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Résumeé

Le travail de cette thése porte sur ’analyse des spectres infrarouges thermiques de
I’atmosphére de Titan enregistrés par I'instrument CIRS & bord de la sonde Cassini.
L’objectif est d’inverser les distributions verticales de la température et des abondances
des espéces minoritaires entre 100 et 500 km a plusieurs latitudes afin d’en étudier les
variations latitudinales.

L’instrument CIRS (Composite InfraRed Spectrometer), est un spectrométre infra-
rouge & transformée de Fourier observant dans la gamme spectrale 10-1400 cm™! qui
présente de nombreuses signatures spectrales dues aux bandes de rotation-vibration
de CI’I47 CQHQ, CQH4, CQHG, CchQH, CgHg, C4H2, C6H6, HCN, HCgN et COQ Les
intensités de ces bandes dépendent a la fois de la température et de 'abondance de
ces constituants. Il est donc nécessaire de connaitre le profil de température avant de
déduire les abondances des différents constituants.

Le profil de température est déduit de I'intensité de la bande v, de CHy4 centrée a
1305 cm™!. En effet, 'abondance de CH, est connue et a été mesurée in situ par la
sonde Huygens. En utilisant cette abondance et en modélisant les spectres observés, il
est possible d’en déduire la température. Pour cela, nous utilisons un code d’inversion
qui résout ’équation de transfert radiatif en utilisant simultanément plusieurs spectres
acquis avec une géométrie au limbe et au nadir et sondant différentes altitudes. Il est
ainsi possible d’inverser le profil de température a une latitude donnée. J’ai effectué
ce travail pour cinq latitudes : 56°S, 13°S, 56°N, 82°N et 83°N, ceci fait 'objet de la
Partie II de ce manuscrit.

J’ai ensuite utilisé ces profils de température inversés pour déduire, aux mémes
latitudes, les profils d’abondance des molécules minoritaires citées ci-dessus. Celles-ci
émettent principalement dans la gamme 600-1100 cm™!. Pour cela, j’utilise un algo-
rithme d’inversion combinant & la fois les spectres au limbe et au nadir afin d’en déduire
les profils d’abondance. Ce travail et les résultats sont décrits dans la Partie III. Une
comparaison avec les observations et les prédictions des modéles photochimiques est
présentée.

Enfin, la derniére partie de cette thése est consacrée a I’étude des rapports isoto-
piques *C/12C et N /N dans le HCN, ainsi que le rapport D/H mesuré dans CyHo.
Les résultats obtenus pour différentes latitudes, ainsi que leurs implications concernant
I’atmosphére de Titan sont présentés.
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Abstract

This work is focused on the analysis of thermal infrared spectra of Titan’s at-
mosphere acquired by the Cassini/CIRS instrument. The objective is the retrieval of
the vertical distributions of atmospheric temperatures and abundances of trace consti-
tuants in the 100-500 km range at several latitudes in order to infer their latitudinal
variations.

The CIRS (Composite InfraRed Spectrometer) instrument is a Fourier transform
infrared spectrometer recording spectra in the 10-1400 cm™! spectral range, which
exhibits numerous spectral signatures from the rovibrational bands of CH4, CyHs,
CQH4, CQHﬁ, CHgCQH, CgHg, C4H2, C6H6, HCN, HCgN et COQ The intensities of
these bands depend on both the temperature and the abundance of the molecules. It
is then necessary to retrieve the vertical temperature profile prior to the abundance
vertical profiles.

We deduce the thermal profile by using the v, methane band, centered at 1305
cm~!. The methane abundance has been mesured by the GCMS instrument aboard
the Huygens probe. By using this abundance and by modeling the observed spectra,
we are able to retrieve the temperature at a given latitude. For this pupose, we use
an inversion algorithm that solves the radiative tranfer equation using simultaneously
nadir and limb spectra, each probing a different altitude. This work was done for
five latitudes : 56°S, 13°S, 56°N, 82°N and 83°N, and is described in Part II of this
manuscript.

The inverted vertical temperature profiles are then used to retrieve, at the same
latitudes, the vertical mixing ratio profiles of the above-mentioned molecules, which
mainly emit in the spectral range 600-1400 cm~t. We use an inversion algorithm com-
bining both nadir and limb spectra to retrieve the vertical abundance profiles. This
work and the results are detailed in Part III.

The last part of the work presented here is dedicated to the studies of the *C/12C
et 1°N/MN isotopic ratios in HCN, and the D/H ratio measured in CyH,. Results
obtained at several latitudes and their implications concerning the Titan atmosphere
are described in Part IV.
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CHAPITRE 1
L'atmosphére de Titan

Sommaire
1.1 Une chimie atmosphérique complexe . . . . . . . . . . .. ... ... 4
1.2 Structure thermique . . . . . . . . . . ... oL 6
1.2.1 Latroposphére . . . . . . . .. . ... ... L. 6
1.2.2 Lastratosphére . . . . . . . .. . ... L. 7
1.2.3 Lamésosphére . . . ... . .. . ... L. 8
1.3 Dynamique . . . . . . ..o e e e e e e e e 9
1.3.1 Circulation méridienne . . . . . . .. .. . .. ... ...... 9
1.3.2 Existence de vents zonaux . . . . . . ... ... ... .. 10
1.4 Aérosols, nuages . . . . . . . . L. 11

1.5 Existence d’'un couplage entre le rayonnement, la chimie, la tempé-
rature et la dynamique . . . . . . . ... Lo oo 11

Titan est le plus gros satellite du systéme de Saturne. Son rayon atteint 2575 km et il
posséde une atmosphére dense s’étendant jusqu’a 1500 km au-dessus de sa surface. Il est
le seul objet du systéme solaire - avec la Terre - & posséder une atmosphére constituée
majoritairement d’azote. Le deuxiéme constituant le plus abondant est le méthane,
qui joue un role analogue a celui joué par l'eau sur Terre : en effet, étant donné les
conditions de pression et de température régnant sur Titan, le méthane peut se trouver
sous les trois formes solide, liquide ou gazeuse. Il semblerait qu'un cycle du méthane
existe sur Titan, et cette théorie a été confortée par les images prises par Huygens qui
montrent de nombreux chenaux fluviatiles. L’atmosphére de Titan présente un intérét
particulier du fait de sa chimie trés active (présentée dans la Section 1.1) qui forme des
hydrocarbures et les nitriles qui réagissent entre eux pour former une couche épaisse
d’aérosols qui finissent par sédimenter et s’accumulent & la surface. L’atmosphére de
Titan présente d’autres analogies avec 'atmosphére terrestre : la distribution verticale
de la température montre plusieurs couches d’inversion (décrite dans la Section 1.2) et
Titan posséde une dynamique atmosphérique marquée (Section 1.3).

L’atmosphére de Titan a été découverte en 1908 par Coma Sola en détectant un
assombrissement centre bord. Ce phénoméne, observé sur tout objet du systéme solaire
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présentant une atmospheére conséquente, est di a la plus grande absorption de la lumiére
solaire diffusée vers la Terre au niveau du limbe atmosphérique. Le méthane (CHy) a
été le premier constituant détecté par Kuiper a partir des bandes en proche infrarouge
(Kuiper, 1944). Ensuite, pendant prés de 30 ans, les découvertes sur 'atmosphére de
Titan sont restées en suspens jusqu’a ’avénement des observations millimétriques au
sol & haute résolution, puis des observations spectro-photométriques de haute précision.
Elles ont permis de mettre en évidence d’autres hydrocarbures (de formule C,H,, ils
sont constitués uniquement de carbone et d’hydrogéne) - I’éthane (CyHg), le méthane
monodeutéré (CH3D), I'éthyléne (CoHy) et Pacétyléne (CoHg) - & partir de leurs émis-
sions en infrarouge thermique (Gillett et al. 1973 ; Low and Rieke, 1974 ; Gillett 1975;
Tokunaga et al., 1980). Ce sont les sondes Voyager qui, en 1980 et 1981, ont permis
de faire un bond considérable dans la caractérisation de ’atmosphére de Titan. Le
diazote (N3) a ainsi été observé et déterminé comme étant le composé le plus abondant
(98 %), vient ensuite le méthane qui constitue seulement quelques pourcents de Dat-
mosphére (Broadfoot et al., 1981 ; Hanel et al. 1981 ; Tyler et al. 1981). De nouvelles
molécules organiques * frent détectées grace au spectrométre infrarouge IRIS & bord
de la sonde Voyager. Titan présente ainsi une atmosphére semi-réductrice (le carbone
est sous forme de CH4 qui est un gaz réducteur; si elle était totalement réductrice,
’azote serait sous forme de NH3 comme pour les planétes géantes) qui ressemblerait a
’atmosphére terrestre primitive (Clarke et Ferris, 1997), bien que beaucoup plus froide
avec environ -180°C & la surface. Sa richesse en composés organiques, hydrocarbures et
nitriles fait de Titan un laboratoire naturel pour étudier la chimie prébiotique (Hunten
et al., 1984 ; Raulin et Owen, 2002).

1.1 Une chimie atmosphérique complexe

La grande particularité de Titan est son épaisse atmosphére qui est composée a 98
% de diazote (Ng) et 1.4 % de méthane (dans la stratosphére).

Le N, est photodissocié principalement par le rayonnement solaire compris entre
80 et 100 nm dans la haute atmosphére, au-dela de 800 km, et dans une moindre
mesure, par les rayons cosmiques (Yung et al., 1984) en dessous de 150 km, et par les
électrons énergétiques provenant de la magnétosphére de Saturne. Les atomes d’azote
ainsi produits réagissent avec des molécules (hydrocarbures, radicaux ...) pour former
les nitriles (de formule R-C=N).

Le méthane est détruit dans la haute atmosphére, au-dessus de 700 km, princi-
palement par photodissociation, et dans une moindre proportion, par impact avec les
particules chargées. La photolyse de CHy4, en-dessous de 140 nm, produit les radicaux
CHj3, CHs et CH. Ces radicaux trés réactifs ont une durée de vie trés courte. Le radical
méthyl (CHs) réagit avec lui-méme pour former de I’éthane (CoHg), 'hydrocarbure le
plus abondant aprés le méthane.

Les réactions de ces radicaux avec les principaux constituants atmosphériques, in-
cluant I’azote et I’hydrogene, les réactions par photolyse et les réactions chimiques avec
des hydrocarbures conduisent a la formation d’hydrocarbures et de nitriles de plus en
plus complexes. Les Figs. 1.1 et 1.2 (issues de Wilson et Atreya, 2004) résument, res-

1Un composé est dit organique s’il posséde au moins un atome de carbone li¢, au moins, & un atome
d’hydrogéne.
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pectivement, la chimie des hydrocarbures et des nitriles les plus simples.

Fi1G. 1.1: Chimie des hydrocarbures, Wilson et Atreya (2004). Les espéces stables et les réactions
principales sont représentées en gras.

Fi1G. 1.2: Chimie des nitriles, Wilson et Atreya (2004). Les espéces stables et les réactions prin-
cipales sont représentées en gras. Les rectangles font référence aux ions.

Ces hydrocarbures et ces nitriles forment ensuite des molécules organiques com-
plexes qui réagissent entre elles pour produire les aérosols (particules solides en sus-
pension dans l’air, voir Section 1.4), qui sont a l'origine de la brume jaune-orangée
qui recouvre toute la planéte. La Fig 1.3, issue de Atreya (2006) propose un schéma
simplifié de la formation des aérosols.

Le méthane et les aérosols absorbent une grande partie du rayonnement solaire
dans les domaines UV et visible. Ceux-ci, ainsi que les molécules organiques créées par
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Fi1G. 1.3: Formation des aérosols, Atreya (2006). Schéma simplifié de la formation des aérosols.
La photolyse du méthane mene a la formation d’hydrocarbures aromatiques polycycliques (PAH) et des
polymeres de polyacétyléne, tandis que ’azote permet de former des nitriles et des polyméres de nitriles.
Tous conduisent & la production d’aérosols et donc a la perte irréversible du méthane atmosphérique.

photochimie, réémettent dans le domaine infrarouge, ce qui participe a l'effet de serre
et provoque un refroidissement des couches atmosphériques. Nous allons voir dans la
section suivante comment le rayonnement solaire et les composés chimiques influent
sur la distribution verticale de la température atmosphérique.

1.2 Structure thermique

La structure thermique de Titan présente des similitudes avec celle de I’atmosphére
terrestre. Dans les deux cas, la distribution verticale de la température - appelée profil
vertical de température - posséde des couches d’'inversion, qui correspondent a un mini-
mum ou un maximum de la température. La Fig. 1.4 présente le profil vertical mesuré
in situ & 10°S par l'instrument HASI (Hugens Atmospheric Structure Instrument) a
bord de la sonde Huygens, qui a plongé dans I'atmosphére de Titan le 14 janvier 2005.
A la surface, I'instrument a mesuré une température de 93.65 £+ 0.25 K (Fulchignoni
et al. 2005) et une pression de 1467 £+ 1 mbar. L’instrument a également déterminé le
profil de température a 10°S, 192°W entre la surface et 1400 km (voir Fig. 1.4)

L’albedo de Titan vaut environ 0.3, ¢’est-a-dire que 30 % du flux solaire qui atteint
le satellite est renvoyé vers l’espace aprés diffusion. L’absorption de 70 % du flux so-
laire au niveau de l'orbite de Saturne, conduit a une température effective de 82 K.
Cependant, seul 10 % du flux solaire incident atteint la surface a cause de ’absorp-
tion du rayonnement solaire par les aérosols et les gaz. Ce rayonnement provoque un
chauffage de la surface qui réemet dans le domaine infrarouge, il en résulte un chauffage
des couches atmosphériques qui réémettent elles aussi en infrarouge isotropiquement. Il
existe donc, comme sur Terre, un effet de serre qui augmente la température de surface
de Titan de 11 K.

1.2.1 La troposphére

Au-dessus de la surface, la température diminue avec ’altitude, cette partie de
I’atmospheére est appelée la troposphére. La température atteint un minimum de 70.43
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F1G. 1.4: Profil thermique mesuré par Huygens/HASI (Fulchignoni et al. 2005) (trait
plein) comparé au modéle (pointillés, Yelle et al. 1997). Au dessus de 160 km, la densité est déduite
de la décélération de la sonde, et la pression est déduite du profil de densité en utilisant [’équilibre
hydrostatique. La température est déterminée a partir de ces deux parameétres en utilisant la loi des
gaz parfaits.

K (Fulchignoni et al. 2005) vers 44 km. C’est la premiére couche d’inversion, appelée
tropopause. La troposphére est une zone ot apparait généralement la convection dans
les atmosphéres planétaires. Comme les couches d’air a proximité de la surface sont
chauffées par émission infarouge, celles-ci ont tendance & étre moins denses que les
couches supérieures qui sont plus froides. Il s’ensuit que ’air chaud monte et I’air froid
plonge. Elles ont d’autre part du mal & se refroidir par rayonnement lorsque 1’épaisseur
optique dans le domaine infrarouge est importante. C’est le cas sur Titan du fait de
I’absorption induite par collision du diazote, du méthane et de I'hydrogéne.

La convection n’apparait que si la température atmosphérique décroit assez rapi-
dement avec l'altitude. Dans ce cas, une parcelle d’air chaude proche de la surface
ne se refroidit pas assez vite en montant et reste plus chaude que l'air ambiant et
continue donc son ascension. Le gradient de température est alors proche du gradient
adiabatique : g/C, ol g est 'accélération due a la gravité et C,, la chaleur spécifique
de P’air. Pour Titan, ce rapport vaut 1.4 K/km (en comparaison, sur Terre, il vaut 10
K/km pour un air sec). Les instabilités convectives existent dans la partie inférieure
des atmosphéres optiquement épaisses. Dans la partie supérieure de la troposphére,
la densité devient assez faible pour que le refroidissement radiatif, di a I’émission de
rayonnement infrarouge vers I’espace, soit assez efficace pour diminuer la température
atmosphérique. Le gradient de température devient sub-adiabatique et la convection
cesse. Cette décroissance de la température se poursuit jusqu’a un minimum de tem-
pérature, la tropopause. Sur Terre, la tropopause se situe entre 8 km (pole) et 12 km
(équateur).

1.2.2 La stratosphére

Au-dessus de la tropopause, la température augmente avec 'atitude en raison de
I’absorption d'une fraction du flux solaire dans ’atmosphére. Cette région est appelée
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la stratosphére. La convection a cessé et Iair se stratifie en couches qui se mélangent
peu entre elles. En 1’absence de sources locales de chaleur, la température devrait étre
constante avec l'altitude, inférieure a la température effective. Or elle passe de 70 K a
44 km a 186 K a 250 km, ou la température atteint un maximum (stratopause). Sur
Titan, ce chauffage est principalement di a ’absorption du rayonnement solaire, UV
et visible, par les aérosols et le méthane. Les aérosols, le méthane, 'acétyléne (CoHy)
et 'éthane (CoHg) réémettent du rayonnement infrarouge dans toutes les directions
qui refroidit les couches atmosphériques et équilibre le chauffage solaire. Sur Terre, le
chauffage de la stratospheére est provoqué par 'absorption du rayonnement solaire UV
par l'ozone et la stratopause terrestre se situe a ~ 50 km.

1.2.3 La mésosphére

Au-dessus de la stratopause, la densité d’aérosols décroit et la température dimi-
nue de nouveau avec l'altitude. Cette zone est appelée la mésosphére. Sur Titan, la
température atteint un minimum de 152 K a4 490 km (mésopause). L’instrument Huy-
gens/HASI a mis en évidence de fortes variations de température entre 500 et 1020
km (voir Fig. 1.4) avec des couches d’inversion et des phénoménes dynamiques de type
onde de gravité.

Nous avons vu ci-dessus que le profil vertical de température de ’atmosphére de
Titan présente le méme type de structures que le profil terrestre. Cependant, les tem-
pératures sont bien plus froides sur Titan que sur Terre. Une autre différence visible
concerne les altitudes des zones d’inversion qui sont bien plus élevées sur Titan que sur
Terre. Ceci est lié au fait que I’atmospheére de Titan est bien plus étendue en altitude
que ne ’est I’atmosphére terrestre. Un paramétre important qui caractérise une atmo-
sphére planétaire est son échelle de hauteur? H = RT/mg, qui correspond a 1’épaisseur
d’atmosphére sur laquelle la densité et la pression sont divisées par un facteur e ~ 2.7
(soit une décroissance de 63 %). L’atmosphére de Titan étant constituée a 98 % de
diazote, m ~ 28 g.mol™! (pour la Terre, m = 29 g.mol™!). Au-dessus de la surface, ot
T = 94 K, I'échelle de hauteur vaut 21 km; dans la stratosphére, ou la température
est plus élevée, H ~ 40 km. Sur Terre, I’échelle de hauteur de la troposphére vaut
8.4 km. Cette difference trouve son origine dans ’accélération de la pesanteur sur Ti-
tan (g = 1.35 m.s™2) qui est bien moins importante que celle de la Terre (g = 9.8 m.s™2).

Nous venons de voir quelles sont les caractéristiques globales du profil de tempé-
rature de I’atmosphére de Titan. Ce profil de température différe d’un point a 'autre
de la surface de Titan. Nous allons voir maintenant quel role joue la dynamique atmo-

2L’atmosphére est considérée comme étant & I’équilibre hydrostatique, c’est-a-dire que pour chaque
couche atmosphérique, les forces de gravitation sont contrebalancées par un gradient de pression de
direction opposée. En utilisant la relation d’équilibre des forces et la loi des gaz parfaits, ’évolution de
la pression en fonction de l'altitude s’exprime de la facon suivante pour une atmosphére isotherme :

z—2zq

P(z) =P(0)e” = (1.1)
ot H=4L ot R = 8.3145 J mol ! K~!, T est la température, m la masse moléculaire moyenne de
I’atmosphére et g I’accélération de la pesanteur. Elle est appelée échelle de hauteur en pression et sa
valeur varie avec ’altitude puisque la température n’est pas constante avec ’altitude.
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sphérique.

1.3 Dynamique

1.3.1 Circulation méridienne

Les modéles de circulation générale (e.g., Hourdin et al. 1995, Lebonnois et al.
2001) prédisent une importante circulation atmosphérique dans la stratosphére (au
dessus de 40 km). En raison du chauffage engendré par le flux solaire, plus important
dans I’hémisphére d’été que dans I’hémisphére d’hiver, une grande cellule de circulation
monte dans I’hémisphére d’été et plonge dans la région polaire d’hiver. Cette grande
cellule reste en place pendant environ 12 ans (sur les 30 ans que dure une année
de Titan) puis s’inverse, pour durer a nouveau une douzaine d’années. L’inversion se
fait grace a une circulation transitoire qui apparait a l’équinoxe et dure environ 3
ans. Pendant I’équinoxe, le flux solaire chauffe principalement la région équatoriale et
provoque la création de deux petites cellules de circulation. Elles présentent chacune
leur partie ascendante prés de ’équateur et leur partie descendante au niveau des poles.
La Fig. 1.5, issue de Lebonnois et al. (2001) résume ce phénomeéne.
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FiGc. 1.5: Fonction courant de la circulation méridienne en 10° kg.s™! (Lebonnois et al.,
2001). Les traits pleins correspondent a la rotation dans le sens direct et les pointillés au sens de
rotation opposé. (a) est la période de transition (équinoze) et (b) est le solstice d’hiver nord.

Pendant cette période transitoire, la branche ascendante de 1’hémisphére d’été se
déplace vers I’équateur puis prend place dans I’hémisphére opposé. C’est cette période
transitoire que les sondes Voyager ont observée en 1980 et 1981, juste aprés I’hiver nord.
Actuellement la sonde Cassini observe Titan en plein hiver nord (le solstice d’hiver date
d’octobre 2002). La période transitoire sera de nouveau observable en 2010, pendant
la mission étendue de Cassini.
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Il existe aussi une circulation troposphérique plus complexe que la circulation stra-
tosphérique. Elle est du méme type que celle des cellules de Hadley observées sur
Terre, avec une branche ascendante autour de 30° - 40° dans I’hémisphére d’été, et
deux branches descendantes vers + 60°.

La circulation stratosphérique dominante est responsable de la distribution a grande
échelle de la brume et des espéces chimiques. Les modéles photochimiques prédisent
que ces composés se forment dans la mésosphére, ils sont ensuite transportés par la
branche supérieure de la circulation stratosphérique vers le pole d’hiver, ot les masses
d’air plongent. Cette région est isolée par le vortex polaire® et forme une zone riche
en aérosols et en espéces chimiques, par contraste avec le reste de la planéte. Cette
branche descendante de la cellule traverse les parties plus froides de ’atmosphére (basse
stratosphére et tropopause) et perd une partie des gaz par condensation, ainsi qu’une
partie des aérosols qui servent de noyaux de condensation. Dans la basse stratosphére,
la circulation revient vers 1I’équateur et remonte dans I’hémisphére d’été ou l'air est
donc moins chargé en espéces chimiques. La Fig. 1.6, issue de Hourdin et al. (2004),
résume ces phénomeénes de transport.
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FiG. 1.6: Schéma des principaux mécanismes de transports méridiens de ’atmosphére
de Titan responsables des contrastes observés dans la composition atmosphérique de Titan (Hourdin
et al., 2004).

1.3.2 Existence de vents zonaux

Les bandes de faible contraste observées en visible dans la brume de Titan suggérent
'existence de forts vents zonaux (vents paralléles a 1'équateur). De plus les cartes de
température de l'atmosphére de Titan présentent de trés faibles contrastes dans la

3Le vortex polaire est une zone de vents zonaux stratosphériques présentant un mouvement circu-
laire autour du pole d’hiver. Ils sont créés par le fort gradient thermique qui existe entre I’équateur et
le pole d’hiver (voir également la note de bas de page 4).

10
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direction longitudinale alors qu’elles montrent de forts contrastes (d’environ 20 K)
entre I'équateur et le pole d’hiver (pole nord actuellement). Les vents zonaux sont
déduits de ces champs de température en utilisant 1’équation des vents thermiques?.
Leur amplitude est plus faible aux hautes latitudes de I’hémisphére sud et croit vers le
nord avec un maximum aux latitudes moyennes nord (20-40°N) ou leur vitesse atteint
160 m.s™! (Flasar et al. 2005).

1.4 Aérosols, nuages

La brume photochimique de Titan est constituée d’aérosols. Un aérosol est un
aggrégat de macromolécules solides en suspension dans I’air qui n’est pas constitué de
matériaux simples condensés sous forme liquide ou solide. Ils peuvent constituer une
couche a I’échelle globale, comme celle observée sur Titan en-dessous de ~ 300 km, ou
locale comme la couche détachée observée au pole nord par Voyager vers 300-350 km
et qui est observée actuellement par Cassini vers 500 km. Ils peuvent se déplacer sur de
longues distances avant de disparaitre par sédimentation ou par lavage par les pluies.
Les aérosols, sous l'effet des chocs avec les molécules d’air, acquierent un mouvement,
Brownien qui les conduisent a s’entrechoquer et, parfois, a se coller entre eux par
interaction de Van der Walls. Ce phénoméne permet aux aérosols de changer de taille.

Les aérosols jouent un role trés important dans I’équilibre radiatif de 'atmosphére
de Titan. D’une part, leur absorption du rayonnement solaire UV et visible génére un
chauffage de la stratosphére et leur opacité infrarouge, méme faible, contribue signi-
ficativement au refroidissement radiatif de I’atmosphére. D’autre part, ils empéchent
le rayonnement solaire visible d’atteindre la surface et de la chauffer, créant ainsi un
anti-effet de serre (voir Bézard et al. 1995).

De plus, les aérosols peuvent jouer le role de noyaux de condensation pour les
hydrocarbures et les nitriles, vers 80 km, la ou la température est la plus basse. Le
méthane condense également dans la troposphére, ce qui génére la formation de nuages
visibles autour du pole sud (e.g. Brown et al., 2002) et vers 40°S (Griffith et al., 2005;
Roe et al. 2005).

1.5 Existence d’'un couplage entre le rayonnement, la chimie,
la température et la dynamique

Ainsi, comme nous venons de le voir dans ces différentes sections, il existe un cou-
plage entre le rayonnement (responsable de la formation des radicaux) et la chimie qui
est, elle-méme, & ’origine des molécules complexes et des aérosols. Ceux-ci influent sur
le transfert du rayonnement, ce qui crée des variations de température avec la latitude,
a lorigine de la dynamique de ’atmosphére de Titan. Enfin, la dynamique influe sur

4 L’équation des vents zonaux peut s’exprimer de la facon suivante (Flasar et al. 2004) :

0
olnP

tanA)} R OT (12)

r

ou P est la pression, A la latitude, r le rayon de Titan, R la constante des gaz parfaits, u la masse
molaire moyenne de I’atmosphére de Titan, et f la force de Coriolis qui est telle que f=2QsinA ou 2
est la vitesse de rotation angulaire de la planéte.
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12 L’atmosphere de Titan

la distribution latitudinale des molécules et des aérosols (voir Partie III), ainsi que sur
le profil de température (voir Partie IT). Le rayonnement, la chimie, la température et
la dynamique sont donc trés fortement couplés dans ’atmosphére de Titan.

12



CHAPITRE 2
Spectre d’'émission thermique
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Nous venons de voir les caractéristiques générales de l'atmosphére de Titan. Nous
allons maintenant voir comment [’émission thermique nous permet de déduire des in-
formations sur la température et sur les abondances des molécules. Aprés avoir rappelé
I’équation donnant I'intensité de I’émission thermique émergente d’une atmospheére pla-
nétaire, nous verrons comment il est possible de connaitre l'altitude d’ou est émis ce
rayonnement. Ensuite, nous présenterons les interactions entre le rayonnement infra-
rouge thermique et les molécules et leurs effets sur les spectres observés. Enfin, nous
verrons comment il est possible d’en déduire la température et ’abondance des molé-
cules.

