alors un temps d’observation moindre par rapport aux observations en
mode non-interférométrique. On devine que c’est un argument politique
important dans l’exploitation d’un large réseau interférométrique comme
le VLTI. L’avenir de l’observation des EGPs dans l’infrarouge et le visible
réside essentiellement dans le mode interférométrique offert par de grands
collecteurs (8-10 m), mais aussi dans les projets spatiaux, tels DARWIN,
qui peuvent de plus s’affranchir de l’opacité de l’atmosphère terrestre et
permettre des observations à travers des fenêtres dans l’infrarouge moyen et
lointain, non concevables depuis le sol.

Avec les projets futurs liés à la détection directe des exoplanètes, nous
espérons que cette thèse contribuera à une meilleure connaissance des
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planètes extrasolaires géantes et pourra aider dans l’interprétation des obser-
vations et dans le choix des techniques d’observation à adopter et des instru-
ments à développer.
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ANNEXE I : Calculs de
quelques grandeurs

physiques





Gradient adiabatique

L’atmosphère est dominée par le transport radiatif lorsque�
dT

dz

�
adiab

> �dT

dz

�
radiati f

Le gradient adiabatique (temperature lapse rate) peut s’exprimer en fonction
de la pression.

d ln T

d ln P
= dT=T

dP=P
= dT

dP

P

T

PV = RT et à l’adiabaticité PVγ = cste avec γ = CP=CV .
CP et CV sont respectivement la capacité calorifique à pression et volume
constant. Equation hydrostatique : dP = �ρ(z)gdz VdP + PdV = RdT

VdP� 1
γ

VdP = RdT VdP(γ�1
γ

) = RdT dT=dz = �Mg=CP

dT

dP
= dT

dz

dz

dP
= Mg

CP

1

ρg

dT

dP
= M

CPρ

dT

dP

P

T
= R

CP

d ln T

d ln P
= R

CP

pour une molécule diatomique, CP = 7
2 R

pour une molécule monoatomique, CP = 5
2 R. Ces valeurs ne sont que des

approximations qui ne tiennent pas compte de l’excitation des niveaux vibra-
tionnels et ’electroniques.

Finalement, pour une atmosphère de H2 (diatomique) et He (monoato-
mique) en abondances solaires (85 % et 15 % respectivement), la valeur du
gradient adiabatique est :

d ln T

d ln P
= 1

0.85� 7
2 + 0.15� 5

2

= 0.2985
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Diffusion Rayleigh

La diffusion Rayleigh concerne la diffusion produite par les petites par-
ticules. Les deux conditions qui doivent réunies pour avoir de la diffusion
Rayleigh :

– la taille r de la particule doit être bien plus petite que la longueur d’onde
λ du rayonnement incident : r � λ

– elle doit être aussi beaucoup plus petite que la longueur d’onde du
rayonnement après qu’il a pénétré dans la particule : r � λ=jncj, où
nc = nr � ini est l’indice complexe de réfraction de la particule.

L’expression du coefficient de diffusion ksca par unité de longueur, pour des
molécules de gaz anisotropiques et orientées aléatoirement, est due à Rayleigh
(1918) et Cabannes (1929) :

ksca = 8π3

3

�
n2

g � 1
�2

λ4 N

6 + 3δ

6� 7δ

N est le nombre de molécules par unité de volume, ng est l’indice de réfraction
du gaz. Le dernier paramètre, δ est le facteur de dépolarisation et provient de
l’anisotropie. C’est le rapport des intensités parallèle et perpendiculaire au
plan de diffusion, dans le cas d’une lumière diffusée à 90circ de la lumière inci-
dente non polarisée. Il est mesuré en laboratoire assez aisément, pour chaque
type de molécule. Pour H2, δ = 0.02, et pour He, δ = 0. La section efficace de
diffusion moyenne par particule est donc :

σ̄sca = ksca

N
= 8π3

3

�
n2

g � 1
�2

λ4 N2

6 + 3δ

6� 7δ

Pour un mélange de gaz :

ksca = 8π3

3λ4N ∑
i

vi

�
n2

g,i� 1
�2 6 + 3δi

6� 7δi

où vi est la fraction volumique du gaz i.
A présent, intéressons nous à la relation existant entre la pression at-

mosphérique et l’épaisseur optique due à la diffusion Rayleigh. En dehors
des bandes d’absorption des molécules du gaz atmosphériques, l’épaisseur
optique τR due à la diffusion Rayleigh à l’altitude h est :

τR(h) = Z 1
h
κscaρdh

0
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où ρ est la densité du gaz, et κsca est le coefficient de diffusion du gaz par unité
de masse. Dans l’hypothèse de l’équilibre hydrostatique de l’atmosphère, la
pression à l’a’titude h s’écrit :

P(h) = Z 1
h

gρdh
0

où g est l’acceleration de la gravité. Dans le cas général, g et ρ dépendent
de l’altitude. Nous nous limiterons donc à donner l’expression de l’opcité
élémentaire dτR dans un élement de pression dP :

dτR = gκscadP

Comme ksca = κscaρ et ρ = µ̄N, où µ̄ est la masse moléculaire moyenne du
gaz, alors dτR prend la forme :

dτR = 8π3

3λ4N2

dP

gµ̄ ∑
i

vi

�
n2

g,i � 1
�2 6 + 3δ

6� 7δ

La section efficace moyenne de diffusion par particule est donnée par :

σ(λ) = 128π5α2

3λ4

6 + 3δ

6� 7δ

avecα = n�1
2πN0

� n2�1
4πN0

pour n proche de l’unité. n est l’indice de réfraction, N0

est le nombre de molécules par unité de volumique dans les conditions nor-
males de température et de pression (P= 1 atm et T= 273 K). Ces conditions
sont valables pour l’indice de réfraction.

L’indice de réfraction observe une dépendance en longueur d’onde. Elle
est généralement représentée par deux constantes, A et B, comme suit :(n� 1) = A(1 + B=λ2)
donc (n� 1)2 = A2(1 + 2B=λ2 + B2=λ4)

L’épaisseur optique à un niveau de pression P peut être alors trouvé, étant
donné que :

τ = τo
P

P0



Détermination de l’albédo de
Bond

L’albédo de Bond est le rapport de la quantité d’énergie stellaire incidente
sur la planète sur l’énergie réfléchie directement par la planète, en l’occurence
par les nuages au bas de l’atmosphère. On compte aussi le flux de rayonne-
ment renvoyé par la diffusion Rayleigh.

Normalement, le rayonnement de l’étoile étant modélisé par un rayonne-
ment de corps noir, l’énergie incidente est l’intégrale sur toutes les fréquence
de la fonction de Planck à la température T :

Finc = BCN(T) = π

4
σT4

�
R?
d

�2

R? est le rayon de l’étoile, dist la d orbitale de la planète.
Etant donné que le flux en deçà de 1700 cm�1 ne représente que 0.3 % du flux
solaire, on néglige le domaine spectral 0-1700 cm�1.
L’intégration portera donc sur la partie visible à l’infrarouge moyen (1700-
25000 cm�1). L’énergie contenu dans le spectre solaire au-delà de 25000 cm�1

représente 8.73 % de l’énergie totale. On suppose que l’atmosphère n’est plus
absorbante pour λ < 0.4 µm.

Une première méthode consiste à calculer correctement l’albédo de Bond
de 1700 à 25000 cm�1, et d’estimer empiriquement la contribution pour σ >
25000 cm�1 :

ABond = R 25000
1700 Fre f l + R1

25000 Fre f lR 25000
1700 Finc + R1

25000 Finc

Le 2nd terme du dénominateur est connu et vaut 0.0873 l’énergie totale émise
par l’étoile parvenant en haut de l’atmosphère. Le 2nd terme du numérateur
représente une fraction de cette valeur.

D’une manière générale, l’albédo de Bond a l’expression :

ABond = R1
1700 AσFincR1

1700 Finc

avec Aσ albédo spectral.
Plus rigoureusement, dans l’approximation à deux faisceaux, l’albédo

spectral peut être exprimé en fonction de l’opacité Rayleigh τR et de la
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réflectance spectrale du nuage RCL :

Aσ = RCL + p
3

2 τR(1� RCL)
1 + p

3
2 τR(1� RCL)

Je présente ici le détail du calcul. L’atmosphère étant considérée non absor-
bante pour λ < 0.4 µm (σ > 25000 cm�1), l’opacité spectrale se réduit à l’opa-
cité Rayleigh définie dans le chapitre précédent : τσ = τσRayleigh. Dorénavant,

on s’affranchira de l’indice σ , étant entendu que les calculs portent du des
paramètres spectraux.

L’albédo de simple diffusion Rayleigh s’écrit d’une manière généraleω0 =
σ

k+σ , où k est le coefficient d’absorption et σ le coefficient de diffusion. Dans
le cas d’une atmosphère purement diffusante (i.e. non absorbante), k=0. Donc
ω0 = 1. Il est aussi utile de préciser que la diffusion Rayleigh est une diffusion
isotrope et élastique, c.-à-d. sans changement d’énergie du photon diffusé.

Dans l’approximation à deux faisceaux, l’intensité diffusée vers le haut I+
et diffusée vers le bas I� prennent la forme :

1�p3

dI�
dτ

= I� � ω0

2
(I+ + I�)

ce qui, avecω0 = 1, revient à :

dI�
dτ

= p
3

2
(I+ + I�)

d’òu dI+
dτ = dI�

dτ =) I+ � I� = M = cste. M ne dépend pas de l’opacité
Rayleigh.

dI�
dτ

= p
3

2
M

I�(τ) = p
3

2
Mτ + cste

Conditions aux limites
– en haut de l’atmosphère (τ = 0)

I�(0) = F? =) I�(τ) = p
3

2
Mτ + F?

F? est le flux stellaire incident en haut de l’atmosphère du modèle.
– en bas de l’atmosphère, le flux montant est égal à la fraction du flux des-

cendant réfléchie par la couche nuageuse à τCL ( τCL = τR est l’opacité
Rayleigh totale de l’atmosphère). On la trouve donc en haut du nuage
(elle dépend de la pression).

I+(τR) = RCL I�(τR) = RCL

 p
3

2
MτR + F?!
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I+(τR) = M +p32MτR + F?
d’òu

M = � F?(1� RCL)
1 + p

3
2 τR(1� RCL)

On cherche le flux montant en haut de l’atmosphère I+(0) qu’il faut diviser
par le flux incident F? pour trouver l’albédo spectral.

I+(0) = I�(0) + M = F? + M

I+(0) = F? � F?(1� RCL)
1 + p

3
2 τR(1� RCL)

I+(0) = F? 1 + p
3

2 τR(1� RCL)� (1� RCL)
1 + p

3
2 τR(1� RCL

soit

I+(0) = F? RCL + p
3

2 τR(1� RCL)
1 + p

3
2 τR(1� RCL)

L’albédo spectral recherché est donc :

Aσ = RCL + p
3

2 τR(1� RCL)
1 + p

3
2 τR(1� RCL)
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ABSTRACTWe present a radiative equilibrium model for extrasolar giant planets ap-plied to 51 Peg b. The atmospheri
 model extends from 10�5 to �10 bar andis limited at the bottom by an opti
ally-thi
k 
loud of sili
ate (Mg2SiO4 orMgSiO3) or iron (Fe) parti
les. Rayleigh s
attering at short wavelengths andabsorption by the H2-H2 and H2-He 
ontinuum and mole
ular bands of H2O,CO, and CH4 are in
luded. Atmospheri
 heating and 
ooling result, respe
-tively, from absorption of stellar 
ux and from infrared thermal emission. Thesolution temperature pro�les do not show any temperature inversion, in 
on-trast with the giant planets of the Solar System. The lapse rate is subadiabati
at all levels above the 
loud top, justifying the use of radiative equilibrium.We �nd that, under thermo
hemi
al equilibrium, CO dominates over CH4 atall levels. The e�e
tive temperature is in the range 1150-1270 K and the Bondalbedo in the range 0.15-0.42, depending on the lo
ation and re
e
tivity ofthe lower 
loud de
k. Mg2SiO4 or Fe 
louds are weakly re
e
tive in 
ontrastto a MgSiO3 
loud. The thermal emission spe
trum prevails over the stellarre
e
ted 
omponent below 13000-15000 
m�1 (� >0.7 �m); it shows variouswindows, between the H2O and CO bands, with the brightest 
entered at 2550
m�1 (3.9 �m). The most prominent CO and CH4 bands o

ur around 2100(4.7 �m) and 3030 
m�1 (3.3 �m). Assuming a Jovian abundan
e for PH3,the bands around 2300 (4.3 �m) and 2450 
m�1 (4.1 �m) are 
learly visiblein absorption at a resolving power of �100. We investigated the dete
tabilityof the minor spe
ies CO and CH4 at a resolution of 4000-6000, adequate toseparate the planet's absorption features from their stellar and telluri
 
oun-terparts. Considering photon noise from the star as the only noise sour
e, we�nd that S/N ratios of about 8 are rea
hed on the mole
ular features in the4.7- and 3.3-�m regions after �10 hours of integration on an 8-m teles
ope. Onthe other hand, the planet-to-star 
ontrast is as low as (2-4)�10�4.
Keywords: Atmosphere, stru
ture - Atmosphere, 
omposition - Extrasolarplanets
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1 Introdu
tionAfter monitoring the radial velo
ity variation of 142 G and K dwarf stars during18 months, Mayor and Queloz announ
ed in 1995 the dis
overy of a substellar
ompanion orbiting the solar-type star 51 Peg (Mayor and Queloz, 1995), 13.7p
 far away from the Solar System. Doppler spe
tros
opy data analysis revealsa proje
ted massM sin i = 0:47� 0:02MJ and an orbital period P = 4:23 day,where i is the in
lination angle of the orbit and MJ the mass of Jupiter. Anupper mass limit of 2 MJ is estimated from the observed rotational velo
ity ofthe star and the low 
hromospheri
 emission of 51 Peg. 51 Peg b is usuallythought to be a gas giant planet whi
h has migrated toward its primary downto a distan
e a = 0:051 AU by tidal intera
tion with the 
ir
umstellar disk (Linet al., 1996).A planet as 
lose to the star 51 Peg should have an e�e
tive temperature of1200-1300 K. Does it retain its gaseous atmosphere or does it su�er of evapora-tion be
ause of the strong insolation ? Roughly we 
an suppose that the planetretains its atmosphere over times of a few billion years if its es
ape velo
ity isa few times (5-6) larger than the average thermal velo
ity. Mayor and Quelozargue that planets 
omparable to Jupiter would experien
e thermal evapora-tion at 0.05 AU. An important diagnosti
 to investigate the evaporation of theatmosphere around the planet is to know the exospheri
 temperature. There isthus a need to model the outer thermal stru
ture of the atmosphere. Moreover,as for Solar System planets, non-thermal evaporative pro
esses, resulting forexample from stellar wind and stellar UV 
ux (Chasse��ere, 1997), should bemore eÆ
ient than thermal ones (Hunten et al., 1989), whi
h makes the prob-lem of atmospheri
 evaporation more 
omplex.A few studies have already been 
ompleted whi
h dis
uss the modeling ofextrasolar giant planets (EGPs) and brown dwarf atmospheres. The e�e
ts ofstrong irradiation on 
lose-in EGPs have been investigated by Seager and Sas-selov (1998) for a dust-free atmosphere, by means of a model atmosphere 
odeoriginally developed for 
lose binary stars, and adapted to substellar 
ompan-ions of 
ooler e�e
tive temperature. On the other hand, Burrows et al. (1997)have developed a non-gray theory applied to isolated obje
ts, whi
h uses thesame numeri
 
ode to represent EGPs and brown dwarfs, and en
ompassingmasses from 0.3MJ to 70MJ . Their evolutionary models of jovian-type planetswhi
h do not in
lude the e�e
ts of external heating 
oming from stellar insola-tion, show an alternation of 
onve
tive and radiative zones in the tropospherefor a range of Te� = 128� 1000 K.We present here a radiative equilibrium model for EGPs that we �rst ap-plied to 51 Peg b's atmosphere. In this model, atmospheri
 heating resultsfrom stellar insolation and 
ooling is due to thermal radiation in the infrared.Equilibrium thermal pro�les are 
al
ulated down to a supposedly-thi
k sili-
ate or iron 
loud; the asso
iated thermal 
ux and stellar re
e
ted spe
tra arepresented. Chemi
al equilibrium for C, N and O-bearing 
ompounds is dis-
ussed, assuming a solar-type elemental 
omposition. Finally, we investigatedete
tability of EGPs by studying spe
tral features observable in the infraredrange from the ground, espe
ially in the fundamental band of 
arbon monoxide4



at 4.7 �m and the �3 band of methane at 3.3 �m.2 Model des
ription2.1 Basi
 assumptionsThe system 
an be des
ribed as a binary system: a solar-type star aroundwhi
h rotates a planet in 
ir
ular orbit and phase-lo
ked with the star. Noseasonal e�e
ts are 
onsidered.Known also under the name HR 8729, HD 217014, Gliese 882, 51 PegA, a G2-3IV star, whose e�e
tive temperature is assumed to be Te� = 5770K, is somewhat older than our Sun. Its mass is M? = M� and its radiusR? = 1:2R�, where M� and R� are respe
tively the mass and the radius ofthe Sun. As 51 Peg A has a spe
tral type near of the solar one, we assume herethat its 
ux spe
trum is similar to that of the Sun. The stellar 
ux spe
trumwas thus 
al
ulated from the wavelength- dependent brightness temperature ofthe solar disk given in Pier
e and Allen (1977) from 0.3 �m to 10 �m. Thisapproa
h is more realisti
 than assuming a simple bla
k body spe
trum at 5770K, although we do not a