Les spectres planétaires sont constitués de deux composantes : I'une correspond a
’émission thermique de la planéte qui domine généralement au-deld de 5 pum (ou en-
dega de 2000 cm™!) vu les températures des atmosphéres ; 'autre correspond a I’émis-
sion solaire réfléchie, qui domine en-deca de 5 um. Dans le cadre de cette thése, nous

13



14 Spectre d’émission thermique

nous intéressons a I’émission thermique de Titan (émission principalement a ’équilibre
thermodynamique local). L’instrument Cassini/CIRS, qui observe entre 10 et 1400
cm ™! (1 mm - 7um), est dédié a 'observation de cette composante (voir Section 3.3).
Généralement, ’équilibre thermodynamique local (ETL) est réalisé pour les pressions
supérieures a quelques microbars, c’est le cas sur Titan ou 'ETL est réalisé jusqu’a
~ 500 km, soit ~ 1 pbar (Roger Yelle, communication privée). CIRS permet ainsi de
sonder une grande partie de la gamme d’altitudes jusqu’a 500 km.

Dans la suite, nous verrons & quoi correspondent les spectres thermiques obser-
vés en rappellant quelques éléments de transfert de rayonnement et de spectroscopie
infrarouge.

2.1 Equation de transfert de rayonnement

[’intensité du rayonnement émis par une atmosphére planétaire est donnée par
résolution de I’équation de transfert radiatif plan parralléle qui s’exprime de la maniére
suivante :

dI,

dr, -

i I, - S, (2.1)
ou p = cos 6 avec 0 I’angle d’émission (angle entre la normale a la couche d’air considérée
et la ligne de visée). S, est la fonction source a la fréquence v. I, est l'intensité du
rayonnement a la fréquence v. 7, est ’épaisseur optique a la fréquence v et s’exprime
en fonction du coefficient d’absorption £, et du coefficient de diffusion d,, de la facon

suivante :
o0

T, = /(k,, +d,)dz (2.2)

z

ou z correspond & l'altitude. Dans le cas de ’émission thermique, nous considérons le
terme d,, comme nul puisque la diffusion est négligeable aux longueurs d’onde considé-
rées.

La solution formelle de cette équation est donnée par ’équation 2.3 pour un rayon-
nement dirigé dans le méme sens que ’axe des z (correspondant a p > 0)

T1
1 /
Le ™t =1, (m)e”™/H 4 — /S,,(T’)@T /ndr! (2.3)
u

T

avec 7 et 77 définis comme sur la Fig. 2.1

Dans le cas de ’émission thermique, S, est égale & la fonction de Planck B,', 14 ot
I’atmosphére est a ’'ETL. Pour I’étude de I’émission thermique d’une atmosphére pla-
nétaire possédant une surface (planétes telluriques), ou un plafond nuageux (planétes

11,a fonction de Planck & la forme suivante :

2hc?v3
B(v,T)dv = (cap(how JKT) = 1>d1/ (2.4)

14



2.2 Mazimum de la fonction de contribution 15

e

7227777 B, dr/ u
0

Fi1G. 2.1: Schéma de I’émission d’une couche atmosphérique. Le niveau 7 = 0 correspond
au sommet de l'atmosphére et le niveau 71 4 la surface (planéte tellurique) ou & un plafond nuageuz
(planétes géantes).

géantes), I’équation 2.3 peut donc étre réécrite :

T1
1
I(11,0) = B, (1y)e ™/ 4 = /BV(T)eT/“dT (2.5)
i
0

ou I’on obtient U'intensité du rayonnement émis en haut de ’atmosphére (7 = 0) qui a
traversé une quantité d’atmosphére proportionnelle a la masse d’air 1/u. Les opacités
7 et 7, sont définies comme sur la Fig. 2.1, ot 7 est I’épaisseur optique au niveau de
la surface. B, (7) est I'intensité émise par la surface ou le plafond nuageux. Le premier
terme de droite de I’équation 2.5 correspond a I’émission de la surface ou du plafond
nuageux B, (7;) atténuée de facon exponentielle (e~™/#) par toute I’atmosphére avant
d’en atteindre le sommet. Cette émission est d’autant plus atténuée que ’angle d’émis-
sion est important (et donc que la masse d’air 1/p traversée est importante). Le second
terme de droite de I’équation 2.5 fait référence a la contribution de I’émission thermique
B, (1)dr de chaque couche atmosphérique atténuée exponentiellement par ’épaisseur
d’atmospheére située au-dessus de chacune d’elle, correspondant & une opacité 7. Re-
marquons que dans cette équation, le flux infrarouge thermique provenant des couches
atmosphériques et réfléchi par la surface est négligé car ce terme est généralement treés
faible puisque que ’émissivité? de la surface est proche de 1.

2.2 Maximum de la fonction de contribution

Dans la pratique, comment les altitudes ou sont émises les photons infrarouges
observés par les intruments sont-elles connues ?

Il est utile d’introduire la fonction poids (ou "weighting function") qui donne
le gradient de la transmission (7, = e~™/*) & travers 'atmosphére dans la direction p

2Lémissivité (notée €), est le rapport entre le flux total rayonné par la surface ou une couche
atmosphérique et celui d’un corps noir qui rayonnerait & la méme température. C’est un nombre sans
dimensions compris entre 0 et 1.

15



16 Spectre d’émission thermique

et qui s’exprime comme :

d dT, e T/mdr
|/‘/ = — —T/M = - = — o
Pz u) dz© dz podz (2:6)

Comme 'atmosphére est supposée étre a I’équilibre hydrostatique dp/p = dinp =
—dz/H, la fonction poids peut étre réécrite en pression comme :

d dT,
WF(p,p) = 7—e = -2

= 2.7
dinp dinp (27)

Cette fonction atteint son maximum la ol la transmission change le plus rapidement.
L’équation 2.5 du rayonnement thermique émis par une atmosphére devient :

Mm@z&@knm+/&@WW@Ww (2.8)

Si la fonction de Planck B, (p) varie peu avec la pression, comparé & la variation de
W F(p), alors le niveau ou W F(p) est maximale est également le niveau qui contribue
le plus a l'intensité I(u,0). Etant donné que les profils de température présentent
souvent de fortes variations de température avec la pression, les variations de B, (p)
sont également importantes et il est préférable d’utiliser le maximum de la fonction de
contribution C'F = B, (p)W F(p), plus approprié pour définir le niveau du maximum
de contribution & I’émission I, (p,0) en sortie de ’atmosphére. Dans ce cas :

.ummzavmﬂm+/cﬂmww (2.9)

Le niveau du maximum de CF(p) varie avec la fréquence, principalement a
cause de la variation de 1’épaisseur optique. En étudiant 1’intensité d’une
raie au niveau de son coeur ou dans les ailes (voir Section 2.3.3), il est
donc possible de sonder différents niveaux de I’atmosphére qui sont a des
températures différentes.

Nous allons maintenant voir quelle approximation permet de déduire le niveau du
maximum de la fonction de contribution.

Lorsque l'altitude augmente, 'opacité diminue et nous avons d7, = —k,dz =
—o,n(z)dz, ol g, est la section efficace d’absorption des molécules et n(z) leur densité.
En utilisant I’équilibre hydrostatique et la loi des gaz parfaits, on obtient : dr, = %dp
avec H l'échelle de hauteur, £ la constante de Boltzmann et T la température. Si le
gaz a une température constante avec l'altitude et que le coefficient d’absorption est
indépendant de la pression alors I'opacité augmente linéairement avec la pression tel

que 7, = "k”f p. Dans ce cas, la fonction poids devient :
I/H — v v
W F(p) :psze T — %e o /p (2.10)

Elle correspond alors & la fonction de Chapman (un cas particulier de la fonction poids).
Cette fonction est représentée sur la Fig. 2.2.
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T LA | T T

DIMENSIONLESS HEIGHT (-In p)

T | PR T |

0.01 0.l [
CHAPMAN FUNCTION

F1G. 2.2: Fonction de Chapman. Le mazimum de la fonction de Chapman donne approzimative-
ment le niveau d’ou provient le rayonnement thermique observé. L’altitude la plus basse pouvant étre
sondée est telle que p = 1 (i.e., =0, ligne de visée perpendiculaire a la surface). Pour u = 0.5, la
fonction sonde une altitude plus élevée.

En dérivant cette fonction, nous voyons qu’elle atteint son maximum pour 7 = p.
L’émission thermique provient principalement de la région de atmosphére
centrée vers 7 = . Les couches situées en-dessous du niveau 7 = pu pré-
sentent une grande émissivité car la densité est élevée, mais leur émission
est atténuée exponentiellement (terme en e~7/*) par les couches supérieures.
Les couches situées au-dessus de ce niveau présentent une densité moins im-
portante et donc une faible émissivité. La largeur typique de la fonction de
Chapman vaut environ une échelle de hauteur.

Bien que la forme réelle d’'une fonction poids monochromatique soit influencée
par le profil de température et la pression, la fonction de Chapman constitue une
approximation de W F(P) et en posséde les principales caractéristiques.

Nous verrons dans les Parties II et III, 'importance des fonctions de contribution
dans les inversion des profils de température et d’abondance.

Nous avons introduit ici le terme d’opacité sans l'expliciter. Ce terme 7(v) varie
avec la fréquence, il dépend des coefficients d’absorption de la matiére présente, et
il varie en particulier d’une molécule a ’autre. Nous allons voir a la Section suivante
comment se traduisent les interactions entre rayonnement et matiére, en nous focalisant
sur l'infrarouge.

2.3 Interaction entre le rayonnement infrarouge et la matiére
Les interations entre le rayonnement et la matiére sont décrites grace a la théorie
quantique qui ne sera pas détaillée ici. Nous nous contenterons de donner les résultats

utiles pour comprendre les émissions observées sur les spectres infrarouges thermiques
de ’atmosphére de Titan.
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18 Spectre d’émission thermique

Les photons infrarouges peuvent exciter les modes rotationnels et vibrationnels des
molécules. Ils ne sont pas assez énergétiques pour exciter les transitions électroniques
dans les atomes, qui ont lieu principalement dans les domaines visible et ultraviolet.

Les molécules ne peuvent posséder que certains modes de vibration et de rotation
et elles peuvent passer d’un état a un autre (correspondant soit & une transition vibra-
tionnelle pure, soit rotationnelle pure, ou une transition vibration-rotation) en émet-
tant ou absorbant un photon dont les énergies sont quantifiées. Les molécules peuvent
donc voir leurs états de vibration ou de rotation modifiés par un échange d’énergie
avec le rayonnement ambiant qui s’effectue par I'intermédiaire de ’'interaction entre le
champ électrique du rayonnement et le moment dipolaire de la molécule. Ces transi-
tions sont régies par des régles de sélection déterminées par la physique quantique. En
conséquence, les molécules absorbent et émettent des radiations en formant un mo-
tif complexe de raies discrétes qui se distinguent trés nettement du spectre de corps
noir. Etant donné que chaque molécule a une structure unique et donc des énergies
de rotation et de vibration uniques, le motif de raies est caractéristique de la matiére
observée.

Les nombres d’onde ® des modes de vibration moléculaire sont généralement compris
entre 50 et 5000 cm~! et ceux des transitions de rotation sont compris entre 1 et 300
cm ™

2.3.1 Cas des molécules diatomiques observées sur Titan, absorption induite
par collision

Trois molécules diatomiques on été observées dans 1’atmosphére de Titan : No, Hy
et CO. Dans le cas de CO, les régles de sélection des transitions d’énergie s’appliquent
puisque cette molécule dissymétrique posséde un moment dipolaire permanent. Ces
régles de sélection sont similaires a celles des transitions de vibration - rotation des
molécules polyatomiques linéaires (bandes parralléles, voir Section 2.3.2).

A T'opposé, N, et Hy ne possédent pas de moment dipolaire permanent, et ne de-
vraient donc pas interagir avec le rayonnement environnant. Or, lorsque la densité est
assez élevée, les collisions subies par les molécules sont a I'origine de la distorsion de leur
distribution électronique ou du chevauchement des densités de charge. Des absorptions
induites par collision sont alors observées. Un moment dipolaire induit peut apparaitre
au cours de collisions entre molécules (e.g. Ho-Ha, Hy-Ny), entre une molécule et un
atome (Hp-He), ou entre deux atomes (He-Ar). Dans le cas de Titan, les absorptions
induites par collisions les plus intenses sont les suivantes : Ny - Ny, Ny - Hy, Ny -
CH4 et CH4 - CH4

Les collisions entre deux molécules créent des bandes larges situées autour des
nombres d’onde des transitions de rotation pure ou de vibration-rotation des molécules
individuelles. Les largeurs de ces bandes sont importantes (plusieurs dizaines de cm™!
ou plus) a cause de la durée d’une collision, qui n’excéde pas 107'% s. En effet, la
largeur d’une raie spectrale est inversement proportionnelle a la durée de vie de I'état
d’énergie, qui est dans ce cas égale a la durée d’une collision (voir Section 2.3.4).
La profondeur d’une telle bande d’absorption augmente proportionnellement avec le

3Le nombre d’onde est reli¢ a la fréquence par la relation v = f/c ot f est la fréquence en Hz et ¢
la vitesse de la lumiére.
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nombre de molécules par élément de volume et le nombre de partenaires de collision.
[’absorption dépend donc du produit des densités des molécules qui rentrent en
collision (quand les partenaires sont les mémes, cette dépendance correspond au carré
de la densité).

Dans la gamme spectrale de CIRS, I’absorption induite par collision
de N,-N, domine aux fréquences inférieures 4 100 cm™!, celle de N,-CH,
domine entre 150 et 500 cm~!. Autour de 480 cm™!, ce sont les absorptions
de N,-CH, et N,-H, avec une intensité comparable, et au-dela de 550 cm™!,

NQ—HQ domine.

L’atmosphére de Titan présente une chimie complexe et la quasi-totalité des mo-
lécules observées sont polyatomiques. Nous aborderons dans la section suivante le cas
des molécules polyatomiques linéaires ou plus généralement des rotateurs symétriques
qui correspondent & la plupart des molécules connues de Titan (HCN, CyH, ...). Nous
ne traiterons pas le cas des rotateurs asymétriques (dont les moments d’inertie princi-
paux sont tous différents) en raison de la grande complexité des niveaux d’énergie de
rotation (comme c’est le cas par exemple pour CoHy).

2.3.2 Cas des molécules polyatomiques linéaires ou des rotateurs symétriques

Les spectres d’émission de ces molécules sont plus complexes que ceux des molécules
diatomiques du fait de leur nombre de modes de vibration qui est plus élevé et qui
dépend du nombre d’atomes de la molécule.

Remarquons qu’une molécule polyatomique symétrique ne posséde pas de dipole
(CO4, CHy), les transitions de rotation sont donc interdites. Or, si la molécule vibre,
la symétrie peut étre détruite et un moment dipolaire est créé.

Les transitions vibrationnelles (qui correspondent au passage d’un état de nombre
quantique v’ a un état v’) et rotationnelles (passage d’un état de nombre quantique J”
a un état J') sont quantifiées, celle-ci ont lieu simultanément, ce qui donne naissance
a des bandes de rotation-vibration qui forment un ensemble de raies rotationnelles
centrées autour de la fréquence de vibration.

Si la molécule présente un moment dipolaire orienté selon son axe principal*, alors
les régles de transition permises sont telles que Av=0, +1, £2, ... et AJ==1. La régle
de sélection des AJ implique I’existence d’une branche P (AJ=-1), constituée de raies
également espacées et s’étendant vers les nombres d’onde inférieurs a la fréquence de
vibration. La branche correspondant & AJ = +1 est appelée la branche R, elle est
constituée de raies s’étendant vers les nombres d’onde élevés. La bande résultante est
une bande paralléle.

Dans le cas des bandes perpendiculaires, c’est-a-dire liées aux transitions de
rotation-vibration d’une molécule dont le moment dipolaire est perpendiculaire a I'axe
principal, les régles de sélection des transitions permises sont telles que Av=0, +1,
+2, ... et AJ = 0, £1. En plus des branches P et R, une branche Q correspondant
a AJ=0, est visible au niveau de la fréquence de vibration. La Fig. 2.3 illustre ces

4Dans les cas considérés ici, il correspond & ’axe reliant les atomes pour une molécule linéaire ou
I’axe de symétrie autour duquel une rotation de la molécule conduit & une configuration de celle-ci
qu’un observateur fixe ne peut distinguer de la configuration initiale.
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20 Spectre d’émission thermique

régles de sélection. La branche Q est plus intense que les branches P et R, et c’est
généralement cette branche qui est détectée le plus facilement sur les spectres observés.
Ce type de bande est observé pour l'acétyléne comme l'illustre la Fig. 2.4, issue de
la base de données HITRAN, montrant la bande v centrée a 729 cm™! (cette bande
nous sert a déterminer I’abondance de cette molécule dans ’atmosphére de Titan, voir
Partie IIT). On notera que, dans ce cas, la branche Q est trés étroite en fréquence car
les raies correspondant & différents nombres quantiques de rotation sont trés proches
les unes des autres, J étant inchangé lors de la transition.

Branche P Q BrancheR )

P3)  P(1) R(1)  R(3)
[ T I v (cm)
P(a)  P(2) Q)  RO) R{2)

Fi1G. 2.3: Schéma des transitions permises entre deux niveaux vibrationnels v’ et v”
d’une bande perpendiculaire d’une molécule polyatomique linéaire (ou d’un rotateur
symeétrique).
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F1G. 2.4: Spectre théorique de la bande v5; de ’acétyléne (CoHs) issu de la base de données
HITRAN 2004. Position et intensité relative des raies en fonction des nombres d’onde (cm™!), avec
les branches P, Q et R. Les intensités sont données en cm™'/(molécule x c¢cm™2) a la température
de 296 K. Notons que la meilleure résolution spectrale de CIRS, qui vaut 0.5 cm™" ne permet pas de
résoudre les raies de la branche Q.

Des changements dans l'apparence du spectre peuvent étre causés par des chan-
gements de masse atomique dans une molécule. Ce sont les effets de substitution
isotopique comme le deutérium pour I’hydrogéne ou *C pour C (voir la Partie TV
pour les exemples de spectres des isotopes de HCN et CyHsy). Les mouvements de
vibration changent alors de fréquence.

Nous venons de voir qu’il existe des régles de sélection qui régissent la localisation
des différentes raies d’émission ou d’absorption au cours de transitions rotationnelles,
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2.3 Interaction entre le rayonnement infrarouge et la matiére 21

vibrationnelles, ou de vibration - rotation. L’instrument Cassini/CIRS permet d’ob-
server les bandes purement rotationnelles de 10 et 300 cm ™! et de vibration - rotation
entre 300 et 1400 cm~!. Pour interpréter les spectres et en déduire les abondances® des
molécules et la température de ’atmosphére, il faut comprendre comment les intensités
des raies varient.

2.3.3 Intensité des raies

L’intensité (ou force) d’une raie dépend de la probabilité d’absorption ou d’émission
d’un photon, et donc de 'interaction entre le champ électrique incident et le dipole de
la molécule. La probabilité de transition entre les niveaux d’énergie E,, (niveau haut)
et E,, (niveau bas) dépend du moment dipolaire associé a la molécule et du nombre
de molécules dans I’état d’énergie E,. A 1’équilibre thermodynamique, il est possible
de déterminer le nombre de molécules dans ’état (v, J). Pour un nombre quantique
v donné, le nombre de molécules augmente pour les J croissant jusqu’a atteindre un
maximum qui dépend de la température du milieu. Les intensités dans les branches
P et R sont alors maximales (voir Fig. 2.4). Au-dela de ce maximum, le nombre de
molécules décroit avec J croissant et les intensités des raies décroissent également.

2.3.4 Forme des raies

Une autre caractéristique des raies spectrales est leur forme. Les raies spectrales
n’apparaissent jamais comme des raies infiniment fines, et ce méme pour une résolution
infinie du détecteur. Trois phénomeénes sont a l'origine de I'élargissement des raies.

L’'élargissement naturel

Le premier est I’élargissement naturel des raies. Il trouve son origine dans le principe
d’incertitude de Heisenberg appliqué aux énergies des états initiaux et finaux de tran-
sition : AE.At > h, ou At est la durée de vie de I’état considéré et AF ’étalement en
énergie de cet état. Ainsi, un état n’a une énergie parfaitement définie que si la durée de
vie de cet état est infinie. Mais comme ce n’est jamais le cas, tous les niveaux d’énergie
sont plus ou moins étalés. Cette équation peut étre réécrite en fréquence : Av.At ~ ¢
ou I'élargissement de la raie Av (en cm™!) correspond a la gamme de fréquences de
radiation qui a le plus de probabilité d’interagir avec la molécule. On obtient alors
la largeur naturelle de raie qui vaut en cm™' : Av ~ 1/cAt. Le profil de la raie suit
alors un profil lorentzien, la largeur a mi-hauteur est dite largeur naturelle de transi-
tion. L’élargissement naturel dans l'infrarouge est généralement négligeable devant les
autres causes d’élargissement et constitue la limite inférieure de la largeur d’une raie
spectrale. Par exemple, pour une transition moléculaire vers 1000 cm ™!, I’élargissement
naturel peut étre de I'ordre de 10~7 cm~!. Dans la pratique I'élargissement collisionnel
a un effet plus marqué.

5L’abondance d’une molécule, également appelée rapport de mélange ou fraction molaire, est don-
née par ¢; = n;/n ol n; est la densité de la molécule considérée (en molécules.cm™3) et n la densité
atmosphérique. L’abondance d’une molécule correspond donc & sa proportion dans ’atmosphére.
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22 Spectre d’émission thermique

Elargissement collisionnel

Lorsque des collisions se produisent entre des molécules ou des atomes en phase
gazeuse, il y a un échange d’énergie qui se produit en un temps trés court. Les collisions
induisent la transition d’un niveau d’énergie a un autre. Dans les conditions physiques
des atmosphéres planétaires, le temps de collision est bien plus court que la durée de
vie d’une transition naturelle. Les collisions constituent la principale cause de réduction
du temps de vie d'un niveau, et étant donné le principe d’incertitude de Heisenberg, il
s’ensuit un élargissement de la raie. La répartition spectrale de I’'intensité est donnée
par une relation similaire & celle de I’élargissement naturel qui est lorentzien, et est

donné par la relation :
K Av,

T 2r (v —1)? + (Are)2/4
ou K lintensité spectrale intégrée sur toute la raie, Av, est la largeur totale a mi-

hauteur de la raie et 1 son centre. Cette largeur de collision dépend de la pression et
de la température (car elles font varier le nombre de collisions) et s’exprime comme :

I(v) (2.11)

P /T\n
Avy(p,T) = Avi (po, Ty) 3 () (2.12)
Py \Ty
ou Py et T, sont des températures de référence. L’indice n est toujours strictement
inférieur & 0 et dépend de la transition et de la molécule considérée. Ainsi, & une tem-
pérature donnée, Avy, est proportionnelle a la pression P, ce qui conduit a la définition
du coefficient d’élargissement collisionnel : v = Avy/P. L’élargissement collisionnel
dépend des nombres quantiques de rotation et relativement peu de la fréquence de vi-
bration. Les bases de données d’atmosphéres planétaires (GEISA, HITRAN) donnent
la valeur de ce coefficient d’élargissement & une température de 296 K et une pression
de 1 atmospheére.

Elargissement Doppler

Les molécules qui émettent ou absorbent le rayonnement sont en mouvement d’agi-
tation thermique. Certaines d’entre elles se déplacent dans la méme direction que le
photon avec lequel 'interaction a lieu, et d’autres dans la direction opposée. Dans ce
cas, le profil complet de la raie est donné par la contribution de plusieurs molécules
ou par une méme molécule présentant plusieurs portions de trajectoire entre chaque
collision, certaines allant vers le photon et d’autres s’en éloignant.

L’effet Doppler-Fizeau se caractérise par le fait que v-v5 = 1% , ol v, est la vitesse
dans la direction du photon absorbé ou émis. Il existe donc un élargissement de la raie
qui augmente avec la vitesse des particules, et donc avec la température. Le profil de
I'intensité de la raie est donné par :

2v/In2

TAvp

Iv)=K exp( — 4ln2(v — vy)*/Av}) (2.13)

avec T 1 T 1
Avp = %(8 In2 kNoM) * _ 716 x 10*7<M) g7 (2.14)

avec k la constante de Boltzmann et Ny le nombre d’Avogadro. Cet élargissement est
d’autant plus important que la fréquence centrale de la raie est élevée. Par exemple,
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2.4 Spectre d’émission thermique observé 23

I’élargissement Doppler de CH; a 200 K est de 3.3 x 1072 & 1300 cm™! (gamme
spectrale de CIRS) et vaut 7.6 x 1072 & 3300 cm™!.

Dans la plupart des cas, I’élargissement est a la fois collisionnel et Doppler. Ainsi, la
forme de la raie présente une contribution due au profil de Lorentz et une contribution
due a leffet Doppler. Le profil Doppler est plus piqué autour du centre de la raie,
tandis que le profil Lorentzien présente des ailes plus étendues. Le profil composite qui
en résulte est appelé profil de Voigt et est la convolution des fonctions gaussienne et
lorentzienne.

) = / G Ly — v)dv/ (2.15)
La largeur empirique de la fonction de Voigt vaut :

AZ/D =

Av, N <A1/62

2 %
: -t AVD> (2.16)

Le coeur de la raie est dominé par le profil Doppler, tandis que les ailes
sont dominées par le profil Lorentzien.

Dans les atmosphéres planétaires, une raie formée a différentes altitudes,
présentera un profil avec une large base due aux hautes pressions a basse
altitude (forme lorentzienne collisionnelle) et un coeur Doppler étroit
engendré par les basses pressions & haute altitude.

Nous avons vu jusqu’a présent la théorie qui régie la position, I'intensité et la forme
de ces raies. Dans la section suivante, nous allons présenter comment il est possible
de déduire la température atmosphérique et les abondances des molécules a partir des
raies d’émission/d’absortion.

2.4 Spectre d'émission thermique observé

2.4.1 Raies en absorption ou en émission

Prenons ’exemple d’une couche atmophérique de gaz présentant une température
T4 constante et une pression constante, située juste au-dessus de la surface de tempéra-
ture Ts. Considérons que le gaz posséde une seule raie spectrale. Nous nous intéressons
ici au cas de I’émission thermique et la diffusion est négligée. D’aprés 1’éq. 2.5, nous
avons I’émission émergente de cette couche qui vaut :

L (11,0) = B,(Ts)e ™/ 4B, (Ty)[Ll—e~ /"] = B,(T4)—[B,(Ta)—B,(Ts)]e /" (2.17)

En 'absence d’opacité atmosphérique (77=0), I, (s, 0)=B,(Ts), et on voit ’émission
thermique de la surface. Prés de la raie, 71 #0 et I,(u, 0) < B,(Ts) si T4 < Tp, alors
la raie est vue en absorption. I,(i,0) augmente uniquement si 74 > T, dans ce cas, la
raie spectrale est vue en émission. En revanche, si Ty < Ty, alors I'intensité diminue,
et la raie spectrale est vue en absorption. Et si Ty = T, la raie disparait.