ount for the �ne stru
ture of the spe
trum whi
hin
ludes numerous atomi
 lines.Absorption of stellar 
ux by the planetary atmosphere is 
al
ulated in therange 1700-25000 
m�1. The spe
tral region below 1700 
m�1represents only0.3 % of the total energy and is negle
ted. Beyond 25000 
m�1, en
ompassing 9% of the solar 
ux, photons are supposed to be re
e
ted by Rayleigh s
attering.In fa
t, some UV absorption may also o

ur at or above P=10�4 � 10�5 bar(see Se
tion 5.1) but is not 
onsidered in the model.Considering the un
ertainties due to the la
k of knowledge of the physi
alparameters (mass and radius) of the planet, the mass and the radius of 51 Pegb are nominally set equal to those of Jupiter. But to en
ompass the planetmass range whose lower and upper limits are derived from sin i determinations(Mayor and Queloz, 1995; Gonzalez, 1998), simulations are also run for a 0.5MJ and a 2MJ planet. A 
ir
ular orbit with 0.05 AU radius and zero obliquityis assumed. We are interested in the mean thermal stru
ture of the atmosphereof the planet. Although, as mentioned above, the planet is supposed to bephase-lo
ked with the star, we assume that the redistribution of heat is doneby dynami
s (zonal winds). Therefore, the in
ident 
ux is averaged over theentire (4�R2) surfa
e.2.2 Atmospheri
 
omposition and opa
itiesStellar heating and thermal emission are strongly dependent on the 
hemi
alatmospheri
 
omposition from whi
h opa
ity has to be 
al
ulated.Elemental abundan
es in the 51 Peg system are assumed to be solar (Andersand Grevesse, 1989). The expe
ted dominant mole
ular forms of the mostabundant elements are gathered in Table I.Among the mole
ules in Table I, some are not retained be
ause either theyare spe
tros
opi
ally ina
tive, or they do not have strong enough absorption5



bands to play a signi�
ant role in the radiative balan
e. The model opa
ityin
ludes the 
ollision-indu
ed absorption from H2�H2 and H2�He pairs. Thisopa
ity s
ales as the square of the number density and is thus dominant in thelower troposphere (P&1 bar). In the upper atmosphere, where the absorptiondue to H2 � H2 and H2 � He is almost negligible, opa
ity is provided by therovibrational bands of the mole
ular spe
ies.As a homonu
lear and diatomi
 mole
ule, N2 does not possess rovibrationaltransitions and does not need to be in
luded in the modeling. Nitrogen ispartitioned between N2 and NH3 following the equilibrium rea
tionN2 + 3H2 () 2NH3For 
lose-in EGPs with high e�e
tive temperature (� 1300 K) N2 is expe
ted tobe predominant. Even at the 
older temperatures in the upper troposphere, theexpe
ted NH3 abundan
e is too low to signi�
antly alter the radiative balan
eand the planetary spe
tra. Thus ammonia absorption is not in
luded in thismodel, although it should be 
onsidered for slightly more distant planets.Hydrogen sul�de H2S exhibits intense bands (2�2; �1 and �3) at � 2500
m�1 and 
ould a priori 
ontribute to the absorption in the infrared. However,the total intensity of the three bands amounts to 3:6�10�20 
m mole
�1 at 296K (Le
huga-Fossat et al., 1984) over a bandwidth of � 500 
m�1 (Bykov et al.,1994), thus yielding a mean absorption ' 7 � 10�23 
m2 mole
�1. Althoughthis value is similar to that provided by water vapor in this spe
tral region, H2Sis about 50 times less abundant than water for a solar elemental abundan
eand 
an thus be negle
ted.In 
on
lusion minor spe
ies like N2, NH3 and H2S are omitted for the 
om-putation of the thermal stru
ture of the atmosphere. The atmosphere is �nally
onsidered to be 
omposed of the gases H2, He and H2O, CO and CH4. Al-though CH4 is in
luded in the modeling, we note that the temperatures ex-pe
ted in 51 Peg b's atmosphere should favor CO over CH4, both of the gasesbeing in thermo
hemi
al equilibrium a

ording to the rea
tion:CO+ 3H2 () CH4 +H2OFor example, at T = 1000 K and P = 1 bar, qCO ' 5:5 � 10�4 and qCH4 '5:8� 10�5.2.3 Cloud stru
tureCloud formation and mi
rophysi
s is a 
omplex problem. But it is an importantissue be
ause 
louds play a role in establishing the temperature pro�le as wellas the planet albedo.As temperature de
reases with de
reasing pressure in the troposphere, dif-ferent refra
tory elements 
ondense out su

essively. Ti, Al, Zr and V 
ondensein the range 2000-2500 K, followed (higher in the atmosphere) by the moreabundant ro
k-forming elements, Fe, Si and Mg. Only elements with abun-dan
e equal to or above that of Si have been retained in the model. Amongthe 
louds they form , the iron 
loud is the deepest. At higher altitudes lie6



the sili
ate 
louds: forsterite (Mg2SiO4) and enstatite (MgSiO3). Finally, theSi left out after formation of these 
louds 
ould 
ondense as quartz SiO2. Asthe temperature expe
ted in the upper troposphere of 51 Peg b is at no levelbelow 500 K, other minor gases, in parti
ular water and ammonia, for whi
hthe 
ondensation points are below 300 and 200 K respe
tively, do not 
ondensein the atmosphere, in 
ontrast with the giant planets in the Solar System.In the model, a single, homogeneous, opti
ally-thi
k 
loud, set as the lowerboundary of the model, 
overs the whole planet. The 
loud layer is 
hara
ter-ized by a single parti
le size. Although there must be an a
tual parti
le sizedistribution (Burrows et al., 1997), su
h a distribution is unknown. The 
loudis 
onsidered as a re
e
ting layer at the boundary of the model, and radiativepro
esses within and below the 
loud are not 
onsidered. The 
hoi
e of thepressure level for the 
loud level is explained below, Se
tion 2.5.3.Formation of the iron or sili
ate 
louds is likely to o

ur by the followingnet rea
tions:� Fe(g) () Fe(s)� 2Mg + SiO + 3H2O() Mg2SiO4 (s) + 3H2� Mg+ SiO + 2H2O() MgSiO3 (s) + 2H2� SiO + H2O() SiO2 (s) +H2Assuming solar abundan
es, 
ondensation temperature levels, weakly de-pendent on the thermal pro�le, are 1950 K for Fe, 1800 K for Mg2SiO4, 1750 Kfor MgSiO3 and 1650 K for SiO2 (these numbers are valid for the pro�les pre-sented on Fig. 1). In these rea
tions, most of the SiO is 
onsumed to form theMg2SiO4 and MgSiO3 
louds. As mentioned above, the amount of remainingSiO then allows the formation of a quartz (SiO2) 
loud 
lose to the MgSiO3
ondensation level. We did not in
lude the quartz 
loud in our simulations be-
ause of the la
k of good spe
tros
opi
 data in the visible and near-IR ranges.The Fe, Mg2SiO4 and MgSiO3 
ondensation 
urves are shown in Fig. 1.Thermo
hemi
al data, formation enthalpy and entropy, involved in the equi-librium rea
tion equations for the 
loud 
ondensation, were taken from theJANAF thermo
hemi
al tables (Chase et al., 1985).2.4 Radiative transferWe assume that the atmosphere is in hydrostati
 equilibrium and in radiativeequilibrium. The basi
 
ondition veri�ed at ea
h pressure level p isdFdp (p) = d(FIR � F?)dp (p) = 0where FIR is the net thermal infrared 
ux (upward - downward) emitted bythe atmosphere and F? is the net stellar 
ux (downward - upward).To determine the temperature pro�le on the pressure grid, the 
al
ulationof the total algebrai
 
ux inside the atmosphere is needed. This 
ux is dividedinto two 
ontributions: the stellar 
ux re
eived by the planet providing the7



atmospheri
 heating and the thermal 
ux responsible for the net 
ooling, sothat F = FIR �F?. The internal energy sour
e is supposed to be mu
h weakerthan the external heating sour
e and is not in
luded in the model. As the
ux 
ontributions are integrated over azimuthal and zenith angles, the transferequation is redu
ed to a one-dimension problem.The net 
ux F� = R4� I� 
os �d
 is 
al
ulated by solving the equation ofradiative transfer at wavenumber �, in the presen
e of s
attering:dI� = �I�(��)�1� S�I� � d��
os �I� is the spe
tral radian
e, �� is the opti
al depth, � the zenith angle, S� is thesour
e fun
tion,with d�� = d�Ray + d�abs (1)S� = k�B� + ��J�k� + �� (2)where �Ray and �abs are the opti
al depths due to Rayleigh s
attering andabsorption, respe
tively, k� is the absorption 
oeÆ
ient, �� is the s
attering
oeÆ
ient, B� is the Plan
k fun
tion, and J� = R4� I� d
4� .2.4.1 Stellar heatingWe used plane parallel geometry , providing a 
ylindri
al symmetry for theresolution of the transfer equation. As we are interested in the mean thermalstru
ture of the atmosphere, the stellar steady 
ux re
eived by the planet on theirradiated side is averaged over time and spa
e. Formally the average in
omingspe
tral 
ux, outside the atmosphere, be
omes:F top? (�) = 14�I?(�)�R?d �2where � is the wavenumber, I? the spe
tral intensity emitted by the star, R?the star radius and d the star-planet distan
e , and the fa
tor 1/4 
omes fromglobal averaging.The atmosphere is assumed to be 
lear and free of s
attering parti
les abovethe 
loud top, so that we only 
onsider Rayleigh s
attering from the major gasesH2 and He. The elemental 
ontribution to opa
ity owing to Rayleigh s
attering(�Ray) is the same as that used for Jupiter, with qH2 = 0:85 and qHe=0.15. Itis expressed as (Pryor et al., 1992; Chan and Dalgarno, 1965):d�Ray = 2:76 109g dP� C1�4 (1 + C2�2 + C3�4 )where � is the wavelength in �m, P the pressure in bar, � the mean mole
ularmass in g, g the a

eleration of gravity in 
m s�2, with C1 = 169:198� 10�10,C2 = 252:595� 10�12 and C3 = 947:598� 10�15.8



Raman s
attering is mainly e�e
tive in de
reasing the ultraviolet geometri
albedo in Rayleigh s
attering planetary atmospheres (Belton et al., 1971), andmore pre
isely below 0.4 �m. It is not treated sin
e ultraviolet radiation is notin
luded here.There is no analyti
 solution of the transfer equation for su
h a s
atteringatmosphere be
ause the single s
attering albedo is not the same from layerto layer. Therefore the di�use transmittan
e and re
e
tan
e of ea
h layerare 
al
ulated by a two-stream approximation. Using the adding method to�nd the re
e
tan
e and transmittan
e of the 
ombined layers, the upward anddownward 
ux 
an then be determined at ea
h level, a

ounting for the 
loudre
e
tan
e at the lower boundary (
al
ulated as explained in 2.5.2). In thetwo-stream approximation, the net 
ux F? is expressed as �(I+ � I�), whereI+ is the upward-di�use intensity and I� is the downward-di�use intensity.The two 
omponents are 
al
ulated from the relations (Chandrasekhar, 1960):1p3 dI+d� = I+ � !0 I+ + I�2 (3a)� 1p3 dI�d� = I� � !0 I+ + I�2 (3b)I�(� = 0) = F top?� (3
)where !0 is the single-s
attering albedo at the opti
al depth level � , and F top?the in
ident stellar 
ux at the top of the atmosphere.2.4.2 Planetary 
oolingThe formal intensity emitted by the atmosphere at level �� is given by:I�(��) = Z �Cl��� B� exp �� 0� � ��
os � ! d� 0�
os � � Z ��0 B� exp ��� � � 0�
os � ! d� 0�
os � (4)where I� and B� are respe
tively the intensity of the radiation and the Plan
kfun
tion (equal to the sour
e fun
tion for LTE) at the temperature T(��) ofthe level of opa
ity �� , �Cl� is the opti
al depth at the 
loud top level, and �is the zenith angle. Rayleigh s
attering is negle
ted here as the thermal 
uxis 
al
ulated only beyond 0.7 �m. LTE is assumed to prevail in the wholeatmosphere.The net spe
tral 
ux FIR = R4� I� 
os �d
 
an be expressed, from Eq. 4,as: FIR(��) = 2� Z �Cl��� B� [T (� 0�)℄E2(� 0� � ��)d� 0�� 2� Z ��0 B� [T (� 0�)℄E2(�� � � 0�)d� 0�+ 2�B�(TCl)E3(�Cl� � ��)9



where En(��) = R11 exp(���t)tn dt is the nth exponential integral. TCl is an \ef-fe
tive" 
loud temperature allowing us to set the net energy 
ux at the lowerboundary. We �x it by imposing that this energy 
ux be equal to the stellarenergy absorbed (i.e. not re
e
ted) by the 
loud de
k.Indexing the atmospheri
 levels of the grid from the bottom (i = 1) to thetop (i = n), the net 
ux at a level of opti
al depth � 
an be written asFIR(�) = n�1Xi=1 Fi(�) + F0(�)where Fi(�) represents the 
ontribution of atmospheri
 layer i, lo
ated betweenlevels i and i + 1, and F0(�) the 
ontribution from the opti
ally-thi
k 
loudde
k. The Plan
k fun
tion in layer i is linearized as a fun
tion of opti
al depth� : B(�) = ai+1 + (ai � ai+1) ���i+1�i��i+1 , where ai and �i are respe
tively thePlan
k fun
tion value and the opa
ity at level i. Tedious but straightforward
al
ulations lead toFi(�) = �ai+1[2E3(j� � �i+1j)℄� ai[2E3(j� � �ij)℄ (5a)+ �(ai � ai+1) ����2E4(j� � �ij)� 2E4(j� � �i+1j)�i � �i+1 ����F0(�) = 2�E3(�Cl � �)B(TCl) (5b)For a given temperature pro�le the Fi(�) are 
al
ulated from Eq. 5a and5b. The spe
tral 
uxes are then integrated over wavenumber to yield the netenergy 
ux.2.5 Numeri
al method and data sour
es2.5.1 Atmospheri
 gaseous 
omponentsMono
hromati
 opti
al depths are 
al
ulated through a line-by-line radiativetransfer program. We in
lude the opa
ity from the H2 � H2 and H2 � He
ollision-indu
ed absorption and the rovibrational bands of the minor spe
ies(H2O, CO and CH4).The H2�H2 and H2�He 
ollision-indu
ed absorption 
ontinuum spe
trumwas provided by T. Guillot (private 
ommuni
ation) using data from 0 to 18000
m�1 (Borysow, 1996) and for a temperature range 500-3000 K. Absorption byboth H2 � H2 and H2 � He rototranslational bands, fundamental transitions0$ 1 (Borysow and Frommhold, 1990; Borysow et al., 1989), overtone and hotbands 0; 1; 2; 3$ 0; 1; 2; 3 (Zheng and Borysow, 1995; Borysow and Frommhold,1989) are a

ounted for.We used the H2O database developed by Partridge and S
hwenke (1997)for astrophysi
al and parti
ularly planetary appli
ations. It in
ludes some 400million lines from the isotopes 1H16O1H, 1H17O1H, 1H18O1H and 1H16O2D.To limit 
omputational time, only lines with intensity above Smin = 4 �10�27 
m mole
�1 at 1500 K have been sele
ted, 
onsidering the relative10



isotopi
 abundan
es. This 
orresponds to an opa
ity at line 
enter equal to� = 0:05 for H2O.We generated a CO line list in
luding the 1-0, 2-0, 3-0, 4-0 fundamental andovertone bands along with the asso
iated hot bands for the four main isotopes12C16O, 12C17O, 12C18O, 13C16O and 13C18O. We retained the same intensity
riterion as for H2O. Line positions were 
al
ulated from the Dunham 
oeÆ-
ients generated by Guela
hvili et al. (1983). Line intensities were 
omputedfrom the standard formulation for linear mole
ules using the band strengthsand Herman-Wallis fa
tors measured by Toth et al. (1969) and Cha
kerian andValero (1976).The CH4 line spe
trum has been elaborated from various sour
es taken inthe literature. For the bands below 6000 
m�1, a line list was 
al
ulated withthe TDS 
omputational 
ode (Tyuterev et al., 1994), spe
ialized in the determi-nation of high resolution spe
tros
opi
 data for spheri
al top mole
ules. All therovibrational transitions between the �rst �ve vibration levels (ground state,dyad, pentad, o
tad and tetrade
ad) for 12CH4 and 13CH4 have been in
luded.Line intensities were �nally multiplied by the natural abundan
es of the 12Cand 13C isotopes. Be
ause the TDS software does not in
lude transitions above6200 
m�1, the remaining spe
trum was obtained using random band modeldata in the frequen
y range 6000-9500 
m�1 (Strong et al., 1993) and 9500-22800 
m�1 (Fink et al., 1977). Indeed, the 
omplexity of the spe
trum inthe visible and near infrared has hindered so far a full spe
tros
opi
 analysisof the bands in this region. The band models give the following spe
tral pa-rameters: k�(T0), �oL=�oD and Æ=�oD, where k�(T0) is the absorption 
oeÆ
ient, �oL the Lorentz halfwidth, �oD the Doppler parameter at T0 and Æ the meanline spa
ing. In a Goody-Voigt random model (Goody, 1964) with exponentialdistribution of intensity, the line distribution N a