Si le milieu est optiquement mince, alors la surface sous la raie (définie
par rapport au continuum) est proportionnelle 4 la densité. En effet, si la
densité est faible le long de la ligne de visée, trés peu de molécules sont masquées
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FiG. 2.5: A gauche : Raie lorentzienne en absorption dans une couche atmosphérique
isotherme de température T4 = 90 K au dessus d’une surface de température Tg = 150 K. La
largeur de raie vaut 1 em™' (voir Eq. 2.12) et le centre de la raie est situé a 400 cm™'. La raie est
représententée pour quatre valeurs de la densité moléculaire N=0.1, 1, 20 et 500 molécules.cm™3. Les
fonctions de Planck a T=150 K et 90 K servent de limites pour la raie. A droite : Raie lorentzienne
en émission car la température de surface vaut Ts = 90 K et la température atmosphérique vaut Ty
= 150 K. Les caractéristiques sont les mémes que pour la figure de gauche.

par d’autres molécules (77 <1) et presque toutes contribuent a I’opacité. Si la densité
devient trop importante, alors les molécules se masquent les unes les autres et seule
une fraction d’entre elles contribue a l'opacité maximale de la raie. Si le milieu
est optiquement épais, alors la raie approche de la saturation et D’aire
sous la raie n’est plus proportionnelle 4 la densité, mais & une fraction de
puissance de celle-ci. Le coeur de la raie s’aplatit - il est saturé - car la couche
devient opaque a cette fréquence et les contrastes de température entre la surface et
la couche n’affectent plus l'intensité prés du centre de la raie (la surface n’est pas
visible). Seules les ailes de la raie, ou la section efficace d’absorption des molécules est
encore faible, laissent entrevoir une contribution de la surface.

Nous venons de voir l'exemple d’une couche atmosphérique de température
constante, mais dans la réalité, 'atmosphére n’est pas isotherme. Nous allons mainte-
nant nous intéresser a ’effet des variations de température avec l'altitude sur I’évolution
de la raie.

Considérons une fréquence de faible opacité atmosphérique (v,), alors il est possible
d’observer I'atmosphére profonde, 1a ot 7. ~ u. Dans ce cas, ’émission en sortie est
telle que I,. = B,.(T.) ou T, est la température au niveau 7, ~ p. Cette émission
constitue le continuum du spectre observé. Si I'opacité atmosphérique est trés faible
et que la planéte posséde une surface, alors la température du continuum correspond
a celle de la surface : T, = Tj,,¢. Considérons maintenant une autre fréquence pour
laquelle I'opacité atmosphérique est plus élevée : v # v.. Dans ce cas, 'altitude sondée
est forcément plus élevée puisque cette fréquence ne permet plus de voir la surface,
ce qui signifie que le niveau 7 ~ p se déplace vers le haut. L’émission thermique
provient d’une altitude plus élevée et alors U'intensité émise est [, = B, (7). La Fig. 2.6
représente différents cas de figure suivant ’altitude du niveau sondé et la forme du profil
de température. Sile nouveau niveau sondé se situe a 7, 7, ou 73, alors les températures
correspondantes a ces niveaux sont plus faibles que celle du continuum. Dans ce cas,
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FiG. 2.6: Schématisation de la variation de la profondeur d’une raie spectrale avec
Ualtitude du niveau d’opacité T ~ p. Si I’émission thermique provient du niveau d’opacité Ty,
alors la raie est vue en absorption car la température du continuum (Tc) est plus élevée que celle du
niveau 71 (oo T = T1). La profondeur de la raie augmente pour les niveaux o 7 = T et 73, car l’écart
de température entre le continuum et la région d’émission de la bande augmente. La profondeur de la
bande d’absorption est mazximale au niveau 73. En revanche pour le niveau T = 74, la température de
la région d’émission est supérieure a celle du continuum et une partie de la raie apparait en émission.

les raies apparaissent en absorption avec une profondeur de plus en plus grande a
mesure que la température du niveau sondé diminue. Au niveau 74, la température est
supérieure a celle du continuum et dans ce cas un motif en émission apparait au centre
de la raie en absorption. Au-dessus de ce niveau, la température du milieu est bien plus
élevée que celle du continuum et la raie apparait fortement en émission. Si le maximum
d’émission provenait d’un niveau ou 17" = T, alors la raie disparaitrait.

De fagon plus générale, ces phénoménes sont connus sous le nom de loi
de Kirchhoff. Si un composé présente une opacité dans une région atmo-
sphérique plus froide que celle du niveau 7., alors la raie correspondante
apparait en absorption. Si au contraire, ce composé est opaque dans une ré-
gion plus chaude que celle du continuum, alors sa raie apparait en émission
sur le spectre.

Ainsi, a partir de ’observation du profil des raies en absorption ou en émission, il
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est possible de déduire une information sur le profil de température.

2.4.2 \Variation de l'intensité avec la masse d’air, observations au nadir et au
limbe

Que se passe-t-il lorsque ’on augmente la masse d’air 7 Nous ’avons vu plus haut, la
masse d’air correspond par définition & 1/ = 1/cosf. En d’autres termes, ’épaisseur
d’atmosphére parcourue par le rayonnement pour une visée sondant une altitude z;
avec un angle d’émission 6 vaut 1/u fois I’épaisseur d’atmosphére parcourue par le
rayonnement pour une visée parfaitement verticale (6 = 0) sondant la méme altitude.
Ainsi plus la masse d’air est importante, plus le rayonnement émis a un niveau donné
est atténué par les couches supérieures (termes en e~7/# dans la solution de I'équation
de transfert de rayonnement).

Altitude
A

Limbe
e g
s Cassini

MNadir z + — _ _ T=1

Surface

FiG. 2.7: A gauche : Géométrie des observations au limbe et au nadir. La ligne de visée
d’une observation au nadir intercepte la surface, tandis que celle d’une observation au limbe n’in-
tercepte que [’atmosphére. Le schéma n’est pas a [’échelle des observations réalisée par linstrument
Cassini/CIRS qui ont lieu & plusieurs dizaines de milliers de kilométres de la surface de Titan. A
droite : Variation avec la masse d’air de ’altitude du niveau sondé par une observation
au nadir. Lorsque ['angle d’émission 6 augmente, la masse d’air traversée au-dessus d’une altitude
donnée augmente de fagon linéaire, et le niveau tel que T ~ p se déplace vers le haut.

Une augmentation de la masse d’air a donc le méme effet qu'une augmentation de
l'opacité 7, (voir Fig. 2.7, a droite). Pour que le rayonnement thermique émis traverse
une méme quantité d’atmosphére, il faut que le niveau d’émission 7 ~ p (z2) soit situé
plus haut que celui ot 7 ~ 1 (21). Le niveau tel que 7 = p est donc plus haut en altitude.
Si nous reprennons la Fig. 2.6, et que nous supposons que cette augmentation de ’angle
d’émission fait passer le maximum d’émission du niveau 7; au niveau 7, alors l'intensité
de I’émission diminue. De la méme maniére, si le niveau sondé dans la stratosphére
passe du niveau 74 & un niveau plus élevé, alors U'intensité de la raie augmente (car la
température est d’autant plus élevée par rapport a celle du continuum).

De facon générale, si la masse d’air augmente, alors ’intensité de ’émis-
sion d’origine stratosphérique augmente et celle d’origine troposphérique
diminue.
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2.4 Spectre d’émission thermique observé 27

Deux types d’observation reviendront réguliérement dans ce manuscrit : les obser-
vations a géométrie nadir et les observations a géométrie au limbe. Une observation au
nadir intercepte la surface de Titan (comme le schématise la Fig. 2.7 (a gauche), tandis
qu’une observation au limbe, ou a visée rasante, traverse uniquement 1’atmosphére.
Pour une visée au nadir, l'augmentation de la masse d’air est réalisée en observant des
points de la surface de Titan de plus en plus éloignés du centre du disque, et lorsque
la ligne de visée n’intercepte plus la surface, 'observation devient une observation au
limbe, ou la masse d’air 1/cos 0 tend vers l'infini (car 6 tend vers 90°). La Fig. 2.7
(gauche), montre clairement que la ligne de visée d’une observation au limbe traverse
une quantité d’atmosphére bien supérieure a celle d’une observation au nadir.

X

Fic. 2.8: Détail de la géométrie d’une observation au limbe.

L’équation de 'intensité observée dans ce cas est telle que :

o0

I, = / B,(T)e ™dr, (2.18)

—0o0

en intégrant sur tout le chemin optique, ou s donne la position le long de la ligne de
visée (voir Fig. 2.8). Avec 'opacité qui est donnée le long de la ligne de visée par :

o0

Ty = /k:u ds (2.19)

s

ds:\/(z—i—dz)Q—z(Q)—\/22—23:(1(\/22—23) (2.20)

et donc, I’épaisseur optique totale le long de la ligne de visée (de part et d’autre du
point tangent) vaut :

avec :

[e.o]

z
Tt = 2/0,,71(2)7 dz (2.21)
22— 22
20
le facteur 2 vient du fait que chaque couche située au-dessus du point tangent est prise
en compte deux fois (d’un coté et de 'autre du point tangent) le long de la ligne de
visée (voir Fig. 2.8).
En utilisant l'eq. 2.6, et le fait que :
drtot z

7z = —QO'VTL(Z) 227_2(2)

(2.22)
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on en déduit que la fonction-poids tend vers I'oco lorsque z = z3. Quand 1’opacité
de la région visée est faible (donc a haute altitude), la fonction poids tend
a étre trés piquée, mais étant donné la faible émissivité atmosphérique, il
est parfois difficile d’obtenir un bon rapport signal-sur-bruit. En revanche,
quand I’épaisseur optique atmosphérique augmente, la fonction poids s’élar-
git en tendant vers les largeurs de fonction poids d’une observation au nadir
(du type fonction de Chapman). Généralement, le bon compromis est ob-
tenu lorsque 7 ~ 1 au niveau du point tangent. A noter que les couches
atmosphériques situées en-dessous du point tangent ne contribuent pas a
I’émission thermique.

Dans une observation au nadir, la pression atmosphérique et la densité des absor-
bants croissent le long de la ligne de visée jusqu’a atteindre la surface ou les couches
atmosphériques pour lequelles la contribution locale a ’émission thermique devient né-
gligeable. Dans la géométrie au limbe, la ligne de visée traverse ’atmosphére et I'espace
constitue 'arriére plan. La pression croit le long de la ligne de visée jusqu’au niveau du
point tangent et décroit au-dela, alors que le nombre de molécules interceptées par la
ligne de visée continue d’augmenter. Dans la géométrie nadir, a une fréquence donnée,
il n’y a pas d’information directe sur la dépendance des paramétres physiques avec 1’al-
titude et 1’épaisseur optique est déterminée par la densité de colonne des absorbants le
long de la ligne de visée. Pour une observation au limbe, nous avons plus d’information,
puisque pour les raies optiquement minces, le maximum de contribution a 1’émission
provient du point tangent.

En observant avec des lignes de visée a des altitudes différentes, il est
possible de déduire des informations sur le profil de température ou sur la
distribution verticale des constituants.

Un autre avantage des observations au limbe consiste en leur long par-
cours optique a travers I’atmosphére qui permet d’obtenir de I’information
sur les constituants peu abondants présentant des émissions spectrales trés
faibles.

2.5 Déduction des parameétres physiques

Nous allons maintenant aborder comment, & partir des spectres d’émission ther-
mique, il est possible de remonter & une information sur la température et sur I’abon-
dance des constituants.

Le principe consiste en la mesure de 'intensité du spectre a des fréquences diffé-
rentes afin de sonder des pressions différentes (puisque les maxima des fonctions de
contributions sondent des niveaux différents).

2.5.1 La température

D’aprés ’équation 2.3, nous pouvons remarquer que si I’épaisseur optique 7,(p) =
fl kgndl (ou k est le coefficient d’absorption, ¢ est I’abondance de la molécule, n la
densité atmosphérique et [ la longueur parcourue sur le chemin optique) est connue,
c’est-a-dire que la distribution verticale de ’abondance d’une molécule est connue, il
est possible de déduire T'(p) (inclue dans la fonction de Planck), car l'intensité est
connue. Pour cela, on utilise un constituant uniformément mélangé dont ’abondance
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2.5 Déduction des parametres physiques 29

est connue. Dans le cas de Titan, c’est le méthane. Un spectre au nadir ne donnera de
Iinformation que dans la basse atmosphére et sonde une gamme d’altitude relativement
large (de 'ordre d’une ou plusieurs échelles de hauteur). Tandis qu’un spectre au limbe
correspondant a une fréquence optiquement mince aura une contribution trés piquée
autour de 'altitude de visée.

2.5.2 L’'abondance des constituants

L’utilisation de plusieurs fréquences plus ou moins optiquement épaisses permet de
déduire une information sur la distribution verticale de la température ou de ’abon-
dance d’une molécule. Par exemple, l'intensité du centre de la branche Q est élevée
comparée a l'intensité mesurée dans les branches P et R. Il en résulte que la branche
P (ou R) sonde des niveaux plus bas que la branche Q. La ou la molécule ne présente
pas d’émission, c’est le continuum qui est visible, et donc le niveau le plus bas sondé.

De plus, 'utilisation d’observations au limbe acquises a plusieurs altitudes permet
de déduire plus simplement une information verticale sur les paramétres physiques
comme on I’a vu ci-dessus. En utilisant un algorithme d’inversion qui combine les
spectres au limbe et au nadir, il est possible de remonter a la distribution de la
température entre 100 et 500 km en utilisant les spectres acquis par CIRS. Le principe
de ce type d’inversion sera décrit dans la partie II.

Ces méthodes ont été appliquées aux observations de I’atmosphére de Titan réalisées
par Voyager, et ont permis de déduire le profil de température dans la stratosphére
et les profils d’abondance de plusieurs molécules. Nous allons maintenant présenter
quelles étaient les connaissances sur la température atmosphérique et les abondances
des molécules mineures avant la mission Cassini.
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CHAPITRE 3

|es observations de I'atmosphére de
Titan en infrarouge thermique
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La mission Voyager a permis de faire un bond considérable dans la caractérisation
de la chimie de l'atmosphére de Titan. L'instrument IRIS (InfraRed Interferometer
Spectrometer), qui est le précurseur de I'instrument Cassini/CIRS (voir section 3.3) a
enregistré pendant le premier survol de Titan, en 1980, des spectres émis en infrarouge
thermique, entre 200 et 1500 cm ™! avec une résolution spectrale de 4.3 cm™!. Plusieurs
milliers de spectres nadir furent enregistrés sur toute la surface du sattelite dont chacun
couvrait une gamme en latitude de £ 20° au maximum (Coustenis et Bézard 1995).
Ces spectres ont été analysés par Coustenis et al. (1989) dans le but d’en déduire la
composition chimique de la stratosphére dans la région équatoriale. Ces auteurs ont
pu ainsi déterminer les abondances de l'acétyléne (CyHy), I'éthyléne (CyHy), I'éthane
(CyHg), le méthylacétyléne (C3Hy), le propane (C3Hg), le diacétyléne (C4Hy), le cyanure
d’hydrogéne (HCN), et le dioxyde de carbone (COs), ainsi que des limites supérieures
du cyanoacétyléne (HC3N), et du cyanogéne (CyNy). Afin d’étudier les variations lati-
tudinales des abondances de ces molécules, Coustenis et Bézard (1995) ont étudié les
spectres de IRIS enregistrés de 60°S a 70°N. La Fig. 3.1 (Coustenis et Bézard, 1995),
qui montre trois spectres moyennés au nadir & 30°N, 50°N et 70°N, met trés clairement
en évidence le fait que I’émission de certaines molécules apparait aux hautes latitudes
nord, alors qu’elles ne sont pas détectées a 30°N.

Dans la phase d’approche de Titan, Voyager/IRIS a également acquis des données
au limbe a ~75°N avec une résolution verticale de 200 km. A partir de ces données,
Coustenis et al. (1991) ont pu déduire les distributions verticales de certaines des
molécules citées ci-dessus. La Fig. 3.2 montre ’allure de trois spectres enregistrés avec
des lignes de visée au limbe a 121, 232, et 269 km a 70°N.
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F1G. 3.1: Spectres au nadir acquis par Voyager/IRIS & 30°N, 5(0° N et 70°N avec une réso-
lution spectrale de 4.3 em™! (Coustenis et Bézard 1995).

3.1 Que voit-on sur ces spectres?

En comparant les spectres au nadir de la Fig. 3.1 et ceux au limbe de la Fig.
3.2, nous pouvons remarquer que la pente du continuum est différente en-deca de
600 cm~!. Ceci est causé par l’émission thermique provenant de la troposphére
supérieure de Titan (& environ 70-75 K) dans le cas des spectres au nadir. A
ce continuum, se superposent les absorptions induites par collisions (voir Section
2.3.1) ainsi que I’émission des aérosols stratosphériques. Au-dela de 600 cm™!, le
continuum est principalement formé par 1’émission thermique des aérosols. Dans le
cas des observations au limbe, le corps noir sur lequel se détachent les émissions
moléculaires est celui de I'espace (a 2.73 K), l'intensité n’augmente donc pas vers les
basses fréquences, contrairement au spectre nadir. Dans le cas des limbes, le conti-
nuum est principalement causé par ’émission des aérosols; pour les basses altitudes,

des bandes d’absorption induites par collision peuvent apparaitre en-deca de 600 cm™!.

Nous voyons également se dessiner de facon trés nette de nombreuses bandes de
vibration - rotation en émission sur le continuum. Toutes les bandes observées par CIRS
(excepté les bandes d’absorption induites par collisions : No-No, No-Hy, No-CHy, CHy-
CH,) apparaissent en émission. En effet, celles-ci sont formées dans la stratosphére qui

est une région chauffée principalement par I’absorption du rayonnement UV et visible
du Soleil.

32



3.1 Que voit-on sur ces spectres ¢

33

2 : 1

T r T
s TITAN : 70° N H=269 km
horizontal viewing
' L 4
05| .
0 : . }
H=232 km

&n
T

RADIANCE (erg cm™?s 'sr ' /em™")
o
tn

o

o

0.5

Q
200 400

600 1000

WAVENUMBER (em™')

Fi1G. 3.2: Spectres au limbe enregistrés par IRIS a 70°N q 121, 232 et 269 km (Coustenis et

al. 1991).

Je vais maintenant lister les bandes d’émission des molécules qui apparaitront tout
au long de ce manuscrit, et qui sont visibles sur les Figs. 3.1 et 3.2 au-dela de 600

cm~ !

diacétyléne : C,H,, bande vg (pliage

branche @) centrée & 729 cm™!

propane : C3Hg, bande v5; centrée a

méthylacetyléne : CH3CyH, bande vgy (pliage liaison C-H), centrée a 633 cm™

cyanoacétyléne : HC3N, bande v5, branche Q centrée a 663 cm™
cyanure d’hydrogéne : HCN, branche Q de la v, centrée a 712 cm™!
acétyléne : CoHy, bande vy (pliage de la liaison C-H, mode doublement dégénéré),

éthane : CoHg, bande vy (mode doublement dégénéré) centrée a 822 cm™
éthyléne : CoHy, bande v (vibration liaison CHy), centrée a 949 cm™
le dioxyde de carbone : CO5, bande v & 667 cm™

1

liaison C-H), 630 cm™*
1

748 cm™!
1

1
1

Nous parlerons également du benzéne (CgHg) qui n’avait pas été détecté par Voya-
ger /IRIS du fait de la résolution spectrale (4.3 cm™?) et de la sensibilité de 'instrument.

Cette molécule présente sa bande v4 & 673 cm™".

1
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3/ Les observations de l’atmosphére de Titan en infrarouge thermique

3.2 Les résultats de I'analyse des spectres de Voyager/IRIS

Les données au limbe enregistrées par Voyager/IRIS a 70°N ont permis & Coustenis
et al. (1991) de déduire pour la premiére fois les distributions verticales d’un certain
nombre de molécules citées ci-dessus. Pour cela, les auteurs ont d’abord déterminé le
profil de température entre 0.15 et 5 mbar (partie inférieure de la stratosphére) en
utilisant la bande du méthane entre 1260 et 1460 cm~' avec une abondance de CHy,
égale a 1.8 % dans la stratosphére (qui correspond a I’abondance au niveau du piége
froid ! on la température au niveau de condensation vaut 71.2 K). La Fig. 3.3 montre
le profil de température obtenu par Coustenis et al. & 70°N (trait plein), comparé a
celui de Coustenis et al. (1989) déduit de données nadir a 'équateur (tirets). Le profil
a 70°N montre une forte diminution de la température a 0.2 mbar (~ 20 K), comparé
a celui de I’équateur.

1073 — . . — . . . | 500
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I
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0.1 ;
— ! P
o —*4 =
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E p {200 9
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__;__,_,__,_,_..—.Jf'f_
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Fic. 3.3: Profil vertical de la température stratosphérique déduit des données Voya-
ger /IRIS (Coustenis et Bézard 1991). Les barres d’erreurs sont déterminées auz niveauz 0.2 et 1
mbar. Le profil de température équatorial déduit des données Voyager/IRIS au nadir (Coustenis et al.
1989) est tracé en tiret pour comparaison. Le profil de température est contraint par la bande v4 du
CH, entre 0.01 et 5 mbar.

Les données acquises au nadir par Voyager /IRIS & plusieurs latitudes ont permis a
Coustenis et al. (1995) de déterminer les variations de la température pour plusieurs
latitudes entre 60°S et 70°N. La Fig. 3.4 présente les valeurs des températures obtenues
a 1 mbar (sondées par la branche P du méthane) et 0.4 mbar (sondées par la branche
Q). La température est quasiment constante en latitude jusqu’a 20°N, au-dela, elle
diminue fortement jusqu’a perdre une quinzaine de degrés a 70°N.

En utilisant ces profils de température, les auteurs ont déterminé pour la premiére
fois les variations latitudinales de I’abondance de plusieurs molécules. Coustenis et al.

'Le piege froid est situé au niveau de la tropopause, 1 oil la température est la plus basse. Les
molécules issues de la surface (comme le CH, de Titan ou l’eau sur Terre) et qui atteignent cette
zone par transport convectif, se condensent sous ’effet des basses températures. L’abondance de ces
molécules dans la stratosphére ne peut dépasser celle au niveau du piége froid.
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F1G. 3.4: Variation latitudinale de la température déduite des données Voyager/IRIS
(Coustenis et Bézard 1995). Les températures sont données a 0.4 et 1 mbar.

(1991) ont également utilisé le profil de température déduit a 70°N pour contraindre,
pour la premiére fois, les distributions verticales des abondances de CoHsy, CoHg, C3Hy,
C4Hs, CoNy, HCN et HC3N qui sont représentées sur la Fig. 3.5.

La Fig. 3.6 résume les résultats de Coustenis et al. (1995) concernant les variations
latitudinales des abondances. Certaines molécules comme C,H,, C3H,, CyHy, HCN,
HC3N ou CyNy présentent un trés fort enrichissement au-dela de 30°N. A I’époque,
ces enrichissements n’étaient pas expliqués de facon satisfaisante car seuls des modéles
photochimiques & une dimension (pas de variation en longitude et latitude) étaient
disponibles pour interpréter les données. Ils ne pouvaient donc prédire les variations
a haute latitude nord. Aujourd’hui, avec les modeéles de circulation générale (e.g.,
celui du Laboratoire de Météorologie Dynamique, Lebonnois et al. 2001, Hourdin
et al. 2004), nous savons que ces enrichissements sont principalement causés par la
circulation atmosphérique de Titan (voir Section 1.3).

Avant la mission Cassini/Huygens, la plupart des profils verticaux (température
stratosphérique et abondance de CyH,, CoHy, CoHg, CH3CoH, C3Hg, C4H,, HCN,
HC;3N, C3Ny) de Titan disponibles avaient été déduits des données de Voyager/IRIS a
70°N, entre 100 et 300 km avec une résolution verticale de 200 km. Des observations
en millimétrique depuis le sol ont également permis de déduire les profils verticaux
de HCN et HC3N moyennés sur le disque (Hidayat et al. 1997, Marten et al. 2002
et Gurwell 2004). Les données du télescope spatial ISO ont également permis a
Coustenis et al. (2003) de déduire des informations verticales sur les molécules CoHs,
HCN, CyHg et COs.

Mon travail de thése a pour objet la détermination de nouveaux profils verticaux de

température et d’abondance des molécules entre 100 et 500 km a partir des spectres in-
frarouges thermiques enregistrés entre 10 et 1400 cm ™! par I'instrument Cassini/CIRS.

3.3 L’instrument Cassini/CIRS

L’instrument Cassini/CIRS (Composite Infrared Spectrometer) est consacré a
I’étude de I’émission thermique des objets du systéme de Saturne (anneaux, satte-
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FiG. 3.5: Profils verticaux des abondances de CyH,, CoH,, CoHg, C3H,, C3Hg, C,Ho,
HCN, HC;N, C3N; déduits des données au limbe de Voyager/IRIS a 70°N (Coustenis et
Bézard 1991). Sous leur niveau de condensation, les abondances des gaz sont supposées suivre leur loi
de saturation respectives. Les barres d’erreur sont indiquées aux niveaux 1.5 et 0.1 mbar.

lites) ainsi que Saturne elle-méme. Les températures de ces objets sont comprises entre
55 et 200 K, ils émettent donc en infrarouge moyen et lointain.

CIRS acquiert des spectres entre 10 et 1400 cm ™! (1 mm & 7 ym) avec une résolution
spectrale programmable entre 0.5 et 15.5 ecm™! (qui correspondent aux résolutions
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FiG. 3.6: Variation latitudinale de I’abondance des constituants de ’atmosphére de
Titan déduits des données de Voyager/IRIS Coustenis et al. (1995). (a) Les hydrocarbures et
COs. (b) Les nitriles. Les incertitudes ¢ 1-o sont données pour chaque abondance inversée ainsi que
les limites supérieures a 3-o (fleches) pour HC3N et CoNo auzx latitudes < 50° N.

des spectres apodisés ?). C’est un spectrométre infrarouge a Transformée de Fourier
composé de deux interférométres qui partagent le méme télescope.

Le premier, qui opére dans I'infrarouge lointain entre 10 - 600 cm™! (1 mm et 17
pum), est un interféromeétre a polarisation avec un plan focal qui consiste en 2 détecteurs

2Un interférogramme peut étre enregistré uniquement entre -8,,42 €t +0maz qui sont les amplitudes
maximales de déplacement du miroir de l'interféromeétre de Michelson. L’amplitude du spectre est
obtenue par Transformée de Fourier de l'interférogramme :

+oo
I,=r,(I, —B,) = / 1(6)A(S)cos2mvd do (3.1

— 00

ou 7, est la réponse de l'intrument, I, est la radiance de la planéte et B, la fonction de Planck
correspondant & la température de I'instrument. i(d) est 'intensité de l'interférogramme pour le dé-
placement § du miroir et A(d) est une fonction "porte" qui vaut 1 lorsque —d,00 < 0 < +pmaz. Le
spectre reconstruit n’est donc pas le spectre réel, mais une convolution du vrai spectre avec la TF de
la fonction porte, qui est une fonction sinus cardinal. Cette fonction sinc correspond & la résolution
spectrale la plus grande, mais elle posséde des lobes secondaires de forte intensité. Les raies spectrales
apparaissent donc avec des oscillations dues & ces lobes secondaires de part et d’autre du coeur de la
raie. En appliquant une fonction différente de la fonction "porte", il est possible de réduire I’amplitude
des lobes secondaires, c’est 1’apodisation. La fonction appliquée aux interférogrammes de CIRS est la
fonction de Hamming dont la TF présente des lobes secondaires extrémement réduits. La contrepartie
est que la résolution spectrale est deux fois moins bonne que celle d’un spectre non apodisé (sinc).
L’équipe CIRS met & disposition des spectres apodisés et non apodisés. Au cours de ma thése, je n’ai
travaillé qu’avec des spectres apodisés.