ording to the line strengthwithin a bandwidth �� has the form:N(S) = N0S0 exp�� SS0� (6)where N0 is the number of lines and S0 the mean line strength within ��.These last values 
an be derived from the band model parameters, knowingthat N0 = ��Æ and k� = S0Æ . �� is equal to 100 �A in Fink et al.'s databaseand to 5 
m�1 in Strong et al.'s one. We generated our line list beyond 6200
m�1 by randomly distributing individual lines in ea
h interval �� with anintensity probability given by Eq. 6. For the energy levels, we assigned thevalues given by Strong et al. below 9500 
m�1, and a 
onstant value of 510
m�1 above.We assumed a Lorentz halfwidth at room temperature (T0 = 296 K) for alllines of a given mole
ule. The temperature dependen
e of the Lorentz halfwidthis given by the law: 
(T ) = 
0�T0T �nwhere 
0 is the Lorentz broadening 
oeÆ
ient at T0 and n the temperature-exponent. Table I gives the values used in the spe
tros
opi
 
al
ulations forthe minor mole
ules, in
luding the isotopi
 spe
ies.11



[Table 1 about here.℄To a

ount for the sub-Lorentzian behavior of the absorption of the radia-tion in the line wings, 
al
ulation of the mole
ular line opa
ities is limited toabout 20 
m�1 from the line 
enter.2.5.2 CloudOpti
al properties, in parti
ular the 
omplex index of refra
tion, for Fe, Mg2SiO4and MgSiO3 have been estimated by Polla
k et al. (1994), using a 
ombina-tion of laboratory measurements and an asymptoti
 theoreti
al model. Theimaginary and the real index, tabulated between 0.4 �m and 6 �m, then serveto 
al
ulate the s
attering properties using Mie theory for spheri
al parti
les(Wis
ombe, 1980). Model outputs, i.e. the single s
attering albedo !, theasymmetry fa
tor g, are used to derive the 
loud re
e
tan
e, assuming a semi-in�nite 
loud. Radiative heat transfer inside the 
loud is not in
luded. The
loud re
e
tan
e is then given by (Chamberlain and Hunten, 1987):R = p1� g! �p1� !p1� g! +p1� !The single grain size value has been 
hosen a

ording to Marley et al.'s re-
ent modelling (1999) for a quies
ent atmosphere. It is set to 30 �m, whi
h
orresponds to the maximum parti
le radius near the 
loud base of their model.2.5.3 AlgorithmThe pressure grid of the model extends from 10�5 bar to the pressure levelof the 
loud de
k (varying typi
ally between 1 and 10 bars) and in
ludes 10layers per pressure de
ade. Above the model top at 10�5 bar, four additionallayers up to 10�7 bar a
t as sponge layers between the interplanetary mediumand the atmosphere. An initial temperature-pressure pro�le is used as a guesspro�le to 
ompute the mono
hromati
 opa
ity at ea
h level of the atmospherein
luding all the 
hemi
al 
omponents. The verti
al distribution of the at-mospheri
 absorbers is initially su
h as the abundan
e ratios are the same atevery level. Opa
ity is thus integrated over the stellar spe
trum in the rangedis
ussed in the �rst part of this se
tion. The stellar 
ux deposition and par-ti
ularly the heating rates mgCp dF?dp (Cp is the atmospheri
 spe
i�
 heat) for ea
hlayer 
an then be derived. The radiative equilibrium hypothesis implies thatthe in
oming non-re
e
ted energy 
ux at the bottom of the atmosphere reap-pears in the form of upgoing thermal 
ux, so that it 
onstitutes a boundary
ondition: it a
ts as an internal heat sour
e, beneath the 
loud layer, whose
ux is (1� �R)FCl? . �R is the 
ux-weighted 
loud re
e
tan
e and FCl? the in
identstellar 
ux at the 
loud top level.The next stage 
onsists in determining opa
ities for the 
ooling in the in-frared, 
omputed with the same input pro�le as for the heating rates 
al
ula-tions. Considering the expe
ted e�e
tive temperature for 51 Peg b, i.e 1100-1300 K, mono
hromati
 opa
ities are 
omputed between 20 and 15350 
m�1;12



this is a reasonable frequen
y range that allows a relatively moderate 
ompu-tation time. Knowing the heating rate and 
ooling rate in ea
h pressure layer,the temperature is 
orre
ted through an iterative method by a quantity propor-tional to dF?=dp�dFIR=dpmax(dF?=dp;dFIR=dp)(p), in order to a
hieve mgCp dF?dp (p) = mgCp dFIRdp (p), inagreement with the 
onservative 
ux assumption. After 
onvergen
e is rea
hed(requiring� 1000 iterations), a new temperature pro�le is obtained, from whi
habundan
e ratios for H2O, CO and CH4 are re-estimated from thermo
hemi
alequilibrium. The solution of the iterative method must be 
oherent, thereforethe temperature pro�le newly obtained is reinje
ted as an input pro�le for the
al
ulation of opa
ities and of the heating and 
ooling rates. If ne
essary, itis modi�ed until it gives a stable and 
onvergent solution, i.e a temperaturepro�le that remains un
hanged through the pro
ess des
ribed above. We 
on-sider that a temperature pro�le is an a

eptable solution when the temperatureand pressure at the lower boundary of the model of pressure falls on the 
on-densation 
urve for the 
loud 
onsidered. Considering the un
ertainties in thethermo
hemi
al data and the possible shift between the 
ondensation level andthe 
loud top, a pro�le is regarded as a solution when the temperature at PCloudis within 50 K of the 
ondensation temperature.This te
hnique yields a solution independent on the initial guess tempera-ture pro�le.In summary the solution pro�le must satisfy three 
riteria: (i) dF?dP = dFIRdP ;(ii) 
hemi
al 
omposition 
onsistent with thermo
hemi
al equilibrium; (iii)lower boundary (T,P) 
onsistent with 
loud 
ondensation 
urve.3 Results3.1 Temperature/pressure pro�lesWe 
al
ulated di�erent 
ases in whi
h we varied the 
loud nature and lo
ation.Figure 1 represents the solution temperature pro�les that o

ur for an iron,forsterite and enstatite 
loud respe
tively at 10, 2 and 10 bar. Data pointsfrom the equilibrium 
urves for the di�erent 
loud 
ompositions are shownfor 
omparison. Ea
h pro�le shown in Fig. 1 is a

ordingly the radiativeequilibrium pro�le for the 
onsidered 
loud 
omposition.The temperature pro�les exhibit temperatures in the range 750�2050 K inthe 10�5� 10 bar pressure interval. Signi�
ant di�eren
es appear between thevarious 
loud 
ases below the 100-mbar level. They result from the di�eren
esin the 
loud re
e
tivities. [Figure 1 about here.℄We also studied two extreme 
ases where the 
loud is either entirely absorb-ing or purely re
e
tive, i.e having a re
e
tan
e equal respe
tively to R = 0 andR = 1, independent on wavelength . For a \white" 
loud at P = 10 bar thepro�le (Fig. 2) is found almost similar to that for an MgSiO3 
loud at the samepressure. This asymptoti
 simulation 
on�rms the strongly re
e
tive proper-ties of the enstatite 
loud. On the other hand, the model with a bla
k 
loud13



at P = 2 bar (Fig. 3) is similar to the model with a forsterite 
loud. Hen
e,models with MgSiO3 and Mg2SiO4 opti
ally thi
k 
louds appear to bra
ket therange of possible radiative equilibrium pro�les above the 10-bar level.In Figs. 1 and 2, pro�les with a highly-re
e
tive 
loud reveal a sharpturnover around 8 bar just above the 
loud de
k, whi
h 
orresponds to a reallo
al maximum of the heating rate.[Figure 2 about here.℄[Figure 3 about here.℄The CO=CH4 equilibrium 
urve (CO + 3H2 () CH4 + H2O) is shownand 
ompared to a solution temperature pro�le (Fig. 4). This shows that theCO=CH4 ratio is above 1 at any atmospheri
 level. The largest value of theCH4 mixing ratio o

urs around 20 mbar: qCH4 = 5 � 10�5. We found thatCH4 opa
ity a�e
ts in pla
es the thermal emission and stellar re
e
ted spe
trabut that its in
uen
e on the radiative equilibrium temperature pro�le is small.The most noti
eable e�e
t is to heat the 100-mbar region by 30 K and to 
oolthe 3-mbar region by 15 K. [Figure 4 about here.℄A major result is that the temperature lapse rate is subadiabati
 everywherein the modelled region, that is below the adiabati
 valued lnTd lnP = RCP � 0:30for an H2 �He atmosphere with solar 
omposition. At most, the temperaturelapse rate rea
hes 0.23 at 1 bar. This result validates the radiative equilibriumhypothesis.It is also noteworthy that the thermal stru
ture does not exhibit a temper-ature inversion, for reasons that will be dis
ussed further in Se
tion 5.1.The a
tual mass of 51 Peg b is un
ertain by about a fa
tor of 2 (Mayor andQueloz, 1995). To investigate the e�e
t of gravity on the atmospheri
 thermalstru
ture, we also ran the simulation for a planet twi
e more massive (EX1)and half as massive (EX2) as Jupiter. The radius of su
h a planet varies verylittle with mass in the 
ase of a radiative/
onve
tive EGP (Guillot et al., 1996)and we have kept the radius un
hanged. The surfa
e gravity of EX1 and EX2is a

ordingly twi
e and half the nominal value (2400 
m s�2). We �nd thatfor a given pressure, the temperature is lower for EX1 than for the nominalplanet with 1 MJ and higher for EX2.[Figure 5 about here.℄These results 
an be qualitatively interpreted be
ause:� in the upper atmosphere (P . 1 mbar) absorption is dominated bythe rotational-vibrational transitions and the medium is mostly opti
ally14



thin, so that the absorption 
oeÆ
ient � varies linearly with density. Theopti
al depth is thus proportional to P=g.We dedu
e that for a given opti
al depth, the opa
ity of EX1 is similarto that of the 1-MJ planet at a pressure level twi
e larger, i.e. PEX1(�) �2P1MJ(�).� in the lower troposphere (P > 1 bar), H2 � H2 and H2 � He 
ollision-indu
ed opa
ity and absorption from far wings of mole
ular lines domi-nate. Here � is proportional to P 2=g, analogously leading to PEX1(�) �p2P1MJ(�).Be
ause the verti
al distribution of opa
ity governs the 
ooling and heatingrates and thus the equilibrium temperature pro�le, we expe
t that PEX1(T ) isabout twi
e P1MJ (T ) in the upper atmosphere and about p2P1MJ (T ) in thelower atmosphere. For EX2, these fa
tors are 1/2 and 1=p2 respe
tively. Thisbehavior is a
tually observed in the temperature pro�les in Fig. 5.3.2 Spe
traThe re
e
ted and the thermal spe
trum at a 20 
m�1 resolution, 
orrespondingto the di�erent solution pro�les in Fig. 1 are displayed in Figs. 6-8.[Figure 6 about here.℄[Figure 7 about here.℄[Figure 8 about here.℄The stellar re
e
ted 
omponent of the planet's spe
trum prevails over thethermal 
omponent only beyond 13000-15000 
m�1(� . 0:7 �m).The Mg2SiO4 
loud has a low albedo, at any wavelength in the visible andnear infrared range, and is therefore weakly re
e
tive. Most of the re
e
ted ra-diation in this 
ase is due to the atmospheri
 Rayleigh s
attering, and in
reaseswith wavenumber. In 
ontrast, the MgSiO3 
loud is very re
e
tive, with analbedo rapidly in
reasing with wavenumber up to 1 around 18000 
m�1. There
e
ted stellar 
ux is thus maximum for this 
loud whereas it is minimum forthe forsterite 
loud de
k. The Fe 
loud is an intermediate 
ase between theMgSiO3 and Mg2SiO4 
louds.The stru
ture of the thermal emission is dominated by the water vaporbands. CO absorption is prominent at 4.7 �m (2100 
m�1) while CH4 absorp-tion is visible mostly at 3.3 �m (3030 
m�1). The 
ux is maximum around3.9 �m (2550 
m�1), a region of relative atmospheri
 transparen
y in 51 Pegb. Other spe
tral windows o

ur at 2.2 �m (4500 
m�1), 1.7 �m (5900 
m�1),1.3 �m (7900 
m�1) and 1.1 �m (9090 
m�1). The bands appear in absorptionbe
ause the temperature lapse rate d lnT=d lnP is positive.Thermal emission is larger for a model with a weakly-re
e
tive 
loud (Fig.6) than for a highly re
e
tive 
loud (Fig. 7) sin
e more energy from the star isabsorbed in the �rst 
ase leading to a warmer temperature pro�le.15



The so-
alled 5-�m window in whi
h thermal radiation is dete
ted fromhot deep atmospheri
 levels in the giant planets of the Solar System is notpresent in 51 Peg b's spe
trum. This is due to the presen
e of the strong(1-0) CO band at 4.7 �m and to the large CO abundan
e (6 � 10�4 in 51Peg b vs � 1 � 10�9 in Jupiter and Saturn). In Jupiter and Saturn, the 5-�m window is limited on the short-wavelength side by the �1 and �3 bandsof phosphine (PH3). We have investigated whether these bands 
ould alsoa�e
t the presen
e of the 4-�m window in EGPs. Figure 9 shows a spe
trum
al
ulated in the region of the �1 and �3 phosphine bands, assuming a PH3mixing ratio of 6:2 � 10�7 
orresponding to the P=H solar-system ratio andsimilar to the jovian abundan
e, i.e. qPH3 = (6 � 2) � 10�7 (Kunde et al.,1982). [Figure 9 about here.℄Absorption features are 
learly visible in the 2300-
m�1 region and in the2450-
m�1 region whereas the e�e
t of PH3 is negligible beyond 2500 
m�1andbelow 2300 
m�1. Thus the planetary window at 3.9 �m (2550 
m�1) is nota�e
ted by the phosphine absorption; for the model with a MgSiO3 
loud at 10bar, the 
ux peak at 2550 
m�1 remains at � 3900 erg s�1 
m�2=
m�1. Giventhe low abundan
e of PH3 the thermal stru
ture should not be signi�
antlyaltered by the phosphine absorption bands.3.3 E�e
tive temperature and Bond albedoFrom these 
al
ulated spe
tra, we 
an derive the e�e
tive temperature and theBond albedo. Estimated values are given in Table II for ea
h solution atmo-spheri
 model. The e�e
tive temperature is given by the Stefan-Boltzmannlaw Te� =  F topIR� !1=4where � is the Stefan 
onstant and F topIR is the outgoing thermal 
ux, withF topIR = R10 F top� d�.The Bond albedo is determined by dividing the re
e
tion spe
trum, inte-grated over the entire wavelength range, by the in
oming stellar 
ux. The
ontribution to the Bond albedo is negligible below 1700 
m�1 but not beyond25000 
m�1, the upper limit of our spe
tral 
al
ulations. We assume that theatmosphere is no longer absorbing and that the 
loud re
e
tan
e is 
onstantat � < 0:4 �m. In this way, our 
al
ulation roughly a

ounts for the remainingenergy (9 %) in the near ultraviolet and beyond (� < 0:4 �m).[Table 2 about here.℄E�e
tive temperature and Bond albedo are intimately linked through therelation 4�T 4e� = (1�Ab)F?16



where Ab is the Bond albedo and F? the stellar 
onstant at the orbit of 51Peg b. We �nd that 51 Peg b has a Bond albedo between 0.15 and 0.42 andan e�e
tive temperature in the range 1154-1270 K. These limits 
orrespondto extreme assumptions regarding the 
loud re
e
tivities at the bottom of theatmosphere. Any 
loud with intermediate re
e
ting properties would yield aBond albedo and an e�e
tive temperature within the above ranges. It shouldbe noted that a 
loud-free atmospheri
 model, not limited by an opti
ally thi
k
loud, would yield a temperature pro�le intermediate between the MgSiO3 andFe-
loud 
ases. A