37



38 Les observations de l’atmosphére de Titan en infrarouge thermique

thermopiles avec un champ de vue de 3.9 mrad. Ce plan focal est appelé FP1 (Focal
Plane 1). La Fig. 3.7 schématise l'instrument. Le second interférométre observe en
infrarouge moyen, c’est un interférometre de Michelson a deux plans focaux : le FP3
qui observe entre 600 et 1100 cm™! (17 ym - 9 pm) et le FP4 qui observe l'intervalle
1100 - 1400 em™" (9 pm - 7 pum). Deux barrettes de 10 détecteurs HgCdTe (détecteurs
au Tellurure de Mercure et Cadmium) constituant chacun un pixel d’un champ de vue
de 0.273 mrad, sont disposés sur les deux plans focaux. La Fig. 3.8 donne la position
relative des trois plans focaux projetée sur le ciel. Le plan focal 2 a disparu au cours
du projet suite a des restrictions budgétaires.

CONCEPTUAL LAYOUT
FROM TELESCOPE
ABSO{BER / INPUT POLARIZER

| souaRr
.| BLOCKER

COLLIMATOR

BEAMSPLITTER
AND COMPENSATOR

AN SCAN |
g MECHANISM

FOCAL PLANES
3 AND 4 REFERENCE
INTERFEROMETER

' X =
W |
MID-IR FAR-IR
AMPLITUDE FTS | POLARIZING FTS

Fic. 3.7: Schéma de conception de Uinstrument Cassini/CIRS (Flasar et al. 2004). Le
faisceau en provenance du télescope est scindé en deux voies vers les spectrométres IR moyen et IR
lointain.

L’ensemble optique comprend un télescope Cassegrain dont le miroir primaire pa-
rabolique mesure 50,8 cm de diamétre et le miroir secondaire hyperbolique 7,6 cm de
diamétre. Le rayonnement infrarouge incident est distribué entre les voies infrarouges
"moyen" et "lointain" par un miroir de champ. Les faisceaux sont focalisés vers les
détecteurs a la sortie des interféromeétres. Un interférométre de référence permet de
maintenir une vitesse constante du mécanisme de balayage et de controler I'échan-
tillonnage des données.

L’ensemble optique est refroidi passivement et contrélé pour étre maintenu a 170 +
0,1 K. Le détecteur du plan FP1 fonctionne a une température de 170 K. Les barrettes
de 10 détecteurs fonctionnent a des températures programmables entre 75 K et 85
K. Les détecteurs de la barrette FP3 sont utilisés en mode photoconducteur, ceux de
FP4 en mode photovoltaique. Ceci permet entre autres de limiter son bruit et donc
d’augmenter sa sensibilité.

CIRS présente plusieurs améliorations par rapport a Voyager/IRIS :

— Une couverture en infrarouge lointain plus grande que celle d’IRIS (qui ne pouvait

observer entre 10 et 180 cm™1). Cette nouvelle région spectrale permet de déduire
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FiG. 3.8: Plans focaux de CIRS projetés sur le ciel (Flasar et al. 2004). FP1 est le plan focal
infrarouge lointain. FP3 et FPJ sont les plans focaux infrarouge moyen.

la température dans la basse stratosphére et la haute troposphére de Saturne et
Titan. Elle permet également d’étudier les anneaux.

— Meilleure résolution spectrale : la résolution maximale de CIRS est de 0.5 cm
(apodisée), comparée aux 4.3 cm™! de résolution de IRIS. Ceci a pour but prin-
cipal la détection de nouvelles molécules ainsi que les isotopes.

— Meilleure sensibilité dans la région 600 - 1400 cm ™! grace aux détecteurs HgCdTe
refroidis passivement, au lieu d’un détecteur thermopile. Ces détecteurs ont un
champ de vue plus petit (0.27 x 0.27 mrad) et permettent donc d’avoir une
meilleure résolution spatiale de Titan a distance comparable.

— Observations au limbe : CIRS a été spécialement congu pour les observations au
limbe de Titan et Saturne grace aux détecteurs des plans focaux FP3 et FP4, dont
les champs de vue de 0.27 x 0.27 mrad permettent de sonder Titan et Saturne
avec une résolution verticale de ’ordre d’une échelle de hauteur. De plus, le long
parcours d’absorption combiné a 1’absence de continuum induit par collisions
augmente énormément la sensibilité aux constituants mineurs.

D’autre part, le fait que Cassini effectue des survols de Titan environ tous les mois,
soit 44 survols entre 2004 et 2008, permet d’observer de nombreux points sur la surface
de Titan. Il sera donc possible de déterminer des variations en latitude et longitude
des profils de température et d’abondance des constituants de I'atmosphére de Titan.
De plus, nous savons aujourd’hui que la mission sera étendue de facon certaine jus-
qu’en 2010, et peut-étre méme jusqu’en 2013, ce qui permettra d’étudier les variations
temporelles de ces profils verticaux.

-1

3.4 Les problématiques

Un des objectifs de la mission Cassini/Huygens est d’étudier Titan. Les objectifs
sont les suivants :
— Déterminer les abondances des constituants atmosphériques (incluant les gaz
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rares), établir les rapports isotopiques des éléments abondants, contraindre les
scénarios de formation et d’évolution de Titan et de son atmosphére.

— Observer les distributions verticales et horizontales des gaz minoritaires, recherche
de nouvelles molécules organiques complexes, étudier les sources d’énergie de la
chimie atmosphérique, modéliser la photochimie de la stratosphére, étudier la
formation et la composition des aérosols.

— Mesurer les vents et les températures globales; étudier la physique des nuages,
la circulation atmosphérique générale, et les effets saisonniers dans ’atmosphére
de Titan ; détecter des éclairs.

— Déterminer I'état physique, la topographie et la composition de la surface, déduire
la structure interne du satellite.

— Etudier la haute atmosphére, son ionisation, et son role en tant que source de
composés neutres et ionisés pour Titan et pour la magnétosphére de Saturne.

Le travail de cette thése porte sur le second point. L’objectif de mon travail est de

déterminer, a partir des spectres enregistrés par CIRS, les profils verticaux d’abondance
des molécules traces de 'atmosphére de Titan - CoHy, CoHy, CoHg, CH3CoH, C3Hg,
C4H,, CgHg, HCN, HC3N et CO4 - dans la stratosphére et la basse mésosphére. En
utilisant plusieurs observations, j’ai pu mettre en évidence les variations latitudinales
de ces profils verticaux en m’intéressant aux latitudes suivantes : 55°S, 15°S, 56°N,
80°N et 83°N. Nous avons vu a la Section 2.5 qu'’il était indispensable de connaitre le
profil de température pour déterminer les profils d’abondance des molécules. J’ai donc
dans un premier temps inversé les profils thermiques a ces latitudes, ce travail sera
détaillé dans la Partie I1. Les inversions des profils d’abondance seront présentées dans
la Partie III. Au cours de ma thése, j’ai également travaillé sur la détermination des
rapports isotopiques 3C/2C et 1®N/MN dans le HCN, ainsi que D/H dans le CoHy ;
ces études seront présentées dans la partie I'V.

Ces profils verticaux seront ensuite utilisés par les modélisateurs et sont trés im-

portants pour contraindre la dynamique atmosphérique ainsi que la chimie complexe
qui se déroule dans ’atmosphére de Titan.
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Deuxiéme partie

II. Inversion des profils de
température
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Nous avons vu dans la Partie I que la radiance émergente & un nombre d’onde
donné contient la contribution de plusieurs niveaux de ’atmosphére. La contribu-
tion relative de chaque niveau est donnée par la fonction de contribution (CF =
B,(T'(2))WF(z,v)). La région de contribution maximale est située environ au niveau
ou I’épaisseur optique est proche de 1. Nous allons voir en détail dans cette partie,
comment & partir des spectres infrarouges thermiques il est possible de déduire le profil
thermique de I'atmosphére de Titan. Dans la Section 4.1 nous allons décrire le prin-
cipe d’inversion de la température, ensuite nous décrirons le modéle d’inversion dans
la Section 4.2 et enfin, nous détaillerons dans les Sections 4.3 et 5, les résultats obtenus
a 56°S, 13°S, 56°N, 82°N et 83°N.

4.1 Principe de lI'inversion de la température

Nous avons vu dans la Partie I que l'intensité des bandes d’un spectre infrarouge
thermique dépend a la fois de la température atmosphérique et de 'abondance des
molécules actives dans la région spectrale considérée (Eq. 2.5). Pour une observation
au nadir, nous avons :

(e 9]

I(11,0) = B,(T, my)e ™" + /B,,(T(Z))WF(Z, v)dz (4.1)

0
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avec WF(z,u) = —Le=7/m = —4tv o3 Tr, est la transmission a la fréquence v.
Tr = exp(— fos kgqnds) ot n est la densité atmosphérique totale, ¢ 'abondance du
constituant, s la position le long de la ligne de visée et k le coefficient d’absorption.

Le premier terme de droite correspond a 1’émission thermique de la surface atténuée
par I'atmosphére et le second correspond a I’émission de chaque couche, atténuée par
les couches supérieures.

Il est préférable d’utiliser la pression (z = —H X Inp) au lieu de 'altitude car
I’opacité est intrinséquement liée a la densité et donc a la pression.

Pour une observation au limbe, I'Eq. 4.1 devient ! :

ln(ptang) ln(ptan)
I, =— / B, (TYW F(Inp, v)dinp = — / B,(T)

—0o0 —0o0

0 Tr*(ptang)
8l—np Tr — — 7 dinp
(4.2)
Ol Piang €st la pression au point tangent. En infrarouge thermique moyen et lointain,
B, (T) dépend fortement de la température. La transmission 7'r, dépend principalement
de la quantité d’absorbant le long de la ligne de visée et faiblement de la température.

Si la distribution avec l'altitude d’'un composé absorbant est connue, le niveau ou
7 ~ 1 le long de la ligne de visée (soit 7 ~ p pour une observation au nadir) peut
étre identifié et la température a ce niveau peut étre déterminée a partir de la mesure
de l'intensité de la bande d’émission de ’absorbant. Il faut donc choisir une molécule
dont ’abondance est déterminée indépendamment de la bande d’émission utilisée pour
I'inversion de la température, soit a partir de mesures in situ, soit a partir d’'une autre
bande spectrale.

Dans le cas de I'atmosphére de Titan, la molécule utilisée est le méthane. L’abon-
dance de cette molécule a été déterminée dans la stratosphére de deux maniéres : a
partir des raies rotationnelles en infrarouge proche enregistrées par CIRS (Flasar et
al., 2005), et in situ grace aux données de I'instrument Huygens/GCMS a 10°S (Nie-
mann et al., 2005). Les raies purement rotationnelles de CHy4 sont visibles sur le FP1,

'S0it 7p,,,, €t TT(Ptang) = €~ "tans respectivement 'opacité et la transmission sur la ligne de visée
au niveau du point tangent. L’intensité émise le long de la ligne de visée peut étre écrite sous la forme :

I, = / (Bu(T)e™™ + B,(T)e” ®reans =) dr
0

Tptang

- / (Bv(T)TerBV(T)%«?g)Q)dT
0

- 7WB,, (T)(—dTr) + BV(T)d[
0

Tpf,ang
- - / B,,(T)d[Tr—
0

Tr(ptang)2 :|
Tr

Ir (ptang)2 i|
Tr

ln(ptung)

0 Tr2(Dran
= - BV(T)% {Tr - %} dinp
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elles sont formées dans la région 3-20 mbar (140-80 km), qui est située entre les deux
régions ou la température peut étre mesurée par CIRS (entre 500 et 50 mbar et entre
5 et 0.5 mbar). En interpolant la température entre ces deux régions, il est possible de
contraindre I’abondance du méthane. Flasar et al. (2005) obtiennent ainsi une fraction
molaire de CHy valant (1.6+0.5)x1072. D’autre part, 'instrument GCMS a permis de
mesurer in situ a 10°S la distribution de CH,4 de 140 km jusqu’a la surface. Niemann et
al. (2005) obtiennent une fraction molaire constante dans la stratosphére égale a 1.41
x 1072 avec une erreur inférieure & 5 %, ce qui est en accord avec la valeur déduite par
Flasar et al. (2005).

Au début de ma thése, j'ai utilisé la valeur d’abondance de CH,; déduite des
spectres de CIRS (1.6 %), par la suite, nous avons choisi d’utiliser la valeur de la
mesure réalisée in situ (1.41 %) du fait de sa meilleure précision. Dans toute la suite
du manuscrit, c’est cette derniére valeur qui est utilisée dans la détermination des
profils de température.

Etant donné que I’'abondance de CH,4 est connue dans la stratosphére, indépen-
damment de la connaissance du profil de température dans cette région, c’est une
bande d’émission de cette molécule qui nous permet de déterminer la température. La
bande utilisée est la v4; dont la branche Q est centrée 4 1305 cm™' (bande
de vibration-rotation). La branche Q de cette bande est optiquement épaisse en
visée au nadir (a la résolution de CIRS, le niveau 7 ~ 1 est atteint vers 0.5 mbar),
et sous le niveau ~ 0.1 mbar en visée au limbe (voir Section 5.1.3), elle est alors
peu sensible a la variation d’abondance de CH,4. En revanche, elle est sensible aux
variations de température car elle se situe dans ’aile de la fonction de Planck. Les raies
rotationnelles de CHy (situées dans le FP1, en millimétrique), quant a elles, présentent
une faible intensité comparé a la vy, car elle correspondent a des transitions interdites.
En effet, le méthane "au repos" est de forme tétraédrique réguliére, il ne posséde
pas de moment dipolaire permanent et ne devrait donc pas présenter d’émission en
infrarouge. Or le mode de vibration fondamental v, brise la symétrie et il se crée alors
un moment dipolaire qui peut intéragir avec le rayonnement. Dans le cas des rotations,
la force centrifuge déforme la molécule et induit un faible moment dipolaire ; c’est grace
a cet effet que les raies purement rotationnelles sont visibles. Les raies rotationnelles de
CHy, qui sont moins intenses que la v4, sont optiquement minces dans la stratosphére,
et donc plus sensibles aux variations de I’abondance du méthane que ne ’est la 4. Ces
raies rotationnelles ont été utilisées par Flasar et al. (2005) pour déterminer ’abon-
dance de CHy qu'ils trouvent égale & 1.6 %. La v, de CHy a été utilisée par Coustenis
et al. (1989, 1991) et Coustenis et Bézard (1995) pour déterminer la température
a partir des spectres enregistrés par Voyager/IRIS. Nous utilisons également cette
bande d’émission pour déterminer la température a partir des spectres acquis par CIRS.

La Fig. 4.1 représente un spectre enregistré avec une visée nadir par le FP4 de
CIRS, sur lequel se dessinent trés nettement la bande v, de CHy entre 1200 et 1400
cm~! avec la branche Q a 1305 cm™! et ’émission de 'isotope CH3D a 1155 cm ™.

De fagon générale, il est possible d’utiliser deux approches différentes pour inverser

un parameétre physique :
— Modélisation directe : un modéle atmosphérique est utilisé avec ’équation de
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FiG. 4.1: Exemple de spectre enregistré par le FP4.

transfert radiatif afin de calculer les intensités spectrales qui seront directement
comparées aux intensités observées. La Fig. 4.2 (a) schématise cette méthode. Les
paramétres du modéle sont ajustés (dans notre cas, c’est principalement le profil
de température) et les calculs répétés jusqu’a obtenir une bonne modélisation
des données. Ici, de facon simplifiée, les modéles 1, 2, ... n correspondent a
des profils thermiques 1, 2, ... n différents. L’avantage de cette méthode est sa
simplicité, cependant elle peut rapidement devenir fastidieuse lorsque ’on utilise
simultanément plusieurs spectres sondant des altitudes différentes et fournissant
donc une information verticale détaillée.

Inversion : cette méthode utilise un algorithme qui permet d’inverser les
paramétres a partir de 'intensité mesurée. Un profil de température a priori est
donné en entrée de l'inversion. L’algorithme résoud 1’équation de transfert de
rayonnement en tenant compte des paramétres physiques de 'atmosphére de
Titan et calcule un spectre qui est comparé au spectre observé. Une minimisation
au sens des moindres carrés de la distance entre le spectre calculé et observé
entraine un ajustement du profil de température initial (plus ou moins important
suivant les contraintes appliquées). Ce nouveau profil thermique obtenu en sortie
sert comme profil d’entrée d’une nouvelle itération. Le processus est répété
jusqu’a minimisation compléte du y2, le profil thermique a alors convergé vers
le profil solution.

Dans notre étude, nous utilisons plusieurs spectres simultanément : un spectre au

nadir (sondant la basse stratosphére) et plusieurs spectres au limbe sondant chacun
une altitude différente dans la stratosphére et la mésosphére afin de remonter a
la température a ces différents niveaux. La méthode directe est alors relativement
difficile & mettre en place car il faut reproduire le mieux possible tous les spectres
simultanément (jusqu’a une dizaine) en modifiant le profil de température d’entrée "a
la main". La méthode d’inversion est alors bien mieux adaptée car elle tient compte
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Fi1G. 4.2: (a) Schématisation de la méthode directe. Les modéles 1, 2, ... n corres-

pondent a des profils thermiques 1, 2, ... n différents. Un algorithme qui tient compte des para-
metres physiques de l’observation et de I’atmosphére de Titan permet de calculer les intensités
en sortie de ’atmosphére. Le spectre calculé le plus proche des données observées correspond a
un profil de température solution. (b) Schématisation de la méthode d’inversion. Un pro-
fil de température a priori est donné en entrée de l'inversion. L’algorithme qui résoud l’équation
de transfert radiatif calcule un spectre qui est comparé au spectre observé. Une minimisation au
sens des moindres carrés de la distance entre les spectres calculés et observés permet d’obtenir
en sortie un nouwveau profil de température. Ce profil de température sert comme profil en entrée
d’une nouvelle itération. Le processus est répété jusqu’a minimisation du x2.

automatiquement de la contribution de tous les spectres qui permettent de contraindre

le profil de température sur plusieurs niveaux.

L’inversion de la température a partir de la radiance est un probléme "mal
posé", c’est-a-dire que d’une part, la température ne peut étre déduite directement de
I’équation de transfert qui est non linéaire, et que d’autre part, de légéres modifications
des données entrainent de fortes modifications de la solution. C’est-a-dire que dans
notre cas, le bruit spectral, qui est totalement décorrélé d’une fréquence a une autre
et d’un spectre a 'autre, génére des oscillations sur le profil de température solution
si des contraintes ne sont pas appliquées (lissage vertical du profil thermique solution

et possibilité de s’éloigner plus ou moins du profil initial).

Nous allons voir dans la Section suivante en quoi consiste 1’algorithme d’inversion.

4.2 Algorithme d’'inversion de la température

4.2.1 Description de I'algorithme

La méthode d’inversion que nous utilisons est une inversion linéaire contrainte
(constrained linear inversion). Dans un premier temps, nous allons en détailler les prin-
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cipes, puis nous verrons plus précisément en quoi consiste le modéle atmosphérique que
nous utilisons pour calculer les spectres synthétiques qui modélisent les données.

Les équations de base sont les équations 4.1 et 4.2. L’intensité I, (u, 0) est calculée
par intégration numérique de I’équation de transfert. L’atmosphére est découpée en N
couches d’égale épaisseur en In(p) entre les pressions pae €t pmin (2 la surface et en
haut de ’atmosphére respectivement), ou la température est supposée constante dans
chaque couche. Le profil de température est donc défini sur /N niveaux atmosphériques.
En supposant que la transmission au niveau p,,.. est égale a 1, la radiance (eq. 4.2) se
réécrit, :

N
L, = 3" B, T(z)ATr(j) (4.3)
j=1

ou ATr(j) est le changement de la transmission 7'r le long de la couche j. Pour inverser
un profil de température, ’équation 4.3 est linéarisée 2 en tenant compte d’un profil
initial de température Ty(z) :

N a1

AL=S "2
T,

j=1

AT; (4.4)

ot 01; /0T est la valeur de la fonction dérivée de I'intensité a la fréquence v; par rapport
a la température T dans la couche j. Les perturbations appliquées au profil de référence
sont données par :

AT; =T(z) — To(z) (4.5)

AL = I(v;) — Io(v;) (4.6)

avec Io(v;) la radiance calculée avec Ty(z;). Al représente la différence entre le spectre
observé et le spectre calculé pour le nombre d’onde i. Les solutions T'(z) de l'eq. 4.4,
pour des mesures I(v;), sont celles d’'un probléme mal posé. De légéres modifications
de I(v;) (causées par le bruit) peuvent se traduire par des modifications importantes
du profil T'(z).

En définissant la matrice K;;, appelée kernel (ou noyau en frangais) :

AL 0B, T(z))

K’LH = =
AT; oT;

ATr(v;, z) (4.7)
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ot B(v;,T(z;)) est la valeur de la fonction de Planck & la fréquence v; et la température
T'(z;) de la couche j, et Tr(v;, ;) est la transmission de la couche j & la fréquence v;.
L’équation 4.4 se réécrit :

Al = KAT (4.8)

Le profil T'(z) est obtenu par l’algorithme en minimisant la différence quadratique (x?)
entre l'intensité mesurée et I'intensité calculée (AT). Une contrainte est appliquée sur le
profil T'(z), afin qu’il s’éloigne peu du profil initial 7j. La méthode d’inversion linéaire
contrainte admet alors pour solution (voir Conrath et al. 1998) :

AT = aSKTC*AI (4.9)

avec

C=aKSK"+ E (4.10)

la matrice S;; = exp[—(z; — 2;)?/2L?] est une matrice gaussienne de corrélation ou L
est la longueur de corrélation, exprimée en échelles de hauteur. Cette matrice permet
de filtrer la solution 7'(z) verticalement, c’est-a-dire que la température T(z;) inversée
dans chaque couche j est corrélée avec les températures des couches supérieures et
inférieures sur une hauteur qui vaut L échelles de hauteur. F est la matrice des erreurs
de mesure, c’est une matrice carré nxn (ot n est le nombre de points du spectre). En
supposant que les mesures d’erreur sont décorrélées d’'un point a un autre du spectre,
E peut étre prise comme diagonale avec F;; égal au carré de la radiance équivalente au
bruit (NESR, Noise Equivalent Spectral Radiance?®) pour la fréquence v;. Le paramétre
a est un scalaire qui controle ’écart entre le profil de température solution et le profil
initial Ty(z). Plus ce paramétre est petit, et moins la solution est autorisée a s’écarter
de To(z). La valeur du paramétre « est choisie de telle sorte que les traces de chacune
des matrices sommeées dans I’Eq. 4.10 soient similaires.

Les barres d’erreur liées au bruit sont données par 1’équation suivante :

or, = [> (Rij)?E; (4.11)

ou Rij =SKTC!.

Les spectres a analyser sont souvent des moyennes de plusieurs spectres, dans ce
cas, le NESR effectif est le NESR d’un spectre individuel, divisé par la racine carré du
nombre de spectres moyennés.

Comme I’équation de transfert radiatif est non linéaire, le processus de calcul de
T'(z) est répété plusieurs fois avec en entrée de chaque itération, la nouvelle valeur de
T'(z) comme profil initial, jusqu’a ce que le processus atteigne une bonne convergence.
Nous déduisons que la solution a convergé en vérifiant que I'écart-type rms* entre

3Le NESR est estimé par acquisition de plusieurs spectres de I’espace (émission de corps noir a
2.73 K) et des spectres de 'obturateur de CIRS (corps noir & 170 K), Nixon et al. (2007a) décrivent
en détail la facon dont est estimé le NESR.

4

rms = \/Z(IOZ)S#_IWIC)2 (4.12)

ou I, est ’'intensité spectrale observée, I.,;. I'intensité calculée et N le nombre de points spectraux.
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les spectres observés et modélisés ne varie plus d’une itération a une autre. Dans la
pratique, trois itérations suffisent.

Le point important de I'inversion est le calcul du kernel K (Eq. 4.7) :

_ AL 9B, T()) o
K;; = AT () o, ATr(v;, zj) (4.13)

Les kernels sont recalculés a chaque itération avec le nouveau profil de tempé-
rature. La matrice K est une sorte de fonction de contribution (introduite dans
la Partie I, Section 2.2), si ce n’est qu’elle tient compte de la dérivée de la fonc-
tion de Planck par rapport a la température, au lieu de la fonction de Planck elle-méme.

L’algorithme d’inversion, écrit par Bruno Bézard en Fortran 77, peut inverser si-
multanément un spectre au nadir et plusieurs spectres au limbe afin d’apporter une
contrainte forte sur le profil thermique a plusieurs altitudes. Il peut prendre en compte
jusqu’a 11 spectres moyennés. Enfin, nous appliquons un lissage vertical au profil de
température qui vaut une échelle de hauteur, ce qui correspond environ a la résolution
verticale des observations au limbe. On ne peut appliquer un lissage plus faible, car cela
reviendrait a dire que les points de température sont indépendants sur une hauteur qui
est plus faible que la résolution des observations.

Le calcul de la matrice K fait intervenir un modéle atmosphérique de Titan (voir
Section 4.2.2) avec un profil de température initial qui permet de calculer B(v;, 2;)
dans chaque couche. Il fait également intervenir la transmission qui varie d'une molé-
cule a l'autre et qui dépend de la fréquence. La transmission dépend des coefficients
d’absorption des absorbants calculés a partir des fichiers spectroscopiques issus des
bases de données comme GEISA ou HITRAN (voir plus loin), et dépend également
des abondances de chaque absorbant (rentrées dans le modeéle atmosphérique). Pour
calculer les spectres, le code a donc également besoin d’un modéle spectroscopique des
raies (voir Section 4.2.3). Enfin, les spectres synthétiques doivent tenir compte de la
fonction d’appareil® de CIRS pour pouvoir étre comparés aux données.

4.2.2 Modéle atmosphérique

L’algorithme peut prendre en compte jusqu’a 96 niveaux, pour nos inversions, nous
divisons I’atmosphére en 71 niveaux de 1457 mbar (0 km) & 0.1 pbar, correspondant a 70
couches d’égale épaisseur en [n(p) (ou p est la pression). Jusqu’a 16 molécules peuvent
étre incluses dans le modéle. Dans la pratique, en plus de la distribution verticale en
abondance de CHy, il nous faut inclure celles de CH3D et CoHs car ces deux composés
possédent des bandes d’émission qui se superposent a la bande v,. Le modéle tient
également compte de I’abondance de Ny et Hy qui affectent la masse moléculaire et donc
I’échelle de hauteur. Un profil de température initial est donné en entrée de I’algorithme.
Les abondances de chaque molécule et la température sont interpolées pour chaque
couche atmosphérique. Afin que l'algorithme calcule des spectres qui puissent étre

°La fonction d’appareil correspond & une réponse impulsionnelle globale du spectrométre. Cette
fonction relie le spectre de la source étudiée a la courbe représentant les variations de flux en sortie de
I'instrument. Dans notre cas, lorsque nous utilisons des spectres observés apodisés, nous appliquons
la transformée de Fourier de la fonction de Hamming,.
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comparés aux observations, il faut rentrer les altitudes de chaque spectre observé au
limbe, ainsi que la masse d’air (1/u) quand un spectre au nadir est utilisé.