ordingly the Bond albedo would lie between 0.25 and 0.42and the e�e
tive temperature in the range 1154-1234 K. The reason is that theatmosphere below the 10-bar level 
an be assimilated to an in�nite 
loud layerof re
e
tivity between 0 and 1 and that the highly-re
e
tive MgSiO3 (R � 1beyond 1000 
m�1) and weakly-re
e
tive Fe 
loud (R � 0:1 beyond 1000 
m�1)represent su
h extreme 
ases.4 Dete
tability of the thermal emissionSpe
i�
 atmospheri
 signatures are needed to 
hara
terize the 
omposition ofthe extrasolar giant planets. In this regard, ground-based spe
trometri
 mea-surements would be extremely valuable but have before to be 
arefully preparedto exploit the most favorable spe
tral windows. We present an investigation ofthe dete
tability of EGPs' spe
tral signatures applied to the 
ase of 51 Peg b.We 
onsider here non-interferometri
 measurements in whi
h the signalsfrom the star and the planet are 
olle
ted together. Following the strategyproposed by Wiedemann (1997), we investigate the dete
tability of mole
ularfeatures at relatively high spe
tral resolution to exploit their periodi
 Dopplershift (� 130 km s�1 
orresponding to a resolving power R� 2300) due to therevolution of the planet around the star.It is 
lear that the dete
tion is favored when the planet-to-star brightnessratio is as high as possible. This ex
ludes the stellar re
e
ted 
omponent.On the 
ontrary, several spe
tral windows in the thermal range look morepromising. We fo
us here on the (1-0) band of CO around 2100 
m�1 andthe �3 band of CH4 near 3000 
m�1. These bands are 
learly visible on the
al
ulated spe
tra, even at low resolution (Figs. 6- 8), and are lo
ated wellbelow the peak of the stellar spe
trum.With the perspe
tive of observations with the new generation of opti
alteles
opes o�ering a large 
olle
ting surfa
e, we synthetized high-resolutionspe
tra (�� = 0:5 
m�1) and studied their observability with an 8 meter-teles
ope (su
h as the Very Large Teles
ope or Gemini). The results are givenin Figs .10-11. [Figure 10 about here.℄[Figure 11 about here.℄The �gures show the spe
tral 
ux in regions of absorption of CO and CH4,
ompared to the noise equivalent spe
tral 
ux (NESF) due to the photon noisefrom the star, expressed as a 
ux level emitted by the planet.17



The number of photons nph from the star 
olle
ted in t se
onds by thedete
tor is: nph = TRB(T?)St
?t��h�where TR is the teles
ope+instrument transmission, B(T?) the Plan
k fun
tionfor a star with a brightness temperature T?, St the teles
ope 
olle
ting surfa
e,
? the solid angle of the star as seen from the Earth, h the Plan
k 
onstant,� the photon frequen
y and �� the spe
tral resolution. The photon noise ispnph and the noise equivalent spe
tral 
ux (NESF) is therefore:NESF (�) =s �F?
?h�TRSt
2plt��where F? = �B(T?) is the stellar spe
tral 
ux and 
pl is the solid angle of theplanet as seen from the observer.For a 9 h integration time and a 0.2 transmission fa
tor, the NESF amountsto � 950 erg s�1 
m�2=
m�1 at 4.7 �m and � 1400 erg s�1 
m�2=
m�1 at3.3 �m. Typi
ally we want to dete
t spe
tral features in absorption as seen forexample in Fig. 10 at 2862 
m�1or in Fig. 11 at 2172 
m�1. The mole
ularlines appear in absorption be
ause they originate from 
ooler levels in theatmosphere than the 
ollision-indu
ed 
ontinuum.For the best identi�ed spe
tral signatures, the signal-to-noise ratio (S/N)is as high as � 9 for CO absorption lines and 5 for the CH4 lines.We also 
al
ulated the 
ontrast ratio on the 
ontinuum, that is the ratio ofthe planetary 
ux to the stellar 
ontinuum. We �nd it equal to 3:5� 10�4 inthe 4.7-�m CO band and 2� 10�4 in the 3.3-�m CH4 band.5 Dis
ussion5.1 Temperature pro�les and spe
traThe most signi�
ant result about our modeled temperature pro�les is that theydo not show any stratosphere, unlike in the solar giant planets. Indeed, thenear-infrared solar energy 
ux heats the stratosphere of the giant planets inthe various near-IR bands of methane, produ
ing a temperature inversion lo-
ated around the 140-mbar level (tropopause) at 105 K in the 
ase of Jupiter.Stratospheri
 radiative 
ooling mainly o

urs through the 7.7-�m CH4 bandand the 12.2- and 13.7-�m bands of C2H6 and C2H2, two photo
hemi
al prod-u
ts of methane. For a planet like 51 Peg b, at Te� � 1200 K (�max = 2:4�m), the Plan
k fun
tion is shifted towards shorter wavelengths, 
oin
idingwith the strong water bands. Thus these bands ensure a mu
h more eÆ
ientatmospheri
 
ooling. This is also true, to a 
ertain extent, for the 3.3-�m CH4band and the 4.7-�m CO band, pre
luding any temperature inversion in theupper atmosphere.We tried to assess the importan
e of the UV 
ux (not in
luded in our model) inthe heating of the upper atmospheri
 layers. Simple 
al
ulations show that the
ux between 0.4 and 0.2 �m is not signi�
antly absorbed in the atmosphere. On18



the other hand, the energy below 0.18 �m is deposited in the 10�4 � 10�5-barpressure range mostly from water vapor absorption.A

ounting for this additional absorption would roughly double the heatingrate at 10�4 � 10�5 bar. Therefore, a temperature inversion is still possible inthe upper layers. However, photodisso
iation by UV photons may also stronglyalter the 
hemi
al 
omposition in this atmospheri
 region and notably disso-
iate water. A full treatment of the photo
hemistry would be then required,whi
h is beyond the s
ope of this paper.Our pro�les are 
learly di�erent from those obtained by Burrows et al. (Fig.4) and assumed by Wiedemann (1997) for a similar planet. Burrows et al.'s(1997) temperature-pressure pro�le 
al
ulations are based upon a stellar 
odein whi
h atmospheri
 heating is entirely provided by an internal heat sour
eand in whi
h external heating is not a

ounted for. Their thermal stru
ture
omputed for an isolated planet with Te� = 1000 K, is globally 
older thanours. Even after res
aling for Te� = 1200 K, Burrows et al.'s pro�le remains
older at pressure levels less than 0.3 bar, while it is warmer deeper in theatmosphere. Furthermore, while we �nd a subadiabati
 temperature lapse ratein our atmosphere model, justifying the initial hypothesis of a purely radiativeenergy transfer, Burrows et al.'s results suggest an alternation of radiative and
onve
tive zones. In parti
ular, 
onve
tion takes pla
e in their model between40 mbar and 1 bar. These di�eren
es arise from the di�eren
e in the heatingpro
esses in the the two studies: internal sour
e (Burrows et al.) vs externalstellar energy (our work).Wiedemann's Jupiter-s
aled model (Wiedemann, 1997) is also quite di�er-ent from ours, sin
e it exhibits a well-de�ned stratosphere with temperatureup to 1250 K. The presen
e of a warm stratosphere has dramati
 impli
ationson the emission spe
trum, espe
ially at high resolution (see below). We stressthat su
h a warm stratosphere has no physi
al basis in the 
ase of 51 Peg b.On the other hand, our results qualitatively agree with those of Seager andSasselov (1998) who investigated the e�e
ts of irradiation by the parent staron the thermal stru
ture of EGPs. They found that the temperature lapserate at P . 2 bar is less steep for an irradiated planet than for an isolatedplanet of same e�e
tive temperature (1850 K). We found a similar result, witha temperature pro�le interse
ting Burrows et al.'s pro�le, res
aled to the samee�e
tive temperature, around 0.3 bar.Another di�eren
e with Burrows et al.'s 
al
ulations relates to the atmo-spheri
 
omposition and to its in
uen
e on the planetary spe
trum. Our derivedtemperature-pressure pro�les imply that CO is the dominant 
arbon-bearingmole
ule. The maximum CH4=CO ratio is rea
hed around 20 mbar (9�10�2).With su
h a 
omposition, the IR spe
trum shows that the thermal 
ux is dom-inated by the absorption bands of H2O, with noti
eable spe
tral signaturesfrom both CH4 and CO. On the 
ontrary, Burrows et al. (1997) 
laim thatwith Te� � 1300 K, CH4 predominates over CO in the upper atmosphere, sothat their spe
trum in the range 0.4-6 �m only exhibits H2O and CH4 features.19



5.2 Dete
tability/Teles
opesHigh-resolution (R � 4300� 6000) 
al
ulations of 51 Peg's thermal spe
trumshow that only absorption features from H2O, CO or CH4 
an be dete
tedagainst a � 1100-K 
ontinuum. This 
ontrasts with Wiedemann's (1997) 
al
u-lated spe
trum in whi
h strong emission features from CO and CH4 are presentat R = 105. The di�eren
e arises from the Jupiter-like temperature pro�le usedby Wiedemann in whi
h stratospheri
 temperatures rise from � 400 K at 40mbar up to � 1250 K at 0.1 mbar. In addition, 
ontribution from tropospheri
levels is not in
luded.In 
ontradi
tion to Wiedemann's optimisti
 
on
lusions, we �nd that theCO or CH4 spe
tral signatures will be very diÆ
ult to dete
t at high resolution.We predi
t S/N ratio of at most 9 with an integration time of 9 hours on an8-meter teles
ope at a resolution R � 4300� 6000. Our estimation is based onthe assumption that the dominant sour
e noise is photon noise from the star.We did not 
onsider noise from the dete
tor or the thermal ba
kground whi
hwill be important beyond 3 �m, espe
ially for observations of the CO band.Only the new generation of large opti
al teles
opes 
an o�er the te
hni
alspe
i�
ations needed for 
olle
ting infrared photons from the EGPs. Thesein
lude the Gemini and Ke
k teles
opes atop Mauna Kea (Hawaii) and theVery Large Teles
ope at Cerro Paranal (Chile).Apart from the need of a large mirror, our results also show that a high-resolution spe
trograph (R > 104) may not be the most appropriate 
hoi
efor the observation of su
h weakly-luminous and distant obje
ts. The NESFvaries as 1=p�� and redu
ing the resolution from 105 to � 5� 103 de
reasesthe photon noise by a fa
tor 4-5. We have seen that for a spe
tral resolution�� = 0:5 
m�1 at 3.3 �m and 2.2 �m, the spe
tral features are still 
learlyre
ognizable. As outlined by Wiedemann (1997) the e�e
t of the parasiti
stellar lines 
an be over
ome with the help of the Doppler line shifting due tothe planet orbiting around the star. However, it may be ne
essary to work atlower resolution (R � 100) 
onsidering the low S/N ratio a
hievable in H2O,CO or CH4 features in 9 hr of integration. At R � 100, the individual features
an no longer be isolated but the absorption from the bands are still visible(e.g. Figs. 6-8).The remaining problem is that, at low resolution (R < 100), the planetaryspe
tral features would no longer be distinguished from those in the star. Thisstrong limitation probably prohibits the dete
tion of CO and possibly H2Obands in the known EGPs. Only methane bands 
ould be dete
ted sin
e thisgas is absent in the parent star's photosphere.Dire
t observations of EGP's spe
tra may have to await the advent of in-terferometry between large teles
opes su
h as the Very Large Teles
ope Inter-ferometer (VLTI) by 2005. A baseline up to 200 m long between the four VLT8-m units and several auxiliary teles
opes will be a

essible. The 
orrespondingangular resolution will allow us to separate EGPs from their parent stars. Ob-servations of H2O, CO, CH4 and possibly PH3 absorption bands in the planetsat a resolution of 100-1000 will then be
ome a realisti
 obje
tive.20



6 Con
lusionWe have developed a radiative model for the atmosphere of 51 Peg b and in-vestigated the asso
iated 
hemi
al 
omposition. Thermal emission and stellarre
e
ted spe
tra have been 
al
ulated and the dete
tability of mole
ular fea-tures has been studied. A natural extension of this work is to model the otherextrasolar planets dis
overed by Doppler velo
imetry (presently 12). For plan-ets not as 
lose to the star as 51 Peg b, one expe
ts the CH4=CO ratio toprogressively in
rease as the temperature pro�le gets 
ooler. The NH3 abun-dan
e should also in
rease and eventually play a signi�
ant role in the radiativebudget of the atmosphere.Future work 
onsists also in modeling further up the thermosphere whereLTE breaks down. Finally, it would be interesting to 
ouple this model withphoto
hemi
al models sin
e photo
hemistry should alter the 
hemi
al 
ompo-sition of the upper atmosphere.A
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Mole
ule Mixing ratio Spe
tral data sour
e 
0 (
m�1 atm�1) nH2 0.85 Borysow et al. (1989)Borysow and Frommhold (1989, 1990)Zheng and Borysow (1995)He 0.15 Borysow et al. (1989)Borysow and Frommhold (1989)H2O (1) Partridge and S
hwenke (1997) 0.080 0.85CO (1) this work 0.060 0.70CH4 (1) TDS (Tyuterev et al., 1994) 0.071 0.55Fink et al. (1977)Strong et al. (1993)N2 1.1�10�4 (2)H2S 3.6�10�5 (2)PH3 6.2�10�7 GEISA (Ja
quinet-Husson et al., 1998) 0.093 0.73

(1)determinedfromthermo
hemi
alequilibriumbetweenCO,CH4 andH2 O
(2)noline-by-line
al
ulationmade

TableI:Atmospheri

ompositionandmole
ulardata.
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Cloud PCloud Te� AbMg2SiO4 2 bar 1270 K 0.15Fe 10 bar 1234 K 0.25MgSiO3 10 bar 1154 K 0.42Table II: E�e
tive temperature and Bond albedo.
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Figure 1: Radiative equilibrium temperature pro�les assuming di�erent 
hem-i
al 
ompositions for the opti
ally thi
k 
loud set at the lower boundary of themodel (solid lines). The Fe, Mg2SiO4 and MgSiO3 
ondensation 
urves, as-suming a solar 
omposition, are also shown. The parti
le radius is 30 �m in all
al
ulations.
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Figure 2: Temperature pro�le with a purely re
e
tive 
loud at P = 10 bar.This extreme model is very similar to that for a MgSiO3 
loud set at the samepressure level.
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Figure 3: Temperature pro�le with a bla
k 
loud (totally absorbing) at P =2 bar. This pro�le is very 
lose to the pro�le for a Mg2SiO4 
loud-limitedatmosphere.
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Figure 4: Comparison of a solution pro�le with the CO=CH4 equilibrium 
urveand with Burrows et al.'s equilibrium model for an isolated planet with Te� =1000 K.
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Figure 5: Temperature pro�les for a 2 MJ (EX1) and 0.5 MJ (EX2) planetassuming a Mg2SiO4 
loud at the lower boundary. At a given temperaturelevel, the pressures in EX1 and EX2 are respe
tively � 2 and � 0:5 that ofthe nominal planet in the upper atmosphere, and � p2 and 1=p2 that of thenominal planet in the lower atmosphere.
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Figure 6: Re
e
ted and thermal emission spe
tra from the planet assuminga Mg2SiO4 
loud de
k with 30 �m grains. The in
ident stellar spe
trum isshown for 
omparison.
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Figure 7: Same as Fig.6 for a MgSiO3 
loud de
k with 30-�m grains.
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Figure 8: Same as Fig.6 for a metalli
 Fe 
loud de
k with 30-�m grains.
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Figure 9: 5 
m�1-resolution spe
trum in the �1 and �3 phosphine bands for anatmosphere with a MgSiO3 
loud de
k at 10 bar.
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Figure 10: 0.5-
m�1 resolution spe
trum of the thermal 
ux in the CH4 band at3.3 �m. The mixing ratio pro�le of CH4 is determined from the thermo
hemi
alequilibrium between CO and CH4. The noise equivalent spe
tral 
ux due tothe photon noise from 51 Peg A is shown for 
omparison (see text for details).
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Figure 11: 0.5-
m�1 resolution spe
trum of the thermal 
ux in the CO bandat 4.7 �m.
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comparé au profil avec un nuage de Mg2SiO4 à la même pression.114
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22.2 Spectres à haute résolution (0.5 cm�1) dans la bande (1-0) de

CO et dans la bande ν3 de CH4. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 166
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Résumé

Les observations directes, notamment spectroscopiques, permettront de
déterminer la nature et la composition chimique de l’atmosphère des < Ju-
piter chauds >, mais il est essentiel d’élaborer préliminairement un modèle
atmosphérique théorique dans le but de contraindre les techniques d’obser-
vation.

Dans cette optique, nous avons développé un modèle d’équilibre radia-
tif adapté aux planètes extrasolaires de type jovien, chauffées par leur étoile
centrale. La modélisation fournit la détermination de la structure thermique
moyenne, mais aussi le spectre réfléchi et le spectre d’émission thermique
pour des planètes de distance orbitale 0.05 à 1 unité astronomique. Dans ce
modèle, l’atmosphère est limitée au bas par un nuage optiquement épais.

Dans tous les cas, un résultat majeur du modèle est marqué par l’absence
d’inversion de température dans la structure thermique de l’atmosphère,
contrairement aux planètes géantes du Système Solaire. A l’exception de la
planète la plus distante (1 UA) de l’échantillon des planètes modélisées, nous
trouvons que l’atmosphère est subadiabatique sur toute la grille de pression,
ce qui valide l’hypothèse d’équilibre radiatif. La distribution verticale des
espèces chimiques les plus abondants de l’atmosphère, dans des conditions
solaires, est discutée selon la distance de la planète à l’étoile.

Le spectre d’émission thermique est dominé par les bandes de l’eau, vues
en absorption, et révèle une fenêtre à 4 µm, accompagnée d’un flux de plus en
plus fort à 10 µm pour les planètes les plus froides.

Nous avons enfin étudié la détectabilité des signatures spectrales de
l’atmosphère des < Jupiters chauds >, au foyer de grands télescopes (VLT,
Keck,. . .) en mode non-interférométrique. Les spectres synthétiques ont été
calculés pour 51 Peg b (Teff = 1200 K) en particulier, dans la bande ν3 de CH4

et (1-0) de CO.