4.2.3 Modéle spectroscopique

Pour inverser la température, nous utilisons la gamme spectrale 1215 - 1308 cm™*

qui inclue une bonne partie de la branche P et la branche Q de la v, de CH4. Nous
n’utilisons pas la branche R car I'information est redondante avec celle de la branche
P. En effet, les branches P et R sont quasiment symétriques de part et d’autre de la
branche Q, leurs intensités sont donc équivalentes et elles sondent des niveaux compa-
rables. D’autre part, plus la gamme spectrale a inverser est grande et plus le temps de
calcul est élevé. L’intervalle spectral que nous avons choisi constitue un bon compromis.

Les spectres synthétiques sont calculés aux altitudes et masses d’air des spectres
observés a partir d’'un code de transfert radiatif raie par raie. A partir des fichiers
spectroscopiques de chaque molécule (qui donne les positions, niveaux d’énergie,
demi-largeurs collisionnelles et intensités des raies a 296 K), issus de la base de
données GEISA 2003 (Jacquinet-Husson et al. 2005), ce code détermine I'intensité et
I’élargissement, de chaque raie spectrale dans chaque couche du modéle. L’épaisseur
optique de chaque couche est calculée avec un pas constant inférieur ou égal aux
demi-largeurs des raies en tenant compte de toutes les raies présentes a £ 35 cm™! de
la fréquence en utilisant un profil de Voigt.

L’opacité de continuum des spectres doit également étre incorporée. Ce code prend
en compte les bandes d’absorption induites par collisions de N9-Ny, No-CH,, No-Hs et
CH4-CHy (voir Partie I, Section 2.3.1). Les coefficients d’absorption ont été calculés
a partir de routines fournies par A. Borysow (http ://www.astro.ku.dk/ abory-
sow /programs/) basés sur les travaux de Borysow et Frommhold (1886a, 1986b, 1987)
et Borysow et Tang (1993). Il faut de plus, tenir compte de l'opacité des aérosols qui est
a lorigine de I’émission du continuum au-dela de 600 cm™! et qui est plus marquée sur
les limbes. En nous basant sur les résultats de 'instrument Huygens/DISR (Descent
Imager/Spectral Radiometer, Tomasko et al. 2005), ’épaisseur optique des aérosols est
supposée décroitre lentement avec altitude en variant comme p%!, jusqu’au niveau
1 mbar. Au-dessus de ce niveau, l'opacité des aérosols décroit avec D'altitude suivant
I’échelle de hauteur de pression atmosphérique. L’opacité du continuum est ajustée en
comparant le continuum entre les multiplets de la v, de CH,4 des spectres calculés avec
les spectres observés. Ces spectres synthétiques sont calculés par la méthode directe
(voir Fig. 4.2, (a)). L’opacité des aérosols correspondant a une bonne modélisation
du continuum est ensuite incorporée dans le modéle atmosphérique pour effectuer
I'inversion du profil de température. Nous supposons que 'opacité des aérosols varie
peu dans la gamme spectrale utilisée pour l'inversion. Notre modéle de variation
spectrale des aérosols est donné dans la Table 4.1. Une fois sommeées toutes ces
opacités, la radiance monochromatique émise est calculée par I’équation de transfert
(4.1) ou (4.2), puis convoluée avec la fonction d’appareil. Dans notre cas, comme
nous utilisons les spectres apodisés, cette fonction de convolution est la fonction de
Hamming (voir Section 3.3, note de bas de page 2). La matrice E est déterminée
a partir d’un fichier donnant la valeur de lintensité du bruit (NESR) pour chaque
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nombres d’onde | opacité
(cm™1) relative
10 0.0001
300 0.003
600 0.007
1200 0.03
1600 0.07

TAB. 4.1: Modéle de variation spectrale de ’opacité des aérosols de Titan entre 10 et
1600 cm ™!

nombre d’onde fourni par ’équipe CIRS.

Dans la Section suivante nous décrirons comment nous sélectionnons les spectres
qui serviront & l'inversion des profils de température.

4.3 Généralités sur les observations utilisées

Etant donné la résolution des plans focaux, le pointage est différent pour une ob-
servation en infrarouge lointain (FP1) ou en infrarouge moyen (FP3 et FP4), et les
différents besoins scientifiques de la mission contraignent la résolution spectrale re-
quise. De plus les contraintes temporelles et les performances de la sonde Cassini ont
amené I'équipe CIRS a sélectionner un certain nombre de type d’observations qui ont
chacun un objectif bien défini. Les plans focaux sont alors orientés différemment sui-
vant les cas. Flasar et al. (2004) liste les diverses projections des plan focaux sur le
disque de Titan.

Pour les inversions de la température dans la stratosphére, nous utilisons les sé-
quences d’observations a long temps d’intégration dénommées "Mid-Infrared Limb
Composition Integration" ("MIRLMBINT"). Ces observations permettent d’inverser
la température et les abondances des composés chimiques a une méme latitude car
les spectres sont enregistrés simultanément par les deux plans focaux FP3 et FP4. Au
cours d’une de ces séquences, la sonde, située entre 100 000 et 180 000 km de Titan
(soit entre 8 et 6 h avant ou aprés le point d’approche le plus proche, voir Flasar et
al. 2004), permet d’avoir une résolution verticale sur I’atmosphére de Titan de 'ordre
d’une échelle de hauteur. Les séquences d’observations ont lieu a une latitude bien pré-
cise. Le temps d’intégration de ces spectres est le plus long programmable (~ 1 min par
spectre), ce qui permet d’obtenir la meilleure résolution spectrale (0.5 cm™!). Les plans
focaux sont positionnés perpendiculairement & la surface de fagon a ce que chaque pixel
du FP3 et du FP4 sonde une altitude particuliére de I'atmospheére de Titan (voir Fig.
4.3), 'avantage principal de ces observations consiste en leur bonne résolution spatiale
par rapport a une observation au nadir qui sonde une large gamme d’altitudes.

Cette séquence d’observations est réalisée en deux temps : les barrettes de détecteur
acquiérent dans un premier temps des spectres a basse altitude autour de 125 km,
puis, dans un second temps, la barrette est centrée autour de 225 km, pour étendre
I'information en altitude. Il y a un recouvrement des détecteurs sur environ 20 % de la
barrette de facon a tenir compte de 'incertitude de pointage.
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FP3 FP4
490 km ——

240 km

>

surface

Fi1G. 4.3: A gauche : Projection de ’observation au limbe a long temps d’intégration lors
du survol T7 6 20°N. La surface de Titan est schématisée en orange. A droite : Représentation
de la disposition des pixels de FP3 et FP4 au cours de ce type d’observation. Chaque pizel
sonde une altitude différente.

La Table 4.2 liste toutes les séquences d’observations MIRLMBINT qui sont pro-
grammées pendant la mission nominale.

Quand cela est possible, nous utilisons également des observations enregistrées au
nadir & une résolution spectrale de 0.5 cm™! et & des latitudes comparables a celles
des observations au limbe, afin de sonder des niveaux plus bas que ceux sondés par les
limbes. En effet, la quantité d’atmosphére traversée au cours d’une observation au nadir
est plus faible que celle traversée pendant une observation au limbe et le rayonnement,
qui est moins absorbé sur un chemin optique plus court, provient alors de couches plus
profondes que dans le cas des limbes.

Les inversions de température dans la stratosphére et la mésosphére sont effectuées
uniquement a partir des spectres enregistrés par le FP4 car ils contiennent la bande vy
du méthane.

4.3.1 La sélection des spectres

J'effectue les sélections des spectres en utilisant une interface graphique réalisée
par Thierry Fouchet en language IDL, qui permet de sélectionner des spectres parmi la
centaine de milliers de spectres observés depuis le début de la mission. Il est possible
d’effectuer des sélections en prenant en compte des parameétres comme la date, le survol,
les latitudes, les longitudes, les angles d’émission pour les observations au nadir ou les
altitudes pour les limbes, ainsi que la résolution spectrale. Il est ensuite possible de
moyenner les spectres sélectionnés afin d’obtenir un meilleur rapport signal-a-bruit.

Pour chaque inversion de la température, je commence par sélectionner tous les
spectres au limbe enregistrés pendant une séquence "MIRLMBINT" (un survol et une
latitude donnée) avec des lignes de visée comprises entre 0 km et 600 km. Dans tous
les cas, je vérifie que la distance a laquelle les spectres ont été acquis varie peu d’un
spectre & l'autre afin que la résolution spatiale soit homogéne dans la sélection. Je
regarde ensuite comment les lignes de visée sont distribuées le long des altitudes. Soit
leurs altitudes augmentent de facon continue, et dans ce cas, j'effectue des moyennes
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survol date latitude survol date latitude

Tb Dec. 2004 13°S T23 Janv. 2007 5°N
T3 Fev. 2004 82°N T24 Janv. 2007 30°N
T7 Sept. 2005 20°N T25 Fev. 2007 15°N
T10 Janv. 2006 55°N T27 Mars 2007 20°S
T14 Mai 2006  32°S et 50°N T28 Avril 2007 30°S
T15 Juil. 2006 56°S T35 Aout 2007 0°N
T16 Juil. 2006 45°N T39 Dec. 2007 14°S
T19 Oct. 2006 60°N et 30°N T42 Mars 2008 ?

T21 Dec. 2006 15°N T43 Mai 2008 ?

TAB. 4.2: Liste des observations au limbe ¢ 0.5 cm™! durant la mission nominale. Un
probléme est survenu lors de 'acquisition des données du survol T7 et les spectres au limbe ont été
perdus. Les résultats présentés dans ce manuscrit portent sur les spectres des survols Tb, T3, T10,
T15, ainsi que T4 pour lequel d’autres types d’observations ont été réalisés.

de spectres par tranches de 30 km, ce qui me permet d’obtenir de 10 & 11 spectres
moyennés entre ~ 100 et 500 km. Soit les lignes de visée se regroupent par paquets
séparés d’une vingtaine de kilométres les uns des autres, chaque paquet correspond
a 'acquisition d’un détecteur, et je moyenne alors les spectres par paquet enregistré
par un méme détecteur. Le nombre de spectres moyennés par altitude varie d’une
observation a l'autre. Nous avons choisi de ne considérer que les spectres acquis
en-dessous de 500 km en raison des écarts a ’'ETL qui peuvent apparaitre au-dessus
de ce niveau. Lorsque I'équilibre thermodynamique local n’est plus vérifié, la fonction
source de la couche n’est plus celle d’'un corps noir. A 'ETL, du fait de I'importante
densité du gaz, ce sont les chocs (lointains et proches) entre molécules qui induisent
principalement [’émission des photons en faisant basculer les molécules dans des
états d’énergie moins élevées. La désexcitation peut également avoir lieu par émission
spontanée isotrope d’un photon de fréquence plus ou moins similaire & celui absorbé.
[’émission est alors similaire a une diffusion incohérente. Dans les hautes couches
de atmosphére, ce photon a moins de chances d’interagir avec une molécule (car la
densité est faible) et peut donc directement arriver sur le détecteur. Dans le cas non
LTE, le photon absorbé peut provenir de couches profondes de l'atmosphére et étre
diffusé (de fagon incohérente) vers I'observateur. Sur un spectre au limbe & trés haute
altitude, I’émission totale observée contient une composante "diffusée" provenant des
couches plus profondes.

Pour chaque sélection de spectres enregistrés au limbe, j’effectue une sélection de

spectres enregistrés au nadir & une latitude comparable afin de sonder des niveaux plus
bas que ceux sondés par les spectres au limbe.

54



CHAPITRE 5
Profils de température inversés :

résultats
Sommaire

5.1 56°S,13°Set56°N . .. ... ... .. ... 55
5.1.1 Les sélections de spectres . . . . . . ... .. ... ... ... 55

5.1.2 Modélisation du continuum et détermination de la correction
en altitude . . . .. ... ... . 06
51.3 Leskernels . . . ... . . . ... ... ... ... 57
5.1.4 Profils de température inversés . . . . . ... ... ... ... 61
5.2 B82°N et 83°N . . . . . . . . . e 63
5.2.1 Les sélections des spectres au limbe . . . . . . ... ... ... 63
5.2.2 Inversion des profils thermiques . . . . . . . . ... ... ... 64
52.3 Résultats . . . . . . .. ... 66

Dans cette Section, je vais présenter mon travail portant sur les inversions des profils
de température a 56°S, 13°S, 56°N, 82°N et 83°N. Nous détaillerons dans un premier
temps, I'analyse des données a 56°S, 13°S et 56°N, car elles prennent en compte a la
fois des données au limbe et au nadir, puis celles & 82 et 83°N effectuées a partir de
spectres au limbe uniquement.

5.1 56°S, 13°S et 56°N

5.1.1 Les sélections de spectres

Les inversions que nous allons détailler dans cette section utilisent des données
acquises a 56°S, 13°S et 56°N durant les survols T15 (2 juillet 2006), Tb (13
décembre 2004) et T10 (15 janvier 2006) respectivement. La Table 5.1 résume les
caractéristiques de ces sélections. Pour ces trois latitudes, nous avons utilis¢é un
nombre comparable de spectres moyennés au limbe dont les lignes de visée sont com-
prises entre ~ 200 km et 500 km, ainsi qu’un spectre moyenné au nadir dans chaque cas.
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56 Profils de température inversés : résultats

Sélections des spectres moyennés au limbe

survol lat. long. résol. altitude nombre de
vert. (km) (km) spectres moyennés
T15 56°S  280°E ~35 194, 227, 252, 286, 327, 57, 57, 47, 69, 37,
368, 410, 451, 491 34,36,34,35
TB 13°S  260°E ~30 205, 240, 276, 312, 26, 27, 26, 27,
348, 384, 420, 456 26, 27, 26, 27
T10 56°N  67°E ~33 186, 219, 255, 291,327, 42, 48, 50, 49, 22,
365, 404,442,481,519 22 ,22,22,22 22
Sélections des spectres moyennés au nadir
survol lat. long. angle altitude nombre de
d’émission (km) spectres moyennés
T15 54°S  143°E 55° - 203
Tb 9°S 29°E 36° - 80
T10 55°N 140°E 55° - 12

TAB. 5.1: Caractéristiques des spectres moyennés au limbe et au nadir utilisés pour les
inversions des profils de température a 56°S, 13°S et 56°N. Pour les observations au limbe et
au nadir, les latitudes, longitudes et le numéro de survol sont indiquées. Pour les spectres au limbe, la
résolution verticale, le nombre de spectres moyennés et les altitudes correspondantes sont indiquées.
Pour les nadir, sont donnés les angles d’émission et le nombre de spectres moyennés pour chaque
sélection. Ces spectres sont tous issus de la version 2.0.1 de la base de données de CIRS.

5.1.2 Modélisation du continuum et détermination de la correction en altitude

La premiére étape de l'inversion consiste en la modélisation du continuum entre les
multiplets de la bande v, de CHy4. Pour cela, j’effectue plusieurs calculs directs avec des
opacités intégrées d’aérosols différentes. Je compare ensuite les spectres synthétiques
obtenus avec les spectres observés et je conserve ’opacité qui me permet de reproduire
au mieux le continuum. Ce travail est réalisé pour chaque inversion.

Comme cela a été indiqué dans la Section 4.2, un profil thermique doit étre donné
en entrée de ’algorithme. Ce profil initial est le profil thermique obtenu in situ par
I'instrument Huygens/HASI & 10°S (voir Fig. 1.4, Partie I). Les altitudes de visée de
chaque spectre moyenné (issues de la base de données de CIRS) sont données en entrée
de l'inversion. Cependant ces altitudes ne sont pas forcément les niveaux réellement
pointés du fait de ’erreur de pointage de CIRS qui peut atteindre 2 mrad (ce qui
correspondrait & 270 km en projection sur I’atmosphére lorsque la sonde est située a
100 000 km de Titan, Flasar et al., 2004). Ce décalage en altitude des spectres au limbe,
qui doit étre pris en compte dans l'inversion des données, est le méme d’un spectre a
I’autre puisque leur positions relatives sont fixes.

Il faut de plus noter un autre point important : méme si ’erreur de pointage est
nulle, il peut étre nécessaire d’appliquer une correction en altitude. En effet, la grille
en altitude dans le code d’inversion est déterminée a partir de 1’équilibre hydrosta-
tique, et est donc fortement dépendante du profil de température. Or, sous un certain
niveau, celui-ci n’est pas contraint par les observations et des profils de température
différents correspondent donc a des grilles de pression différentes, et donc des grilles
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5.1 56°S, 1585 et 56°N 57

d’altitude différentes. En conséquence, différents profils de température qui modélisent
correctement les spectres observés, peuvent générer ou non un décalage en altitude par
rapport aux altitudes des lignes de visée. Comme le profil de température en entrée
peut différer du profil réel de Titan, la grille d’altitude que nous calculons a partir de
I’équilibre hydrostatique dans le code ne correspond pas forcément a la grille d’altitude
géométrique utilisée pour les observations.

Le décalage en altitude a appliquer en entrée du code constitue donc un parameétre
libre de I'inversion qu’il faut déterminer. Les altitudes indiquées dans la base de données
de CIRS ne permettent pas toujours de reproduire les spectres observés, méme lorsque
le profil thermique solution a bien convergé. Le décalage en altitude & appliquer peut
étre déterminé a partir des spectres au limbe les plus bas (a haute altitude le rapport
signal-a-bruit devient mauvais) car les intensités relatives des branches P (ou R) et Q,
ainsi que la forme de la branche Q, sont trés sensibles a I’altitude de visée. En effet, la
branche Q) est plus rapidement saturée que la branche P pour les pressions élevées.

Dans la pratique, j'effectue plusieurs inversions avec des décalages différents (le
décalage est appliqué simultanément a tous les spectres au limbe moyennés) afin de
voir lequel permet de reproduire au mieux les spectres observés. Je compare ainsi les
différents résidus rms obtenus et sélectionne le décalage correspondant aux valeurs de
rms minimales.

La Fig. 5.1 donne I'exemple des effets de 3 décalages sur la forme des spectres au
limbe calculés a 13°S. Ces décalages valent +15 km, +30 km et +45 km par rapport aux
altitudes nominales des lignes de visée. Cette figure illustre la sensibilité de 'intensité
des spectres a ce décalage en altitude, en particulier, les intensités relatives des branches
P et Q sont fortement affectées par la valeur de ce décalage.

A 13°S, nous trouvons qu’un décalage de +30 km par rapport aux données permet de
reproduire les spectres observés. A 56°S, il n’y a pas besoin d’appliquer de décalage, et a
56°N, il vaut -25 km par rapport aux altitudes nominales de la Table 5.1. L’incertitude
sur ces décalages vaut + 7 km (a 1-0).

La Fig. 5.2 montre les modélisations des spectres au nadir et quelques limbes a 56°S
(a), 13°S (b) et 56°N (c).

5.1.3 Les kernels

Les niveaux sondés par chaque limbe sont déterminés a partir des kernels calculés a
1230 cm™! (branche P de faible intensité), 1253.75 cm™! (branche P de forte intensité)
et a 1305.75 cm™! (branche Q). La Fig. 5.3 montre les kernels correspondant aux
émissions des 3 latitudes.

On peut remarquer que les kernels correspondant aux émissions nadir de la branche
Q (& gauche en rouge) ne sondent jamais sous le niveau 0.7 mbar (donné par la largeur
a mi-hauteur). Les kernels des émissions au limbe avec les lignes de visée les plus basses
(représentés en violet, bleu et vert) sont larges car les émissions correspondantes sont
optiquement épaisses. Ces kernels ne sondent pas a 'altitude de la ligne de visée, mais
au-dessus car le niveau ou 7 ~ 1 est situé en avant du point tangent (voir la Fig. 5.4),
i.e. dans des couches plus élevées que celle du point tangent. Ces kernels correspondent,
a des émissions de la branche QQ optiquement épaisses. Pour les lignes de visées a plus
haute altitude, les émissions deviennent optiquement minces !, les kernels sont alors

ILorsque les kernels sont trés piqués, nous utilisons le terme "optiquement mince" bien qu’une
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Fi1G. 5.1: Effet du décalage en altitude sur les spectres synthétiques au limbe de la bande
vy de CHy a 13°S correspondant a +15 km, +30 km et +45 km par rapport auz altitudes nominales
des lignes de visée qui sont indiquées pour chaque spectre. Le décalage permettant de reproduire au
mieuz les spectres observés vaut +30 km. La comparaison des spectres synthétiques et des spectres
observés avec ce décalage sont montrés par la Fig. 5.2 (b).

beaucoup plus piqués et leur maxima sont situés aux niveaux des altitudes de visée des
observations au limbe.

Les altitudes plus basses sont sondées par les émissions des multiplets de la branche
P qui possédent des intensités d’autant moins élevées que les multiplets sont éloignés
en fréquence de la branche Q (car les niveaux d’énergie sont d’autant moins peuplés).
Pour les multiplets optiquement minces, les intensités & 1230 et 1253.75 cm~! sondent
les mémes altitudes.

A 56°S (a) et 13°S (b), les intensités des spectres au limbe & ces deux nombres
d’onde sont toutes optiquement minces (kernels trés piqués). En revanche, concernant
les observations au nadir, les kernels calculés pour ces deux fréquences ne sondent pas
les mémes niveaux. Les kernels calculés 4 1230 em™! (pointillés) sondent les niveaux
jusqu’a ~ 8 mbar (donné par la largeur & mi-hauteur) avec un maximum de contribution
vers 2 mbar, tandis que ceux calculés a 1253.75 cm ™! (traits pleins) sondent environ
entre 0.2 et 3 mbar avec un maximum vers 0.9 mbar.

A 56°N, les kernels correspondant aux émissions de la branche @ (limbe et nadir)
sondent des niveaux comparables & ceux sondés a 56°S et 13°S. Or les émissions a 1230
et 1253.75 cm™!, dans la branche P, au nadir et par les limbes les plus bas, supposés
sonder des altitudes plus basses que celles sondées par la branche ), ne proviennent pas
de niveaux plus profonds que 1.5 mbar (161 km). Les signatures spectrales a ces deux
fréquences sont donc émises a une altitude plus élevée a 56°N qu’a 13°S et 56°S comme

légére contribution plus optiquement épaisse existe. En effet, le maximum de contribution provient de
I’altitude du point tangent, mais les couches supérieures qui peuvent étre plus chaudes ne sont pas
totalement transparentes, ce qui explique ’élargissement de ces kernels au-dessus du point tangent.

58



5.1 56°S, 1585 et 56°N 59

(107 Wem™ sr''/em™)

Intensity (107 W cm™ sr™'/cm™)

sl b 1T ST i b |

. .
1270 1280 1290 1300 1310 1270 1280 1290 1300 1310
Wavenumber (cm™) Wavenumber (cm™)

©,

Intensity (107 W cm™ sr™'/cm™)

1270 1280 1280 1300 1310
Wavenumber (cm™)

Fi1G. 5.2: Modélisations des spectres de la vy de CH, a 56°S (a), 13°S (b) et 56°N (c)
entre 1270 et 1815 ecm~1. Les spectres observés sont représentés en tirets et les spectres calculés en
traits pleins gris. Les altitudes indiquées tiennent compte de la correction en altitude. Les profils de
température inversés correspondent a la meilleure reproduction (auw sens des moindres carrés) du jeu

complet de spectres au limbe et au nadir pour chaque latitude. Les barres d’erreur indiquent les niveauz
+ 1-0.

le schématise la Fig. 5.4. Ceci est di au fait que la température stratosphérique est
bien plus froide a 56°N, qu’a 56°S et 13°S (voir Section 5.1.4). Dans ce cas, I’émission
thermique de la basse stratosphére provient d’un niveau plus élevé, ou la température
est comparable a celle de la basse stratosphére des profils thermiques de I’hémisphére

29



60 Profils de température inversés : résultats

(o)
0.001 JF ' ' E
494 km 4 NN ST——o 494 km -
i 0 ~ ]
452 km AN 452 km 3
= T So _ E
0.01 410 km — W 410 km —
— ] D |

5 368 km S 368 km
£ 326 km 1 b N 226 km 3
PO ) 274 ki an 7

m X =

£ B F DN AN SSS ]
@ (nadiy 1 E < 235 km ]
o ERS 206 km 3
a 1 3 E 197 km 3

h + 170 km |
10E 1306 cm” 3 -7 1254 cm™ 3
L | - ---1230 cm™ |
1 1 1 1
0.0 0.5 1.0 0.0 0.5 1.0
56°S Normalized kernels 56°S Normalized kernels
(b)
0.001 ' ' 4F ' ' 3
489 km ] 489 km ]
449 km ] 449 km 3
0.01 418 km 3 418 km _3
— L 377 km | 377 km |

-

8 i h ]
E ok N 3

o 274 km | 274 km |
5 244 km ] ]
g (nodir) ] 234 km E
a 1 3 188 km 3

| )y 162 km

r ] - ’ (nadir) 7

10E 1306 cm™ 3 1254 cm” 3
L | ---1305 cm™ |

1 1 1 1
0.0 0.5 1.0 0.0 0.5 1.0
15°S normalized kernels 15°S normalized kernels
(c)

0.001 ' ' 3 E
= ] |
5 i i
r ] ]
o ] |
> - B
[ 4 4
w 4 4
< E E
& 3 3

10E 1306 cm™ 3 E
n 1k ---1230 cm™
1 1 1 1
0.0 0.5 1.0 0.0 0.5 1.0
56°N normalized kernels 56°N normalized kernels

FiG. 5.3: Kernels calculés a 1230, 1253.75 et 1305.75 cm ™! correspondant aux spectres
observés a 56°S (a), 13°S (b) et 56°N (c). Les traits pleins rouges représentent les kernels
correspondant auxr émissions nadir, les autres traits pleins représentent ceuzr des émissions au limbe
(les couleur permettant de les différencier a basse altitude) calculés 6 1305.75 em™' (a gauche) et
1253.75 em™! (4 droite). Enfin les tirets représentent les kernels calculés a 1230 cm™!. Les altitudes
sont données dans chaque cas auzr niveaur des mazrima des kernels.
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F1G. 5.4: Schématisation d’une observation au limbe optiquement épaisse. Le niveau 7 ~ 1
n’est pas situé au niveau du point tangent, mais en avant de celui-ci, laltitude sondée n’est pas celle
de la ligne de visée, mais une altitude plus élevée.

5.1.4 Profils de température inversés

Les profils de température inversés a 56°S, 13°S et 56°N sont représentés sur la
Fig. 5.5 en noir, rouge et bleu respectivement. Les zones ou les profils de tempéra-
ture ne sont pas contraints par les spectres observés sont représentées en pointillés,
le profil thermique solution converge alors vers le profil thermique initial en entrée de
I’algorithme. Les barres d’erreur & 1-0 sont données au niveau des maxima des kernels.
Celles-ci prennent en compte l'incertitude liée au bruit et celle liée a la correction en
altitude (qui vaut 4 7 km). Ces deux erreurs sont sommées quadratiquement telle que :

_ 2 2
or = \/O-Tshift + O-Tbruit (5'1)

ou o7, est I'erreur sur le profil thermique causée par I'incertitude de la correction en
altitude. Nous la déterminons en inversant les profils thermiques en ajoutant + 7 km
aux altitudes en entrée de I'inversion. Les écarts entre le profil thermique solution et ces
deux nouveaux profils inversés avec une correction de +7 km en altitude nous donne
OT,is.- Lies barres d’erreur théoriques dues au bruit sont calculées par I'algorithme
d’inversion a partir des matrices de corrélation (voir Eq. 4.11). Cependant, les écarts
rms entre les spectres calculés et observés sont toujours plus élevées que la valeur du
NESR (Noise Equivalent Spectral Radiance). Si le modéle était parfait, 'écart entre
les spectres observés et calculés lorsque la solution a convergé serait dii uniquement au
bruit et le résidu rms devrait étre du méme ordre que le NESR. Le fait d’avoir un résidu
rms toujours supérieur au NESR (souvent de 'ordre d’un facteur 2) signifie que soit
le NESR des spectres de Titan est sous-évalué (bruit plus élevé qu’attendu), soit les
incertitudes du modeéle sont plus élevées que le niveau de bruit. Dans tous les cas, nous
avons donc choisi de considérer que I’écart rms constituait un meilleur indicateur du
niveau d’incertitude et nous multiplions systématiquement ’erreur sur la température
en sortie de 'algorithme (qui ne tient compte que de la valeur du NESR)) par le facteur
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Fi1G. 5.5: Profils verticaux de température inversés a 56°S (noir), 13°S (rouge) et 56°N
(bleu). Les parties en pointillés représentent les zones ot les profils de température ne sont pas
contraints par les observations. L’échelle de hauteur & droite fait référence au profil de température a
158°S. Les barres d’erreur sont données au niveau des mazima des kernels.

rms/NESR.

Nous ne tenons pas compte des incertitudes sur I'abondance du méthane (1.41 +
0.07 %) qui sont trés faibles et dont 'effet sur le profil de température inversé est
largement inclus dans les barres d’erreur.

Les trois profils de température inversés présentent tous une stratopause trés mar-
quée. Le premier travail de ma thése a été ’analyse de la premiére version des spectres
au limbe enregistrés & 13°S pour en déterminer le profil de température. Ce premier
profil thermique inversé nous a permis de mettre pour la premiére fois en évidence,
'existence d’une stratopause (Flasar et al., 2005, voir annexe C). La nouvelle version
de ce profil thermique présentée sur la Fig. 5.5 différe 1égérement de la premiére version
car nous utilisons ici une abondance de CH, égale a 1.4 % alors que nous avions utilisé
1.6 % pour la premiére version de 'inversion. De plus les données ont été réétalonnées
plusieurs fois par ’équipe CIRS, ce qui peut engendrer de légéres modifications des
intensités spectrales.

En comparant ces trois profils thermiques, nous pouvons noter que la température
stratosphérique ne semble pas varier entre 56°S et 13°S. En revanche, & 56°N, la tem-
pérature diminue fortement et 1’écart entre 56°N et 13°S & 1 mbar atteint presque 25
K. Ce phénoméne s’explique directement par la diminution d’ensoleillement & haute
latitude nord, moins de rayonnement est absorbé par les aérosols et le méthane, ce qui
entraine une diminution du chauffage de la stratosphére.

La stratopause a 56°S et 13°S est située & un niveau comparable (vers 0.1 mbar,
~ 300 km), alors qu’a 56°N, elle est située a 0.018 mbar (366 km). Cette différence
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lat. long. résol. altitude nombre de
vert. (km) (km) spectres moyennés
T3 82°N &3°F ~ 50 172, 205, 255, 310, 365, 420, 462, 501 29, 29, 45, 39, 44, 37, 49, 70
T4 83°N  139°E ~ 10 159, 177, 201, 219, 238, 260, 281, 207 13, 11, 10, 9,10, 12, 10, 6

TAB. 5.2: Caractéristiques des spectres moyennés au limbe utilisés pour les inversions
des profils de température a 82°N et 83°N. La latitude, la longitude, la résolution verticale, les
altitudes moyennées des lignes de visée et le nombre de spectres moyennés sont indiqués. Les spectres
du survol T3 sont issus de la versions 2.0.1 de la base de données, tandis que ceuzr & 83° N sont issus
de la version 2.0 (la version 2.0.1 ne présente pas de modifications pour ce survol).

s’explique par des phénomeénes liés a la dynamique qui apparaissent a haute latitude
nord (voir Section 6).

5.2 82°N et 83°N

5.2.1 Les sélections des spectres au limbe

Les inversions des profils thermiques a 82°N et 83°N ont été effectuées a partir de
spectres au limbe uniquement. Les caractéristiques de ces spectres sont données dans
la Table 5.2

Les spectres enregistrés lors du survol T3 proviennent du méme type de séquence
que ceux analysés aux moyennes latitudes (séquence MIRLMBINT), ceux acquis lors
du survol T4 proviennent d’un autre type de séquence qui privilégie les observations du
FP1. Comme ce plan focal posséde un champ de vue de 3.9 mrad, les acquisitions ont
lieu & des distances comprises entre 25 000 & 40 000 km de Titan (résolution verticale
sur ’atmosphére de 1'ordre de 100 km), ce qui correspond a une résolution verticale de
I’ordre de 10 km pour les FP3 et FP4 qui acquiérent les données en méme temps que
le FP1. Cependant, les lignes de visée de ces données ne dépassent pas ’altitude 300
km. Concernant les spectres au limbe enregistrés pendant le survol T3, leur résolution
verticale est de 'ordre de 50 km et les lignes de visée pointent au-dela de 500 km (nous
ne prenons en compte que les spectres jusqu’a 500 km en raison des effets non LTE
qui apparaissent a plus haute altitude). J'ai sélectionné les spectres acquis pendant
le survol T4 en raison de leur bonne résolution spatiale, afin d’inverser un profil de
température qui me servira pour les inversions des profils d’abondance des 2 isotopes
de HCN (voir Partie IV). Ces deux isotopes possédent des émissions de faible intensité
et sont noyés dans le bruit au-dela de 300 km, la sélection a T4 est donc intéressante
dans ce cas, en revanche, elle n’est pas trés étendue en altitude, et il ne sera pas possible
a partir de ces spectres de contraindre la température dans la région de la stratopause.

Les spectres enregistrés pendant T3 sont répartis de fagon homogéne en altitude,
j’ai donc choisi de les moyenner par tranches de 40 km d’altitude, ce qui correspond
a des moyennes de 29 a 70 spectres. Pour ce qui est des spectres enregistrés pendant
T4, j’ai effectué des moyennes par tranches de 20 km, qui incluent chacune environ une
dizaine de spectres. Les altitudes nominales de chaque spectre moyenné sont données
dans la Table 5.2.

Nous n’avons pas utilisé de spectres au nadir car il n’y avait pas de données acquises
avec cette géométrie au-dessus de 75°N. Ceci est relativement proche de 83°N, mais
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6/ Profils de température inversés : résultats

a ces trés hautes latitudes (au-dela de 50°N), les variations latitudinales de tempéra-
ture sont significatives sur un intervalle de 5° (voir Achterberg et al. 2007). De plus,
au début de la mission, les orbites de la sonde Cassini étaient trés proches du plan
équatorial, les angles d’émission aux hautes latitudes étaient alors trés élevés, de telle
sorte que ces observations ne sondent pas des niveaux plus bas que ceux sondés par
les spectres au limbe. Les orbites de la sonde sont actuellement (2007) plus inclinées,
ce qui permet de réduire la valeur de ’angle d’émission des observations nadir a haute
latitude. Cependant, méme avec un angle d’émission faible, il semble que ’émission au
nadir ne provienne pas d’un niveau beaucoup plus profond que 1 ou 2 mbar & cause
des trés faibles températures stratosphériques vers 80°N (voir ci-dessous).

5.2.2 Inversion des profils thermiques

Pour les inversions des profils thermiques a ces deux latitudes, j’ai procédé
exactement de la méme maniére que pour ceux a 56°S, 13°S et 56°N. Dans un premier
temps, j’ai modélisé ’émission du continuum. J’ai également déterminé la correction
en altitude & appliquer aux spectres pour les deux latitudes. A 82°N (T3), j’applique
un décalage de -5 km par rapport aux altitudes indiquées dans la base de données de
CIRS. A 83°N (T4), ce décalage vaut +5 km. L’incertitude sur cette correction en
altitude vaut 4+ 7 km.

La Fig. 5.6 montre la comparaison entre les spectres observés (tirets noirs) et les
spectres calculés (traits pleins gris) a 82°N (a) et 83°N (b). Nous pouvons remarquer
que le spectre a 495 km a 82°N présente un trés bon rapport signal-a-bruit, ce qui
n’était pas le cas a 56°S, 13°S et 56°N. Ceci s’explique par le fait que la température de
la mésospheére a 82°N est bien supérieure a celle a plus basse latitude (voir ci-dessous).
Méme si la densité atmosphérique devient faible (moins de molécules contribuent a
’émission du rayonnement), I’émission thermique de CHy est encore importante du
fait de la température élevée.

La Fig. 5.6 (c) présente les kernels des émissions a 1230 ¢cm™! (branche P) et
1305.75 ¢cm™! (branche Q) correspondants aux spectres a 82°N. Les spectres au
limbe sondent entre 0.9 mbar (170 km) et (0.002 mbar) 490 km. Ceux a 83°N
présentent les mémes caractéristiques excepté que la borne supérieure des altitudes
differe (puisqu’il n’y a pas de spectres au-dessus de 300 km). Ils sondent entre 0.9
mbar et 0.05 mbar (300 km). La forme des kernels nous montre que la branche
Q est optiquement épaisse pour les 2 limbes les plus profonds qui sondent a 283
km, alors que leurs lignes de visée valent 172 et 205 km. Les emissions a 1230
cm~! ne sont pas complétement optiquement minces du fait de leur forme rela-
tivement large, cependant, les kernels possédent tout de méme des maxima (171,
209, 251 km) qui sondent approximativement l’altitude de la ligne de visée. Notons
que si nous rajoutons a l'inversion un limbe plus profond que 171 km, la branche
P devient alors optiquement épaisse et le niveau le plus bas sondé reste situé a ~1 mbar.

En-dessous de 170 km, les branches P, Q et R sont optiquement épaisses. En consé-
quence, pour des lignes de visée plus basses, la région du maximum d’information
(maximum de la fonction de contribution) n’est pas localisée au niveau du point tan-
gent, mais plus proche de la sonde le long de la ligne de visée, et donc a plus haute
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Fi1G. 5.6: En haut : Comparaison entre les spectres observés et calculés a 82°N (a) et
83°N (b). Les spectres observés sont représentés en tirets noirs et les spectres calculés en traits pleins
gris. Les barres d’erreur sont données & + 1-0. En bas : Kernels correspondant aux émissions
a 1305.75 cm~! (a gauche) et 1230 cm™! (a droite) a 82°N. Les altitudes sont données au
niveau des mazimas des kernels. A 1305.75 em™1, les kernels correpondant auz limbes les plus bas (en
rouge et vert) sont optiquement épais et quasi superposés, leur mazima sont situés a 268 km. Tandis
que ces kernels a 1230 cm™' correspondent o des émissions optiquement minces et sondent chacun
approzimativement les altitudes correspondantes des points tangents.

altitude (voir Fig. 5.4). Or comme ces observations ont été enregistrées lorsque la
sonde avait une orbite proche du plan équatorial, la ligne de visée de chaque limbe a
trés haute latitude nord intercepte toute une gamme de latitudes de I’hémisphére nord.
Ainsi, les limbes optiquement épais acquis a 82°N sondent en fait des latitudes plus
basses, jusqu’a 65°N (voir ci-dessous).
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Ce probléme ne se pose pas pour les observations a latitudes moyennes car la sonde
étant dans le plan équatorial, les lignes de visée des limbes proches de ’équateur in-
terceptent plusieurs longitudes alors que la latitude varie peu. La température atmo-
sphérique et les abondances présentent de faibles variations longitudinales (Flasar et
al. 2005, Teanby et al. 2006) mais de larges variations latitudinales principalement vers
les hautes latitudes. En conséquence, les températures déduites des émissions optique-
ment épaisses a haute latitude doivent étre interprétées avec précaution car elles ne
proviennent pas de la latitude du point tangent, mais d’une latitude inférieure.

De plus, il est important de noter que méme pour des intervalles spectraux
relativement transparents, il est possible en principe que le maximum d’émission
provienne d’un endroit le long de la ligne de visée qui n’est pas le point tangent.
En effet, la contribution d’'un point donné est essentiellement proportionnelle & la
fonction de Planck et au gradient de transmission (C'F(p) = B(T)dT'r/dlnp) le long
du chemin optique. Comme la fonction de Planck dépend fortement de la température
dans la région spectrale que nous étudions, de forts gradients de température le
long de la ligne de visée peuvent influencer la localisation du maximum d’émission.
Ainsi pour les observations prés du poéle nord qui traversent plusieurs latitudes, les
émissions optiquement minces peuvent, en fait, sonder des latitudes différentes de
celles visées par la géométrie de I'observation. Il ne nous est pas possible d’évaluer
cet effet car nous ne connaissons pas les gradients de température le long du chemin
optique. Achterberg et al. (2007), pour tenir compte de ce phénoméne, ont mis au
point un algorithme d’inversion & 2 dimensions qui prend en compte les gradients de
température latitudinaux pour l'inversion des profils thermiques. Ainsi, leur profils
sont réellement représentatifs de la latitude visée.

5.2.3 Résultats

La Fig. 5.7 montre les profils de température inversés a 82°N (orange) et 83°N
(bleu) avec les barres d’erreur correspondantes. Les parties non contraintes par les
observations sont représentées en pointillés. Ces deux profils thermiques sont en bon
accord.

Notons également que bien que les deux limbes les plus bas présentent une contri-
bution optiquement mince de la branche P, la branche Q est optiquement épaisse et le
profil thermique sous 250 km provient donc de latitudes plus basses que 82°N. Nous al-
lons évaluer ces latitudes sondées. L’équation qui donne la variation en latitude (dans
le cas ou la longitude du point tangent est égale a celle de la sonde) est telle que
cosA(lat) = (R + zyisee) /(R 4 Zsondee), 00t A(lat) est 'angle reliant la latitude de vi-
sée et celle réellement sondée, R est le rayon de Titan, 2z, altitude visée et zsondgee
altitude d’ott provient le maximum de ’émission (voir la Fig. 5.4).

Pour le limbe le plus bas que nous utilisons, dont l'altitude de visée vaut
172 km, les signatures spectrales sont émises a une altitude de 283 km, ce qui cor-
respond a A(lat) = 16°, et ’émission provient alors principalement de la latitude 64°N.

La Section suivante compare les profils thermiques obtenus & moyenne latitude

avec ceux obtenus a haute latitude nord. Nous allons voir comment sont interprétées
les différences observées.
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Fi1G. 5.7: Profil verticaux de température inversés a 82°N (orange) et 83°N (bleu). Les

barres d’erreur sont données au niveau des mazximas des kernels. Les parties en pointillé ne sont pas

contraintes par les observations.
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CHAPITRE 6

Profils de température inversés :
discussion

La Fig. 6.1 regroupe les profils de température a 56°S (noir), 13°S (rouge), 56°N
(bleu) et 82°N (orange), le profil & 83°N n’est pas représenté pour plus de lisibilité.
Notre but en inversant les profils de température est de les utiliser ensuite dans les
inversions les profils d’abondance des molécules traces. Dans 1’équipe CIRS, Rich Ach-
terberg et Barney Conrath se sont chargés d’effectuer une étude systématique des profils
thermiques sur toute la surface de Titan. Leur modéle d’inversion, plus sophistiqué que
le notre, prend en compte les gradients thermiques latitudinaux (voir la section précé-
dente) et qui influent sur les profils inversés a haute latitude. Achterberg et al. (2007)
ont obtenu une carte de la distribution latitudinale de la température entre 10 et 1073
mbar. Celle-ci est reproduite sur la Fig. 6.2 sur laquelle sont superposées les latitudes
de nos inversions.

Si nous nous intéressons au niveau 1 mbar, a 56°S et 13°S, Achterberg et al. (2007)
obtiennent une température quasi constante de I'ordre de 170 K que nous déduisons
également a partir de nos inversions. A 56°N, ils obtiennent une température d’environ
150 K que nous obtenons également. La température semble peu varier a ce niveau
aux latitudes supérieures. Concernant la stratopause, nous la trouvons située vers 0.1
mbar a 56°S et 13°S avec une température de 'ordre de 180 K, alors qu’a 56°N et
82°N, elle est située a des pressions plus faibles (~ 0.02 mbar) pour des températures
de 195 K et 205 K respectivement, ce qui est également en accord avec les résultats de
Achterberg et al. (2007).

Ces variations latitudinales de température sont expliquées par des phénomeénes
dynamiques et radiatifs (Hourdin et al. 2004 ; Crespin et al. 2005). La variation de
la température stratosphérique est liée a la couche principale d’aérosols. Le chauffage
de la stratosphére trouve son origine dans I’absorption du rayonnement solaire par
les aérosols et le méthane. L’hémisphére d’été étant actuellement 1’hémisphére sud,
I’ensoleillement y est le plus important, et le chauffage stratosphérique le plus élevé.
[’altitude de la stratopause est alors déterminée par la limite supérieure de la couche
principale des aérosols. Dans la haute stratosphére et la basse mésosphére, le refroi-
dissement est principalement causé par les aérosols, CHy, CoHy et CoHg, alors que le
refroidissement par les raies rotationnelles de HCN domine dans la mésosphére supé-
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Fi1Gg. 6.1: Profil verticaux de température inversés a 56°S (noir), 13°S (rouge), 56°N
(bleu) et 82°N (orange). Les barres d’erreur sont données au niveau des mazima des kernels.
L’échelle des altitude référe au profil thermique a 13°8S.

rieure lorsque les bandes vibrationnelles des hydrocarbures ne sont plus a 'ETL (Yelle
et al. 1991). Dans I'hémisphére nord, I’ensoleillement diminue et le chauffage de la stra-
tosphére est donc moins efficace. A trés haute latitude, comme par exemple a 82°N,
une partie de la stratosphére se trouve dans la nuit polaire, le chauffage solaire est nul
alors que les aérosols et hydrocarbures refroidissent radiativement I'atmosphére. L’effet
est méme accentué par I’accumulation des aérosols due a la descente d’air au pole nord
(pole d’hiver, voir Partie I, Section 1.3), augmentant ainsi le refroidissement radiatif .

[’augmentation de la température de la stratopause et de la mésosphére vers les
hautes latitudes nord est liée a la descente d’air au pole nord qui entraine une compres-
sion adiabatique des couches supérieures, et donc une augmentation de la température.
A trés haute latitude nord, ’altitude de la stratopause correspond a la zone o le chauf-
fage adiabatique est le plus efficace. Au-dessus, la densité atmosphérique n’est pas assez
élevée pour entrainer une augmentation significative de la température, et en-dessous,
la densité est trop élevée et la compression est moins efficace.

70



71

Titan Composite Nadir + Limb Temperatures
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F1G. 6.2: Carte des températures moyennes déduites des données CIRS par Achterberg
et al. (2007) en utilisant des spectres au limbe et au nadir. Les températures inversées ont été
moyennées sur 5° de latitude. Les contours sont donnés en K. Nous avons superposé a cette carte les
latitudes pour lesquelles nous avons inversés les profils thermiques.
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Troisiéme partie

II1. Inversion des profils d’abondance
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CHAPITRE Y

Algorithme d'inversion et
observations
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Le spectre infrarouge thermique d’une planéte, riche en bandes d’absorption, peut
renseigner efficacement sur la composition de ’atmosphére. L’information disponible
a partir de ces bandes va de la détection de nouveaux composés a la détermination
de la distribution verticale des abondances de ces gaz. La possibilité ou non d’obtenir
ces informations dépend de plusieurs facteurs : le rapport signal-a-bruit des mesures, le
degré de superposition des signatures spectrales des différents constituants, le contraste
des signatures spectrales déterminé par le gradient de température atmosphérique et
la présence d’autres sources d’opacité comme les nuages ou les aérosols.

Les observations au limbe permettent d’obtenir une meilleure résolution verticale et
la longueur du chemin optique dans ’atmosphére constitue un avantage pour extraire
de I'information sur des molécules traces présentant des signatures peu intenses.

Comme pour I'inversion du profil thermique nous utilisons, quand cela est possible,
les deux types de géométrie (limbe et nadir) afin d’extraire le maximum d’information
verticale sur ’abondance des constituants.

Les profils verticaux de température que nous avons obtenus par inversion (voir
Partie II), sont indispensables pour inverser les profils verticaux d’abondance des
molécules traces de I'atmosphére de Titan. Nous nous intéressons ici & CoHy, CoHy,
CyHg, CH3CoH, CsHg, C4Hs, CgHg, HCN, HC3N et CO,. Dans cette partie, nous
allons détailler les inversions des profils d’abondance de ces molécules a 54°S, 15°S,
54°N, 79°N. Dans un premier temps, nous décrirons ’algorithme d’inversion, le modéle
spectroscopique et les observations utilisées. Puis, nous détaillerons les inversions des
différents profils en les comparant aux différentes latitudes. Enfin, nous aborderons les
inversions des profils verticaux d’opacité des aérosols.

Dans la Partie II Section 4.1, nous avons décrit comment, & partir de la solution
de I’équation de transfert de rayonnement appliquée aux géomeétries nadir et limbe, il
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était possible de déduire de I'information sur le profil vertical de température. Les Eq.
4.1 et 4.2 sont également valables pour déduire 'abondance des constituants, nous les
rappellons ici.

Pour une observation au nadir, nous avons :

L1, 0) = By (T, 7)e="/" + / By(T(2))WF(2,v)d (7.1)
0
— _de—7/n — _dlmy 4y issi 3 2
avec WEF(z,u) = —=e = —%7 ol Tr, est la transmission a la fréquence v.

Tr = exp(— fos kqnds) ou n est la densité atmosphérique totale, ¢ ’abondance du
constituant, s la position le long de la ligne de visée et k le coefficient d’absorption.
Pour une observation au limbe, nous avons :

ln(ptang) ln(pt,m)
0 TT2(pt )
I, =— B, (TYW F(lnp,v)dinp = — B(T)— |Tr — —="921 ]
/ (T)W F(Inp, v)dinp / ( )3lnp r Tr np

(7.2)

Ol Prang €st la pression au point tangent. En infrarouge thermique moyen et lointain,
B, (T) dépend fortement de la température. La transmission 7'r, dépend principalement
de la quantité d’absorbant le long de la ligne de visée et faiblement de la température.
Nous connaissons maintenant la distribution verticale de la température (et donc
B,(T)), et a partir des spectres observés, il est donc possible de remonter a ’abondance
des constituants (incluse dans le terme de transmission 7'r), & partir des mesures de

I,

7.1 Algorithme d’'inversion des profils d’abondance

Pour déduire les profils d’abondance nous utilisons un algorithme d’inversion basé
sur la méthode d’inversion linéaire contrainte. Celui-ci, écrit par Bruno Bézard en
fortran 77, suit la méthode d’inversion décrite par Conrath et al. (1998) et Ignatiev et
al. (1999) et est basé sur les mémes principes que ceux de 'inversion de la température,
ou dans ce cas, la température est remplacée par le logarithme de I'abondance.

L’équation 4 de la Partie II devient :

Al
olng;

j=1 J

Alng; (7.3)

ou 7 représente l'indice sur les fréquences et j celui sur les niveaux atmosphériques. Les

algorithmes d’inversion des abondances utilisent généralement le In(g;), plutot que g;

pour éviter de converger éventuellement vers des valeurs négatives et parce que ’abon-

dance peut varier de plusieurs ordres de grandeur le long d’'un méme profil vertical.
La matrice des kernels prend alors la forme

0l
~ dlng;

(7.4)

ij
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7.1 Algorithme d’inversion des profils d’abondance 77

et
Al = KAlng (7.5)

Pour inverser I’abondance d’une molécule, nous avons
Ing, = Ingy + aSKTC AT (7.6)

ol qg est 'abondance en entrée et g; est I’abondance en sortie de la premiére itération.
Plusieurs itérations sont nécessaires avec en entrée, le profil d’abondance obtenu en
sortie de l'itération précédente, pour assurer une bonne convergence de la solution. S est
définie exactement de la méme maniére que dans la partie IL: S;; = exp[—(2z;—2;)?/2L?]
est la matrice de corrélation avec le paramétre L, exprimé en échelles de hauteur, qui
controle le lissage vertical du profil inversé. Cette matrice gaussienne permet de filtrer
la solution In(q;) verticalement, i.e. 'abondance inversée dans chaque couche j est
corrélée avec les abondances des autres couches sur une distance qui vaut L échelles de
hauteur.

La matrice C' a la méme forme que celle de I'inversion de la température, et est
donnée ci-dessous.

L’algorithme peut prendre en compte simultanément plusieurs spectres au limbe et
un spectre au nadir. Il peut inverser simultanément les profils verticaux de 3 absorbants.
En notant a, b et ¢, ces absorbants, In(q) de ’'absorbant a est donné par I’équation (avec
des équations similaires qui s’appliquent pour les absorbants b et c) :

INgni1 = Ing, + aS,K'C AT (7.7)

ou 'indice n > 0 fait référence au numéro de l'itération, avec qq le profil initial, q;, le
profil en sortie de I'itération 1, etc. La matrice C' est la méme pour les trois absorbants
et vaut :

C = aK,S.K! + BKySyK] +vK.S.K' + E (7.8)

Les parameétres «, 3, v sont des scalaires qui controlent I'écart entre les profils d’abon-
dance inversés et leurs profils initiaux respectifs. Plus ces scalaires sont petits et moins
les profils inversés ont la possibilité de s’éloigner de leur profils initiaux.

Comme pour l'inversion du profil thermique, il faut effectuer plusieurs itérations
avant que les profils verticaux des absorbants aient convergé, trois a quatre itérations
suffisent généralement. Le profil vertical d’abondance est simplement obtenu par ’ex-
ponentiation de Ingy ot N est le nombre total d’itérations.

Dans la pratique, I'un des absorbants est toujours la brume d’aérosols, contraint
dans l'algorithme par les points spectraux dans le continuum entre les bandes ou
raies moléculaires. Il est alors important de choisir les gammes spectrales relativement
étroites afin de ne pas avoir les émissions de plus de deux molécules dans la méme
gamme spectrale.

Au cours de ma thése, j'ai ajouté dans ’algorithme d’inversion le calcul des barres
d’erreur sur les profils d’abondance causées par le bruit spectral. Comme pour le calcul
des barres d’erreur sur les profils thermiques, nous nous sommes inspirés de Conrath
et al. (1998) et l'erreur sur le logarithme de ’abondance de ’absorbant a vaut :

Oing,(4) = | _(Ray,)?Ei (7.9)

i
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78 Algorithme d’inversion et observations

avec R, = S,K] C~" ou la matrice C' est définie par 'équation 7.8. Les équations sont
similaires pour les absorbants b et c.

7.2 Modeéle atmosphérique et spectroscopique

Pour que le code puisse calculer des spectres comparables aux spectres observés,
il faut qu’il tienne compte des paramétres physiques de I'atmosphére de Titan et des
raies spectrales des molécules apparaissant sur le spectre. Le modéle atmosphérique
utilisé ici est basiquement le méme que celui utilisé pour l'inversion du profil de
température (voir Partie IT). La seule différence réside dans le profil de température
qui est maintenant celui que nous avons inversé & partir de la bande v, de CHy
présente dans le FP4. De plus, comme le FP3 posséde beaucoup plus de signatures
de molécules que le FP4, il faut inclure les profils verticaux d’abondance d’un certain
nombre d’absorbants qui varie suivant la gamme spectrale utilisée.

Dans lintervalle spectral du FP3 (entre 600 et 1100 cm™'), nous considérons les
opacités des raies de CoHs, CoHy, CoHg, C3Hg, CH3CsH, C4Hy, CgHg, HCN, HC3N
et COs. Les parameétres spectroscopiques de ces molécules sont issus de la banque
de données GEISA 2003 (Jacquinet-Husson et al. 2005) a Pexception de HCN, C4Hs,,
CH3CQH, CGH(;, CQH6 et HC3N

Pour HCN, nous utilisons le fichier spectroscopique plus complet de HITRAN 2004
(Rothman et al. 2005), qui inclue les isotopes H'3CN et HC'®N et une mise a jour des
intensités des raies (typiquement 15 % plus élevées que dans GEISA 2003). Les fichiers
spectroscopiques utilisés pour C4H,, CH3CsH, et CgHg sont détaillés dans Vinatier
et al. (2007). Concernant le CoHg, nous utilisons un fichier spectral différent de celui
utilisé par Vinatier et al. (2007). Ce nouveau fichier a été fourni par Vander Auwera
(2007) a I’équipe CIRS. Cette nouvelle liste de raies inclue les raies de la bande 3,
centrée & 791 cm™!, de la bande vy & 821 cm™! et de deux bandes chaudes associées
(vo+ug-vy et vg+2v4-21y), ce qui améliore grandement la modélisation des spectres
observés. Pour le HC3N, nous utilisons maintenant le fichier spectroscopique qui nous
a été fourni par Antoine Jolly et Yves Bénilan (Jolly et al., 2007) du Laboratoire Inter-
Universitaire des Systémes Atmosphériques, qui nous permet d’améliorer de facon treés
nette la modélisation de la bande 5 avec une bande chaude qui se superpose a l’aile de
la branche Q aux grands nombres d’onde et qui n’est pas prise en compte dans GEISA
2003 et HITRAN 2004.

7.3 Observations utilisées

Les observations que j’ai utilisées ont été acquises par le FP3 en méme temps
que celles enregistrées par le FP4 (voir Partie II, tous les plans focaux acquiérent des
données simultanément). Ces spectres ont une résolution spectrale de 0.5 cm™!. Les
latitudes des spectres acquis par le FP3 et le FP4 différent légérement, et il en est
de méme pour les altitudes des spectres au limbe. La Table 7.1 liste les observations
utilisées.

Les profils d’abondance aux trois latitudes moyennes ont été inversés a partir de
spectres au nadir et au limbe, alors que ceux a 79°N l'ont été a partir de spectres au
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Sélections des spectres du FP3 moyennés au limbe

survol lat. long. résol. altitude nombre de
vert. (km) (km) spectres moyennés
T15 54°S  280°E ~ 35 km 194, 227, 252, 286, 327, 57, 57, 47, 69, 37
368, 409, 450, 491 34, 36, 34, 35
Tb 15°S  260°E ~ 30 km 212, 248, 284, 321, 26, 27, 26, 28,
355, 391, 427, 463 26, 27, 26, 27
T10 54°N  66°E ~ 33km 219, 255, 291, 327, 365, 48, 50, 49, 22, 22,
404, 442, 481, 519 22, 22, 22, 22
T3 79°N  80°E ~ 50 km 171, 205, 254, 310, 29, 29, 45, 40,
365, 421, 462, 501 46, 37,49, 71
Sélections des spectres du FP3 moyennés au nadir
survol lat. long. angle altitude nombre de
d’émission (km) spectres moyennés
T15 55°S  122°E 56° - 82
Tb 12°S 22°E 37° - 74
T10 55°N  114°E 55° - 14

TAB. 7.1: Caractéristiques des spectres enregistrés par le FP3 moyennés au limbe et
au nadir utilisés pour les inversions des profils d’abondance a 54°S, 15°S, 54°N et 79°N.
La résolution spectrale vaut 0.5 cm™!. Ces spectres sont tous issus de la version 2.0.1 de la base de
données de CIRS.

limbe uniquement. Les altitudes données dans la Table 7.1 sont les altitudes nominales
correspondant a la base de données de CIRS. Or pour inverser les profils d’abondance,
j’ai appliqué une correction en altitude que j'ai déterminée a partir de I’émission de la
vy de CHy (voir Partie II, Section 5.1.2). Ces corrections valent +30 km a 13°S, 0 km
a 54°S, -25 km a 54°N et -5 km a 79°N. J’applique les mémes valeurs de décalage pour
les FP3 car cette correction prend a la fois en compte les erreurs de pointage (égales
pour les plans focaux FP4 et FP3) et le fait que la grille en altitude, déterminée
a partir de ’équilibre hydrostatique, dépende du profil de température a basse altitude.

La Fig. 7.1 montre un spectre enregistré par le FP3 de CIRS & 54°S avec une visée
au limbe & 200 km. On y voit trés nettement les émissions dues aux bandes de CoHs,
CoHy, CoHg, CH3CoH, C3Hg, C4Hy, CgHg, HCN, HC3N et CO,.

Dans les Sections suivantes, nous allons détailler les résultats concernant les profils
d’abondance pour toutes le molécules citées ci-dessus a 54°S, 15°S, 54°N et 79°N.
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CHAPITRE 8

fils d'abondance inversés a
5°S, B4°N et 79°N : résultats
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Nous décrirons les différentes inversions en les regroupant par gamme spectrale
inversée (qui correspond & une ou deux molécules). Les profils verticaux d’abondance
seront présentés simultanément a 54°S, 15°S, 54°N et 79°N afin de mettre en évidence
les variations latitudinales. Je présente ici les résultats correspondant a la version 2.0.1
des observations, le méme travail avait été réalisé pour les versions 1.7 et 2.0 de ces
spectres. Le papier Vinatier et al. 2007 utilise les données de la version 2.0, ce qui
est présenté dans cette thése constitue la derniére mise a jour des profils verticaux
d’abondance.

8.1 L’acétylene (CyH:) et le cyanure d’hydrogene (HCN)

[’émission la plus intense de la gamme spectrale du FP3 est la branche Q de
lacétyléne, située a 729 cm™!. De plus, ses branches P et R, trés nettement visibles,
s’étendent de 650 & 800 cm™'. Ces deux branches se superposent a I’émission d’autres
molécules comme le HCN, le cyanoacétyléne (HC3N), le dioxyde de carbone (CO,) le
propane (C3Hg) et un certain nombre d’isotopes comme H3CN, HC'®N (Vinatier et
al. 2007), *C'2CH, (Nixon et al., 2007) et CoHD (Coustenis et al. 2007), qui ont été
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82 Profils d’abondance inversés a 54°5, 15°S, 5/°N et TN : résultats

découverts grace aux données enregistrées par CIRS. Il est donc nécessaire d’inverser
en premier le profil d’abondance de CoHs, afin de I'utiliser ensuite pour reproduire les
autres bandes d’émission qui sont dans la méme gamme spectrale que les branches P
et R de CQHQ.

Le premier intervalle spectral que j'inverse est compris entre 705 et 740 cm™!, il
inclue une partie de la branche P de CyH, ansi que la branche Q, et inclue également
la branche Q de la 15, de HCN a 713 cm™!. Jinverse les profils d’abondance de ces
deux molécules simultanément avec le profil d’opacité des aérosols afin de reproduire
correctement le continuum.

Pour chaque latitude, je commence par effectuer des inversions avec des profils de
HCN et CoHs constants avec 'altitude en entrée de I'algorithme. Ces profils initiaux
ont des abondances qui varient d’'un facteur 10 pour chaque molécule. Je compare
ensuite les profils obtenus en sortie de l'inversion les uns avec les autres. Pour les
niveaux sondés par les émissions spectrales, les profils inversés sont bien contraints et
convergent vers les mémes valeurs d’abondance sur une certaine gamme d’altitude. Pour
les niveaux non contraints par les observations, les profils divergent les uns des autres en
se rapprochant chacun de leur profils initiaux respectifs. La Fig. 8.1 donne I'exemple de
ce test pour I'inversion de HCN & 54°S. Les profils initiaux d’abondance sont constants
avec l'altitude et tels que ggon = 1x1078 (tirets rouges), ggon = 1x1077 (tirets noirs)
et qgon = 1x1075 (tirets bleus) et les profils inversés correspondants sont représentés
en traits pleins (avec les mémes couleurs que les profils initiaux). Nous pouvons noter
que dans les trois cas, les profils d’abondance inversés convergent trés nettement vers un
profil d’abondance qui n’est pas constant avec ’altitude et varie entre 2x 10~ 4 10 mbar
et 4x1077 4 0.2 mbar et est constant au-dessus, jusqu’au niveau 0.05 mbar. Au-dessus
de ce niveau, les trois profils inversés divergent, et ont tendance a converger vers leurs
profils initiaux respectifs. En effet, a ces altitudes élevées, le rapport signal-a-bruit est
moins bon, et les profils d’abondance solution sont moins bien contraints. Ce premier
test nous donne une idée assez précise de la forme du profil vertical d’abondance de
HCN et de la gamme d’altitudes sur laquelle I’abondance est bien contrainte.

Dans une seconde étape, j’effectue une inversion a partir d’un profil d’abondance
en entrée qui correspond approximativement a celui vers lequel les différents profils
inversés ont convergeé.

8.1.1 Correction du décalage spectral

Il peut parfois exister un léger décalage spectral (de I'ordre de 0.05 cm™!) d’origine
instrumental entre les nombres d’onde des raies tabulées et ceux observés. Ce léger
décalage est repérable sur les résidus des spectres des émissions des molécules dont les
branches Q sont les plus piquées comme celle de CoHs,. Sur les résidus, un tel décalage
apparait comme une signature trés piquée négative (ou positive), directement suivie
d’une signature positive (ou négative) (voir la Fig. 8.2, (a)). Afin de déterminer de la
facon la plus correcte les profils d’abondance, il est nécessaire de corriger ce décalage
spectral. La Fig. 8.2 montre des exemples de résidus entre les spectres calculés et
observés a 54°N sans correction du décalage spectral (a) et en appliquant une correction
de 0.05 cm™! (b) qui permet d’obtenir des spectres calculés reproduisant mieux les
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F1G. 8.1: Comparaison des profils inversés de HCN a 54°S a partir de 3 profils initiaux
d’abondance constants avec Daltitude et égaur a 1x10~% (tirets rouges), 1x10~" (tirets noirs)
et 1x 1075 (tirets bleus). Les profils inversés de HCN correspondants sont représentés en traits pleins.

spectres observés. Cette correction consiste en un décalage spectral de tout le spectre
calculé de 0.05 cm™! afin qu’il se superpose parfaitement au spectre observé.

A 54°S, une correction similaire permet de reproduire les données, a 79°N, elle vaut
0.02 cm~! et a 15°S, elle est nulle. J’ai déterminé ces valeurs en appliquant différentes
valeurs de décalage aux spectres calculés et en comparant les résidus rms obtenus. La
correction correspondant aux valeurs de rms les plus faibles est celle que j’applique pour
toutes les autres gammes spectrales que j’inverse car on ne s’attend pas a ce que cette
correction varie avec la fréquence. La Fig. 8.3, o sont reportés les profils d’abondance
inversés a 54°N de CoHy et HCN sans (rouge) et avec (noir) correction, montre effet
de ce décalage qui agit surtout a basse altitude, la ou le rapport signal-a-bruit des
spectres est élevé (la signature spectrale est alors bien dessinée), et il semble avoir un
effet plus important 1a ol le profil n’est pas contraint. Comme nous le verrons plus loin,
cet écart entre les profils inversés (dans la gamme d’altitude ou ils sont contraints par
les observations) ne dépasse pas I'amplitude des barres d’erreur que nous calculons.

8.1.2 Lissage vertical

Un des paramétres d’entrée de 'algorithme est la longueur de corrélation L (ex-
primée en échelles de hauteur) sur laquelle les profils verticaux inversés sont lissés. La
valeur minimale de L doit correspondre a la résolution spatiale de I’observation. Le fait
de considérer que les abondances inversées soient décorrélées sur une hauteur inférieure
a la résolution n’aurait pas de sens car cela supposerait qu’il y a de I'information sur
une gamme d’altitudes plus restreinte que celle résolue par les observations. Pour les
latitudes 54°S et 15°S, dont les profils thermiques sont comparables (voir Fig. 5.5, Par-
tie IT), Déchelle de hauteur H = RT/mg (avec R=8.31 J.mol™' K=!, m=27 g.mol™! et
g = 1.35 m.s™2), varie entre 34 km (T=150 K) et 41 km (T=180 K). A haute latitude
nord, elle varie entre 34 km (T=150 K) et 46 km (T=200 K). Rappelons que les réso-
lutions verticales des observations que nous utilisons sont comprises entre 30 et 35 km
pour les latitudes 54°S, 15°S et 54°N, et 50 km a 79°N. J’applique généralement une
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Fic. 8.2: Effet du décalage spectral des spectres observés sur les résidus entre les
spectres calculés et observés. (a) Résidus entre les spectres calculés et observés a 54°N sans
corriger le décalage spectral des spectres observés. Autour de 713 et 729 em™! apparaissent des signa-
tures dépassant largement le niveau de bruit qui sont lies au fait que les spectres calculés et observés
sont légérement décalés en fréquence. (b) Résidus des spectres observés et calculés avec correction du
décalage spectral. Seul le bruit est visible.

valeur L = 1 ou 1.5 x H, les points du profil d’abondance inversé sont alors corrélés sur
une gamme d’altitude supérieure a la résolution verticale des observations. Cependant,
pour certaines observations, L=1 ou 1.5 permet une bonne reproduction des données
mais les profils verticaux d’abondance inversés présentent des oscillations dont la réa-
lité est discutable, et qui correspondraient plutot a des artéfacts de 'inversion. Pour
illustrer ce fait, la Fig. 8.4 (en haut) montre les profils d’abondance de CoHj et de HCN
inversés a 54°S avec L=1.5 (noir) et L=2.5 (rouge) échelles de hauteur.

La différence est surtout visible sur le profil d’abondance de HCN qui présente
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Fi1G. 8.3: Effet du décalage spectral des spectres observés sur les inversions de HCN et
CoH, a 54°N. En noir : Profils d’abondance de HCN et CyHs inversés sans correction du décalage
spectral. En rouge : Profils de HCN et CyHy inversés en corrigeant les spectres calculés du décalage
spectral instrumental.

des oscillations avec un lissage tel que L=1.5, celles-ci sont grandement réduites avec
L=2.5. La Fig. 8.4 (en bas), qui compare les intensités & 729.25 cm™' (branche Q de
CyHy) et 712.25 cm™! branche Q de HCN), montre que la modélisation des spectres
n’est pas sensiblement dégradée en appliquant une longueur de corrélation supérieure.
Les oscillations, qui sont plus marquées pour HCN que pour CyHs, s’expliquent
probablement par le fait que le rapport signal-a-bruit de HCN est moins élevé que
celui de CoH,. L’algorithme a alors tendance a reproduire le bruit qui se superpose a
I’émission de la branche Q de HCN.

Les lissages verticaux appliqués différent d’une latitude & une autre et d’'une molé-
cule & 'autre suivant le rapport signal-a-bruit. A 54°S, j’ai généralement appliqué une
longueur de corrélation égale a 2.5 échelles de hauteur (H), & 15°S L=3xH, a 54°N
L=1xH et a 79°N L=1.5xH.

8.1.3 Spectres modélisés et kernels

Je ne présenterai ici que la comparaison entre les spectres observés et calculés a
54°N, qui correspondent aux résidus (b) de la Fig. 8.2. Les spectres observés sont
représentés en tirets noirs sur la Fig. 8.5, et les spectres synthétiques en rouge. Je
présenterai également les kernels correspondant aux émissions de CoHy et HCN & 54°S,
54°N et 79°N afin de mettre en évidence leur évolution vers les hautes latitudes nord
(les kernels des émissions & 15°S sont similaires & ceux a 54°S).

La Fig. 8.6 montre les kernels correspondant & la branche Q de HCN calculés a
712.25 cm~! (graphes de gauche) et ceux de CoHy calculés a 729.25 cm™! (graphes de
droite) dans la branche Q (traits pleins) et a4 682 cm™' dans la branche P (tirets). Ils
sont donnés pour les trois latitudes 54°S (a), 54°N (b) et 79°N (c).

Nous allons d’abord nous intéresser au HCN. Des spectres au nadir ont été utilisés
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FiG. 8.4: En haut : Profils inversés de C;H; et HCN a 54°S avec des longueurs de
corrélation différentes : avec L=1.5 échelles de hauteur (noir) et 2.5 échelles de hauteur (en rouge).
En bas : Profils d’intensité observés a 54°S a 729.25 cm ™! (branche Q de CoH,) et 712.25
cm~! branche Q de HCN) représentés par des losanges noirs. Ils sont comparés auz profils calculés
avec une longueur de corrélation égale a 1.5 échelles de hauteur (tirets noirs) et avec L=2.5 (traits
pleins gris). Les barres d’erreur sont données pour le niveau +1-0.

pour les inversions des profils & 54°S et 54°N. A 54°S, le kernel du spectre nadir présente
un maximum & 12 mbar (94 km) et la largeur & mi-hauteur de ce kernel nous indique
que I’émission sonde jusqu’a 1 mbar (186 km). A 54°N, il pique & 4 mbar (123 km) et de
'information est présente entre 6 mbar (110 km) et 12 mbar (165 km) (en utilisant la
largeur & mi-hauteur). A 54°N, I’émission nadir de HCN provient donc d’une région plus
élevée que celle a 54°S. Ce phénoméne s’explique par le fait que la température a 54°N
est une dizaine de degrés plus faible qu’a 54°S, I’émission thermique dans 'hémisphére
nord provient donc d’une altitude plus élevée, la ou la température est plus élevée.

Un point treés important a prendre en compte concerne les niveaux pour lesquels les
profils de température a ces deux latitudes sont contraints. A 54°S, le profil thermique
est contraint au-dessus du niveau 8 mbar (107 km) alors qu’a 54°N;, il est contraint
au-dessus du niveau de 1.5 mbar (161 km) (voir Partie II, Section 5.1.3). Comme les
profils thermiques ne sont pas contraints sous ces deux niveaux, il n’est pas possible de
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Intensity (107 W cm™ sr™'/cm™)
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F1G. 8.5: Comparaison entre les spectres observés (tirets noirs) et les spectres calculés
(traits pleins rouges) a 54°N entre 705 et 740 cm™' pour le nadir et 7 limbes. Les altitudes
indiquées prennent en compte la correction en altitude déterminée & partir de la bande vy de CHy (voir
Partie II, Section 5.1.2). La branche Q de HCN est visible ¢ 713 ecm™" et la branche Q de CoHy a
729 em~ . Les autres signatures spectrales visibles sont principalement dues auz branches P et R de la
bande de CoHs. Le rapport signal-a-bruit décroit avec l'altitude car la densité atmosphérique décroit.

déduire une information fiable sur I’abondance de HCN bien que les kernels de HCN
sondent des niveaux plus bas. Les limbes sondent les gammes de pressions 0.8 - 0.002
mbar (198-498 km) & 54°S, et 0.5 - 0.007 mbar (197 - 415 km) 54°N. A 54°N a 494 km,
’émission de la branche Q de HCN est noyée dans le bruit (voir Fig. 8.5), alors qu’a
54°S, la radiance de HCN dépasse le niveau 3-o.

A 79°N, nous avons utilisé 8 spectres au limbe qui sondent entre 0.9 mbar (167
km) et 0.0017 mbar (499 km). Tous les limbes sont optiquement minces et sondent
approximativement les altitudes des points tangents. Le profil thermique & 79°N (voir
Partie II, Section 5.2.2) n’est pas contraint sous le niveau 1 mbar.

Enfin, les kernels correspondant a 1’émission nadir de HCN a 15°S provient de la
région 14 - 0.7 mbar (87 - 206 km) avec un maximum de contribution & 3.5 mbar
(137 km). Les 8 spectres au limbe utilisés pour I'inversion sont optiquement minces et
sondent des niveaux compris entre 0.3 mbar (244 km) et 0.002 mbar (493 km).

Intéressons-nous maintenant au CoH, dont les kernels sont représentés sur les
graphes de droite de la Fig. 8.6. A 54°S et 54°N, nous avons tracé les kernels cal-
culés & 729.25 cm™! (branche @, représentés en traits pleins) et 682 cm™! (branche P,
représentés en tirets). A 729.25 cm™!, le kernel & 54°S sonde la gamme 5 - 0.3 mbar
(120 - 242 km) avec un maximum a 1.5 mbar (169 km); & 54°N, il sonde une gamme
plus élevée en altitude comprise entre 1.8 et 0.1 mbar (150 - 270 km). Les kernels a
682 cm ™! sondent des niveaux plus bas (voir Fig.8.6, tirets), car cette fréquence corres-
pond & un multiplet peu intense de la branche P de CoHy qui est donc moins opaque
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F1G. 8.6: Kernels correspondant aux émissions de CoHy 4 729.25 cm™! (4 droite, traits
pleins) et 712.25 cm~! (a gauche, traits pleins) a 54°S (a), 54°N (b) et 79°N (c). Les
kernels correspondant aux émissions nadir sont représentés en rouge. Les tirets des graphes de droite
(a) et (b) donnent les kernels calculés a 682 cm™', dans la branche P de CyH>.

que la branche Q. Cependant, étant donné que les profils de température ne sont pas
contraints sous les niveaux 8 mbar a 54°S et 1.5 mbar a 54°N, il existe une trés grande
incertitude sur ’abondance de 1’acétyléne sous ces deux niveaux.

Les émissions a 729.25 cm~! et 682 cm~! des spectres au limbe des trois latitudes
sont optiquement minces et sondent aux niveaux des points tangents. Dans les trois
cas, les gammes d’altitudes sondées sont comparables (entre 1 et 0.002 mbar).

Enfin, a 15°S, le kernel correspondant & I’émission nadir est trés similaire a celui a
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54°S et les limbes sondent des niveaux compris entre 1.5 mbar (170 km) et 0.002 mbar
(496 km).

8.1.4 Profils d’abondances inversés de C,H; et HCN

La Fig. 8.14 donne les profils de CoHs (en haut, & gauche) et HCN (en haut, a
droite) inversés a 54°S (noir), 15°S (rouge), 54°N (bleu), et 79°N (orange).

Les barres d’erreur de chaque profil prennent en compte trois incertitudes, celle
causée par le bruit, I'incertitude sur la correction en altitude et les incertitudes du
profil de température. L’erreur due au bruit est calculée a partir de la matrice de
covariance de la solution (voir Section 7.1, Eq. 7.9).

L’erreur sur le profil de température affecte également les abondances inversées.
Pour chaque molécule, j’effectue des inversions des profils d’abondance en incorporant
successivement au modéle atmosphérique le profil de température maximal et minimal,
qui sont définis par les erreurs sur la température (voir partie II, Fig. 6.1).

La derniére erreur a étre prise en compte est celle causée par l'incertitude sur
la détermination de la correction en altitude (voir Partie II, Section 5.1.2) qui vaut
+7 km. J’ai inversé successivement les profils d’abondance de HCN et CyH, avec les
altitudes des spectres calculés décalées de +7 km et -7 km et en utilisant les profils de
température inversés pour ces mémes décalages. Ces incertitudes générent les erreurs
les plus importantes sur les abondances. Comme ces trois erreurs sont indépendantes
a un niveau donné, nous les sommons quadratiquement :

_ 2 2 2
¢ = \/UqShift + O Goruit + O4r (8'1)

ou gy, ., est Uerreur due au bruit, o ,,, ., celle due a I'incertitude sur la correction en
altitude et o,, celle sur le profil de température.

D’aprés les modéles photochimiques, les molécules que nous étudions ici se forment
dans la haute atmosphére, et il est attendu que leurs profils verticaux d’abondance
croissent avec I’altitude. En effet, une fois formées, elles diffusent vers les basses alti-
tudes, peuvent étre impliquées dans des réactions chimiques, et sont finalement perdues
par condensation dans la basse stratosphére (sauf CoH,). Les minima d’abondance que
nous obtenons pour le CoHs et le HCN a 54°N vers 0.01 mbar sont trés surprenants.
Un minimum d’abondance de CyHs est également observé a 79°N vers 0.07 mbar.

Il est important de vérifier la réalité de ces minima. Prenons les cas de CyHy
et HCN a 54°N. La Fig. 8.7 représente la comparaison entre les profils verticaux
d’intensités observées dans les branches Q de HCN et CyHy a 54°N (losanges avec les
barres d’erreurs a 1-0), comparées aux intensités calculées (en tirets) de ces mémes
branches avec les profils verticaux d’abondance représentées en bleu sur la Fig. 8.14
(en haut). Ces intensités calculées reproduisent de fagon satisfaisante les intensités
observées et sont le plus souvent comprises dans les barres d’erreur a 1-0. En revanche,
si nous considérons un profil d’abondance de CoHy constant avec 'altitude et égal a
4.3x107°% (abondance moyenne des trois points les plus bas du profil de la Fig. 8.14),
alors les intensités calculées (représentées en trait plein gris) ne reproduisent pas du
tout les données au-dessus du niveau 0.3 mbar. Les intensités calculées sont alors bien
supérieures (au-dela de 4-¢ pour les points & 0.06 mbar et 0.025 mbar) aux intensités
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observées. La décroissance de I’abondance avec 1’altitude est donc indispensable pour
reproduire les intensités observées. Le cas de HCN est similaire a celui de CoHy (voir
Fig. 8.14, en haut a gauche).
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FiGc. 8.7: A gauche : Profils d’intensité de CoH, a 729.25 cm ™! observé (losanges) a
54°N. Il est comparé d’une part au profil d’intensité calculé avec un profil vertical d’abondance de
CyHy constant avec laltitude tel que qo,m, —4.3< 1076, représenté en traits pleins gris, et d’autre
part au profil d’intensité (tirets) correspondant au profil vertical d’abondance de CoHy de la Fig. 8.1/
(en haut G gauche, en bleu). A droite : Profils d’intensité de HCN a 712.25 cm~! observé
(losanges) a 54°N. Il est comparé d’une part au profil d’intensité calculé avec un profil vertical
d’abondance de HCN constant avec altitude tel que qgon=9.5x1077, représenté en traits pleins
gris, et d’autre part au profil d’intensité (tirets) correspondant au profil vertical d’abondance de HCN
de la Fig. 8.14 (en haut & droite, en bleu,).

Une derniére remarque porte sur le fait qu’a haute latitude nord, les abondances a
basse altitude ne sont pas forcément les abondances de la latitude du point tangent.
En effet, nous avons vu dans la Partie II qu’a 82°N, le limbe le plus bas du profil
de température, optiquement épais, sonde un point le long de la ligne de visée qui
est plus en avant que le point tangent et situé a une latitude de 65°N (du fait de la
géométrie de 1'observation). Les profils d’abondance a 79°N subissent le méme effet,
c’est-a-dire que le profil solution est une sorte de combinaison du profil d’abondance a
65°N a basse altitude et celui a 79°N a haute altitude.

Nous discuterons de la forme et de I’évolution en latitude des profils verticaux
d’abondance dans la Section 10.2.

Les inversions des abondances des molécules suivantes seront moins détaillées, j’ai
appliqué dans tous les cas la méme démarche pour converger vers les profils d’abondance
qui semblent constituer les meilleures solutions. Je donnerai uniquement les grandes
lignes et les parameétres utilisés pour chaque molécule.
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8.2 L’éthane (CyHg) 91

8.2 L’éthane (C2H6)

La bande vy de I’éthane, centrée a 822 cm ™!, est la deuxiéme signature spectrale la
plus intense du FP3. Elle s’étend principalement de 790 4 850 cm ™! et est trés nettement
visible sur les spectres de CIRS (voir Fig. 8.8). Pour obtenir les profils d’abondance de
CyHg, j’inverse la gamme spectrale 803 - 840 cm™?.

Comme mentionné précedemment, la nouvelle liste de raies fournie par Vander
Auwera (2007) permet de bien mieux reproduire la bande de CoHg que le fichier spec-
troscopique de GEISA 2003 (voir Vinatier et al. 2007 en annexe A, pour un exemple
de la modélisation des spectres observés avec le fichier issu de GEISA).

La Fig. 8.8 (gauche) montre la modélisation de la bande de CyHg entre 804 et 840
cm ™! & 54°S pour le spectre au nadir et 4 spectres au limbe. Les résidus correspondants

sont représentés sur la méme figure a droite.

810 820 830 840 810 820 830 840
Wavenumber (cm™) Wavenumber (cm™)

FiG. 8.8: A gauche : Comparaison de ’émission de C2Hg observée a 54°S (tirets noirs)
avec celle calculée (traits pleins rouges) au nadir et au limbe & 227, 286, 368 et 450 km. Les
barres d’erreur correspondent aux écarts 4 + 1-oc. A droite : Résidus correspondants (radiance
calculée moins radiance observée). Les barres d’erreur correspondent aux écarts a + 1-o.

A 54°S le lissage vertical appliqué vaut 2 échelles de hauteur; & 15°S, il vaut 3
échelles de hauteur; a 54°N, L=1.3xH et a 79°N, L=1.5xH.

La Table 8.1 donne les gammes d’altitudes sondées par les kernels correspondant
aux émissions nadir & 819.75 cm™!. La pression au niveau du maximum du kernel
est indiquée, ainsi que les pressions Ppe: €t pmin qui font respectivement référence
aux pressions maximales et minimales données par la largeur & mi-hauteur du kernel.
Comme pour HCN et CyHs,, le kernel correspondant a 1’émission nadir a 54°N sonde
une gamme d’altitude plus élevée que celle sondée a 54°S et 15°S en raison de la forte
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diminution de température stratosphérique dans 1’hémisphére nord.

Caractéristiques des kernels nadir de I’émission de C,Hg a4 819.75 cm ™!

maximum Prmaz Pmin
54°S | 1.5 mbar (169 km) 14 mbar (87 km) 0.16 mbar (272 km)
15°S | 1.5 mbar (170 km) 14 mbar (87 km) 0.29 mbar (244 km)
54°N | 0.36 mbar (215 km) 9.6 mbar (97 km) 0.057 mbar (302 km)

TAB. 8.1: Caractéristiques des kernels au nadir correspondant aux émissions a 819.75
cm~! a4 54°S, 15°S et 54°N.

Niveaux des maxima des kernels des émissions au limbe de Cy;Hg a4 819.75 cm ™!

54°S 15°S 54°N 79°N
0.82 mbar (195 km)  0.29 mbar (244 km)  0.54 mbar (197 km) 0.94 mbar (167 km)
0.36 mbar (233 km)  0.13 mbar (284 km)  0.24 mbar (232 km) 0.36 mbar (205 km)
0.24 mbar (252 km)  0.07 mbar (315 km)  0.11 mbar (271 km) 0.13 mbar (252 km)

0.1 mbar (293 km)  0.038 mbar (347 km) 0.057 mbar (302 km) 0.046 mbar (306 km)
0.046 mbar (335 km) 0.017 mbar (389 km) 0.031 mbar (335 km)  0.017 mbar (364 km)
0.025 mbar (367 km) 0.009 mbar (420 km) 0.014 mbar (380 km)  0.007 mbar (414 km)
0.011 mbar (411 km) - 0.007 mbar (415 km)  0.003 mbar (463 km)

~

TAB. 8.2: Niveaux des maxima des kernels correspondant aux émissions au limbe a
819.75 cm ™! a 54°S, 15°S, 54°N et 79°N.

La Table 8.2 donne les altitudes des maxima des kernels correspondant aux
émissions au limbe a 819.75 cm™!. A 54°S, 15°S et 54°N, ces kernels sont tous
optiquement minces et sondent approximativement les altitudes des lignes de visée. A
79°N, les deux kernels des émissions au limbe les plus bas ont leurs maxima au niveau
des lignes de visée mais présentent également une contribution plus optiquement
épaisse sondant vers 0.1 mbar. Ceci signifie que 1’émission des deux limbes les plus bas
ne provient pas uniquement de l'altitude du point tangent, mais également de points
plus en avant de la ligne de visée, et donc a des latitudes plus basses que 79°N, du fait
de la géométrie de cette observation.

La Fig. 8.14 (en bas, a gauche) montre les profils d’abondance de CyHg inversés a
54°S (noir), 15°S (rouge), 54°N (bleu) et 79°N (vert). Les pointillés représentent les
zones ou 1’éthane n’est pas contraint par les observations.

8.3 Le propane (C;3Hs)

La branche Q de la bande v5; du propane est centrée a 748 cm~!. Elle se superpose
a un multiplet de la branche R de CsHs,, il est donc indispensable d’incorporer dans
le modéle atmosphérique, le profil d’abondance de CyHy inversé précédemment (voir
Section 8.1.4). La Fig. 8.9 montre la comparaison entre les spectres observés a 15°S
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8.3 Le propane (C3Hg) 93

Caractéristiques des kernels nadir de I’émission de C3Hg a 748 cm™!

maximum Prmaz Prmin
54°S | 3.4 mbar (137 km) 14 mbar (87 km) 0.67 mbar (204 km)
15°S | 2.8 mbar (145 km) 14 mbar (87 km) 0.24 mbar (254 km)
54°N | 6.36 mbar (109 km) 14 mbar (85 km) 0.54 mbar (197 km)

TAB. 8.3: Caractéristiques des kernels au nadir correspondant aux émissions 4 748 cm ™!

a 54°S, 15°S et 54°N.

(tirets noirs), un au nadir et 3 au limbe, et les spectres calculés correspondants
(en rouge). Pour souligner I’émission de C3Hg, un spectre calculé sans propane est
superposé en bleu, ’émission de C3Hg est ainsi nettement visible sur les spectres au
limbe & 242 et 278 km. Pour inverser 'abondance de CsHg, j’utilise la gamme spectrale
740-755 cm L.

Intensity (107 W

1 o2k ]
s+ 4 oof 3
\J4-o0.2 ]

:

J-04f

740 742 744 746 748 750 752 754 740 742 744 746 748 750 752 754
Wavenumber (cm™) Wavenumber (cm™)

F1G. 8.9: A gauche : Comparaison de ’émission de C3Hg observée a 15°S (tirets noirs)
avec ’émission calculée (traits pleins rouges) au nadir et au limbe o 242, 278, et 314 km.
Ces spectres sont comparés aux spectres calculés sans émission de propane afin de mettre en évidence
sa signature spectrale qui se superpose a celle d’un multiplet de la branche R de CoHs. Les barres
d’erreur correspondent auz écarts o + 1-o. A droite : Résidus correspondants. Les barres d’erreur
correspondent aux écarts ¢ + 1-0.

A 54°S, le profil d’abondance de cette molécule a été inversé avec un lissage vertical
de 3 échelles de hauteur; a 15°S, L=3xH; a 54°N, L=2.5xH et a 79°N, L=2xH.

La Table 8.3 donne les gammes d’altitudes sondées par les émissions au nadir a
748 cm~! et la Table 8.4 liste les altitudes des maxima des kernels au limbe pour les
quatre latitudes. Les émissions des limbes & 748 cm~! sont toutes optiquement minces
et sondent approximativement les altitudes des lignes de visées.

La Fig. 8.14 (en bas, a droite) représente les profils verticaux d’abondance inversés
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94 Profils d’abondance inversés a 54°5, 15°S, 5/°N et TN : résultats

Niveaux des maxima des kernels de ’émission au limbe de C;Hg a 748 cm™!

54°S 15°S 54°N 79°N
0.82 mbar (195 km)  0.29 mbar (244 km)  0.54 mbar (197 km)  0.94 mbar (167 km)
0.36 mbar (233 km)  0.13 mbar (284 km)  0.24 mbar (232 km)  0.36 mbar (205 km)
0.24 mbar (252 km)  0.07 mbar (315 km)  0.11 mbar (271 km)  0.13 mbar (252 km)
0.1 mbar (293 km)  0.038 mbar (347 km) - 0.046 mbar (306 km)
0.046 mbar (335 km) - - 0.017 mbar (364 km)
0.025 mbar (367 km) - - -

TAB. 8.4: Niveaux des maxima des kernels correspondant aux émissions au limbe a 748
cm~! a 54°S, 15°S, 54°N et 79°N.

de C3Hg a 54°S (noir), 15°S (rouge), 54°N (bleu) et 79°N (vert). Les barres d’erreur
sont données au niveau des maximas des kernels.

8.4 L’éthyléne (C2H4)

1 1

L’éthyléne présente deux signatures, I'une & 922.5 cm™ et 'autre a 949 cm™".
Le rapport signal-a-bruit de ces deux signatures n’est généralement pas trés élevé
et celles-ci sont généralement visibles sur deux a trois spectres a une méme latitude
(excepté a 79°N). Pour inverser les profils d’abondance de cette molécule, j'utilise la
gamme spectrale 917 - 953 cm™!. La Fig. 8.10 montre deux exemples de modélisation
de spectres observés, I'un a 54°S (a) avec les résidus correspondants, et l'autre a
79°N (b). A 54°S, I’émission de ’étyléne apparait de facon assez nette jusqu’a 227
km alors qu’a 79°N, I’émission est visible sur cinq spectres au limbe, soit jusqu’a 360 km.

A 54°S, 15°S et 54°N, le profil vertical d’abondance de CyHy est lissé sur 3 échelles
de hauteur et a 79°N, j’ai appliqué une longueur de corrélation de 1.5 échelles de
hauteur.

La Table 8.5 donne les gammes de pressions sondées par les spectres au nadir a 54°S,
15°S et 54°N et la Table 8.6 donne les altitudes des maxima des kernels correspondant
aux émissions au limbe & 949.5 cm~!. Toutes les émissions au limbe sont optiquement
minces, excepté les trois limbes les plus bas qui présentent une légére contribution plus
optiquement épaisse dont le maximum est situé vers 0.02 mbar. A 79°N, comme pour
les molécules précédentes, le profil vertical d’abondance de CoHy est une combinaison
de ’abondance a plus basse latitude (vers 65°N) a basse altitude et de I’abondance a
79°N a haute altitude.

La Fig. 8.15 (en haut, & gauche) donne les profils d’abondance de 1’éthyléne inversés
a 54°S (noir), 15°S (rouge), 54°N (bleu) et 79°N (orange).

[’abondance de 1’éthyléne présente la surprenante particularité de décroitre avec
altitude & toutes les latitudes (jusqu’a 0.01 mbar). Nous avons testé la réalité de
cette décroissance en vérifiant qu’un profil d’abondance constant avec l'altitude et
égal a ’abondance correspondant au spectre au nadir (q=5x107) ne permet pas de
modéliser le spectre au limbe (voir Vinatier et al. 2007, en annexe).
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Fi1G. 8.10: (a) A gauche : Comparaison entre I’émission de CoH, observée a 54°S (tirets
noirs) avec I’émission calculée (traits pleins rouges) au nadir et au limbe & 194 et 227 km. Les
barres d’erreur correspondent aux écarts a + 1-o. La signature de l’éthyléne est noyée dans le bruit
au-deld de 227 km. (a) A droite : Résidus correspondants (radiance calculée moins radiance
observée). Les barres d’erreur donnent les écarts o + 1-0.

(b) : Comparaison entre 1’émission de C;H, observée a 79°N (tirets noirs) et I’émission
calculée (traits pleins rouges) au limbe a 166, 200, 249, 305, 360, 416 km. Les barres d’erreur
correspondent auz écarts 4 + 1-0. A 79°N, le CoHy est détecté de fagon certaine jusqu’a 416 km.

8.5 Le diacétyléne (C,4H,) et le méthylacétyléne (CH;3;C;H)

La branche Q de la bande vg de C,H, est centrée a 628 cm™! et la vy de CH3CyH est
centrée a 633 cm~!. Ces deux émissions spectrales, bien que proches I'une de ’autre,
sont bien séparées a la résolution de 0.5 cm ™. J'inverse les abondances de ces molécules
simultanément en utilisant la gamme spectrale 610 - 650 cm ™1,

La Fig. 8.11 (a gauche) montre les émissions de ces deux molécules observées (tirets
noirs) a 54°N au nadir et sur 4 limbes dont les lignes de visée sont comprises entre 266
et 494 km. Nous pouvons remarquer que le C4;H, est détecté jusqu’a 494 km alors que
le rapport signal-a-bruit de I’émission de CH3CsH n’est plus assez élevé au-dessus de
340 km.

La Table 8.7 donne les gammes d’altitudes sondées par les émissions au nadir de
C4H, a 628 cm™! et CchQH a 633 cm ™.
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96 Profils d’abondance inversés a 54°5, 15°S, 5/°N et TN : résultats

Caractéristiques des kernels nadir de 1’émission de CoH, a 949.5 cm ™!

maximum Prmax Prmin
54°S | 3.4 mbar (137 km) 16 mbar (84 km) 0.67 mbar (204 km)
15°S | 7.8 mbar (107 km) 18 mbar (81 km) 1.9 mbar (162 km)
54°N | 5.2 mbar (116 km) 14 mbar (85 km) 0.29 mbar (224 km)

TAB. 8.5: Niveaux des maxima des kernels correspondant a 1’émission de CoH, a 949.5
cm~! au nadir a 54°S, 15°S et 54°N.

Niveaux des maxima des kernels de ’émission au limbe de CoH, 4 949.5 cm ™!

54°S 15°S 54°N 79°N
0.82 mbar (195 km) 0.29 mbar (244 km) 0.54 mbar (197 km)  0.94 mbar (167 km)
0.36 mbar (233 km) - 0.24 mbar (232 km)  0.36 mbar (205 km)
- - 0.11 mbar (271 km)  0.13 mbar (252 km)
- - : 0.046 mbar (306 km)
- - - 0.017 mbar (364 km)
- - - 0.006 mbar (426 km)

TAB. 8.6: Niveaux des maxima des kernels au limbe calculés 4 949.5 cn—! a4 54°S, 15°8S,
54°N et 79°N. A 54°8S, 15°S et 54° N, l’éthyléne n’est détecté que sur peu de spectres au limbe.

Caractéristiques des kernels nadir de I’émission de C,;H, a4 628 cm™!

maximum Prmaz

Pmin
54°S | 1.0 mbar (186 km) 3.4 mbar (137 km) 0.24 mbar (252 km)
15°S | 1.5 mbar (170 km) 6.4 mbar (114 km) 0.24 mbar (254 km)
54°N | 0.54 mbar (197 km) 15 mbar (85 km) 0.13 mbar (260 km)
Caractéristiques des kernels nadir de I’émission de CH3C,H a 633 cm™!
maximum Prmaz Pmin
54°S | 1.8 mbar (160 km) 14 mbar (87 km) 0.36 mbar (233 km)
15°S | 3.4 mbar (137 km) 17 mbar (81 km) 0.5 mbar (215 km)
54°N | 9.1 mbar (98 km) 19 mbar (79 km) 1.8 mbar (152 km)

TAB. 8.7: Niveaux des maxima des kernels correspondant aux émissions nadir de C,H,
4628 cn~! et CH3C,H a 633 cin—! a 54°S, 15°S et 54°N.
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FiG. 8.11: A gauche : Comparaison des émissions de C;H, (630 cm ') et CH3C,H (a 633
cm~!) observées a 54°IN (tirets noir) avec les émissions calculées (traits pleins rouges) au
nadir et au limbe a 266, 340, {17 et 494 km. Les barres d’erreur correspondent aux écarts a + 1-o.
A droite : Résidus correspondants.

Les émissions au limbe de C,Hs sont optiquement minces aux 4 latitudes avec des
maxima de kernels qui pointent au niveau des altitudes de visée avec, & 7T9°N, une
légére contribution plus optiquement épaisse provenant du niveau 0.01 mbar.

Les émissions au limbe de CH3CyH proviennent dans la plupart des cas des mémes
altitudes que celles de C4H,, mais le rapport signal-a-bruit de I’émission de CH3CyH
devient mauvais au-dessus de 0.025 mbar (367 km) a 54°S, 0.31 mbar (357 km) a
15°S, 0.025 mbar (345 km) a 54°N et 0.002 mbar (493 km) & 79°N. Les émissions au
limbe de CH3C5H sont toutes optiquement minces. A haute latitude nord, ’émission
provient donc de la latitude de visée (79°N), cependant, a basse altitude, il y a une
incertitude sur la valeur de "abondance & cette latitude car le profil de température
sonde alors la latitude 65°N.

La Fig. 8.15 montre les profils d’abondance inversés de C4Hy (en haut, a droite) et
CH3CsH (en bas, a gauche) a 54°S (noir), 15°S (rouge), 54°N (bleu) et 79°N (orange).

8.6 Le cyanoacétyléne (HC;N), le dioxyde de carbone (CO,) et
le benzéne (CgHg)

1 1

La gamme spectrale 660 - 675 cm™ contient les émissions de HC3N a 663 cm ™",
COy a4 667 cm™' et CgHg & 673 cm ™.
Nous avons choisi d’inverser dans un premier temps les profils d’abondance de

HC3N et CO, qui présentent les signatures les plus intenses. Ensuite, j’incorpore les
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Profils d’abondance inversés a 54°5, 15°S, 5/°N et TN : résultats

Niveaux des maxima des kernels de 1’émission au limbe de C;H, a 628 cm™

1

54°S

15°S

54°N

79°N

0.82 mbar (195 km)
0.36 mbar (233 km)
0.24 mbar (252 km)

0.29 mbar (244 km)
0.13 mbar (284 km)
0.07 mbar (315 km)

0.54 mbar (197 km)
0.21 mbar (238 km)
0.10 mbar (271 km)

1.0 mbar (166 km)
0.34 mbar (207 km

)
0.13 mbar (250 km)

0.1 mbar (293 km)  0.031 mbar (357 km)  0.052 mbar (307 km)  0.041 mbar (313 km)
0.046 mbar (335 km) 0.017 mbar (389 km)  0.025 mbar (345 km)  0.016 mbar (367 km)
0.025 mbar (367 km)  0.009 mbar (420 km)  0.013 mbar (384 km)  0.006 mbar (424 km)
0.011 mbar (411 km)  0.004 mbar (462 km)  0.006 mbar (424 km)  0.003 mbar (466 km)
0.005 mbar (454 km)  0.002 mbar (493 km)  0.003 mbar (463 km)  0.002 mbar (493 km)

- 0.0015 mbar (502 km) -

TAB. 8.8: Niveaux des maxima des kernels correspondants aux émissions au limbe de
C,H; a 628 cm™! a 54°S, 15°S, 54°N et 79°N.

profils d’abondance inversés de ces deux molécules dans le modéle atmosphérique
afin d’inverser dans un second temps I’abondance de CgHg. La Fig. 8.12 montre deux
exemples de comparaison entre les spectres observés et calculés a 54°S (a) et 79°N
(b). Nous pouvons noter qu’a 54°S, HC3N n’est pas détecté a basse altitude, alors
qu'une faible émission semble dépasser le niveau de bruit a 252 km. Par contre, a
79°N, 'intensité de cette bande domine trés nettemment tous les spectres, ce qui laisse
supposer un enrichissement important a cette latitude. Le CO, est facilement détecté
a toutes les latitudes, et le benzéne est détecté a 79°N uniquement.

Intéressons-nous d’abord au cas de HC3N. A 54°S (voir Fig. 8.12, (a)), I’émission
de cette molécule ne dépasse pas le bruit sur le spectre au nadir que nous utilisons, et
sur les limbes & 194 et 227 km. En revanche, a 252 km, il semble que la branche Q de
HC3N soit détectée a 3-0, ce qui suppose une forte croissance de 'abondance de cette
molécule avec Daltitude. J’ai effectué une inversion a partir de ces spectres et ai obtenu
le profil d’abondance représenté en noir sur la Fig. 8.15 (en bas, a droite). Ce profil croit
trés fortement avec laltitude. Etant donné le faible rapport signal-a-bruit de I’émission
de HC3N & 252 km, il faut s’assurer que l'intensité observée a 663 cm~! est bien due
a cette molécule et non pas a du bruit. Pour cela, j’ai effectué deux larges sélections
de spectres au limbe autour de 250 km afin d’augmenter le rapport signal-a-bruit des
spectres observés, la premiére a des lignes de visée comprises entre 180 et 240 km (soit
une altitude moyenne de 210 km) et la seconde entre 240 et 310 km (soit une altitude
moyenne de 272 km). Chacune de ces sélections comprend environ 115 spectres.

Les résidus entre les spectres calculés et observés sans émission de HC3N sont re-
présentés sur la Fig. 8.13 (en noir). A 210 km, I’émission de HC3N n’est pas visible,
alors qu’a 272 km, elle dépasse le niveau 3-0. Ces résidus sont également comparés
avec ceux correspondant a la différence entre le spectre observé et calculé avec une
émission de HC3N dont I’abondance est de 0.3x1072 &4 210 km et de 2x107? & 272 km.
Ces abondances ont été déduites indépendamment, 'une a partir du spectre au limbe
moyenné a 210 km et 'autre & partir du spectre moyenné a 272 km, en supposant
I’abondance constante avec l'altitude. Nous obtenons donc une variation d’un facteur
10 entre ces deux altitudes qui correspondent aux pressions 0.15 mbar (272 km) et 0.5
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Fi1G. 8.12: (a) : Comparaison des émissions de HC3N (663 cm~!), CO; (667 cm™!) et
CsHg (674 cm™!) observées (tirets noirs) avec les émissions calculées (traits pleins rouges)
a 54°S au nadir et au limbe a 194, 227, 252 et 286 km. Les barres d’erreur correspondent aux écarts
i + 1-0. (b) : Comparaison entre les spectres observés et calculés entre 658 et 680 cm ™! &
79°N pour 5 spectres au limbe dont les lignes de visée sont comprises entre 166 et 360 km. L’émission
de HC3N domine celle de COy et CgHg qui sont visibles sur tous les spectres. Les barres d’erreur

correspondent aux écarts ¢ + 1-0.
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Fic. 8.13: Résidus entre les spectres observés au limbe moyennés autour de 210 km
(en haut) et autour de 272 km (en bas) et les spectres calculés sans émission de HC3N
(en noir) et avec (en rouge). A 210 km, la différence entre les résidus calculés avec une abondance
constante avec Ualtitude de HC3N égale & 0.3x107° et avec une abondance nulle ne dépasse pas 2-o
a 663 ecm™! alors qu’a 272 km, pour une abondance constante de HC3N égale a 2x107°, la différence
entre les deux résidus dépasse 3-o. Notons qu’a 210 km, la signature spectrale visible a 678 cm™!
correspond 4 ’émission de CoHD (voir Partie IV).
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100 Profils d’abondance inversés a 54°5, 15°S, 5/°N et TN : résultats

Caractéristiques des kernels nadir de I’émission de HC3N a 663.25 cm ™!

maximum

Pmaz Pmin
54°S | 0.03 mbar (356 km)  0.16 mbar (272 km) 0.007 mbar (432 km)
15°S - - -
54°N | 0.67 mbar (189 km) 14.4 mbar (85 km) 0.19 mbar (242 km)

Caractéristiques des kernels nadir de I’émission de CO, a 667.5 cm ™!

maximum

Pmaz Pmin
54°S | 14.4 mbar (87 km) 22 mbar (75 km) 3.4 mbar (137 km)
15°S | 11.8 mbar (94 km) 22 mbar (75 km) 0.15 mbar (170 km)
54°N | 9.6 mbar (97 km) 20 mbar (75 km) 3.4 mbar (129 km)

TAB. 8.9: Niveaux des maxima des kernels correspondant aux émissions nadir de HC3N
4 663.25 cm ™! et CO, 4 667.5 cm ™! a 54°S, 15°S et 54°N.

Niveaux des maxima des kernels de ’émission au limbe de HC3;N & 663.25 cm ™!

54°S 15°S 54°N 79°N

0.82 mbar (195 km)  0.29 mbar (244 km)  0.54 mbar (197 km) 1.0 mbar (166 km)
0.36 mbar (233 km)  0.13 mbar (284 km)  0.24 mbar (233 km) 0.36 mbar (205 km)
0.24 mbar (252 km)  0.07 mbar (315 km)  0.10 mbar (271 km) 0.13 mbar (250 km)
0.10 mbar (293 km)  0.031 mbar (357 km) 0.057 mbar (302 km) 0.046 mbar (306 km)
0.046 mbar (335 km) 0.017 mbar (389 km) 0.025 mbar (345 km)  0.017 mbar (364 km)
0.025 mbar (367 km)  0.009 mbar (420 km) - 0.006 mbar (426 km)

- 0.004 mbar (462 km) - 0.003 mbar (466 km)

- 0.002 mbar (493 km) - 0.002 mbar (497 km)

TAB. 8.10: Niveaux des maxima des kernels correspondant aux émissions au limbe de
HC;N 4 663.25 cm™! 4 54°S, 15°S, 54°N et 79°N.

mbar (210 km), en accord avec le profil d’abondance inversé de la Fig. 8.15. Ainsi la
forte croissance de I’'abondance de HC3N avec Daltitude semble réelle et n’est pas liée
au bruit.

A 15°S, la variation avec l'altitude de I’émission de HC3N est similaire a celle a
54°S. En effet, celle-ci n’est pas visible sur le spectre au nadir, ni sur les 2 premiers
spectres au limbe utilisés, ce qui laisse supposer une faible abondance a ces niveaux,
alors que sur le spectre au limbe sondant 304 km, son émission est de 1’ordre de 3-o.
A nouveau le profil d’abondance inversé est trés pentu comme le montre la Fig. 8.15
(rouge).

A 54°N, HC3N est trés nettement visible sur le spectre au nadir et trois limbes
(entre 194 et 266 km) pour lesquels la détection est de 'ordre de 6-0 alors que pour le
spectre au limbe a 302 km, I'intensité de I’émission chute brutalement pour atteindre
environ 2-0. Enfin & 79°N, HC3N est détecté sur plusieurs spectres au limbe.

Le profil vertical d’abondance inversé a 54°S a été lissé sur 2.5 échelles de hauteur,
sur 3 échelles de hauteur a 15°S, sur 2 échelles de hauteur a 54°N et sur 1.5 échelles de
hauteur a 79°N.

Les différents niveaux sondés par les émissions de HC3N au limbe et au nadir sont
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8.6 Le cyanoacétyléene (HC3N), le dioxyde de carbone (COy) et le benzéne (CgHg) 101

donnés dans les Tables 8.9 et 8.10. Les maxima des kernels correspondant aux émissions
au limbe de CO sont situées aux mémes niveaux que ceux des émissions de HC3N ; le
COy n’est généralement pas détecté au-dessus de 0.02 mbar (sauf & 79°N).

Nous pouvons remarquer qu’a 54°S, le kernel correspondant a 1’émission nadir de
HC3N sonde un niveau trés élevé en altitude, ce qui vient du fait que ’abondance vers
10 mbar est trés faible, et I’émission provenant de cette zone est bien plus faible que
celle provenant de niveaux ou 'abondance est plus élevée. Les kernels des trois spectres
au limbe les plus bas montrent tous un maximum secondaire de forte amplitude a
0.03 mbar (356 km), qui est le méme niveau que celui sondé par ’émission au nadir.
A 15°S, I’émission au nadir sonde vers 0.002 mbar, et les kernels des émissions au
limbe sondent également en partie cette zone, et montrent un second minimum piqué
a laltitude de la ligne de visée. Ceci s’explique également par le fait que le profil
d’abondance de HC3N croit trés vite avec ’altitude.

Le CO4 est tres nettement visible aux quatre latitudes étudiées. J’ai appliqué
différents lissages verticaux au profil inversé de CO, : la longueur de corrélation est L
= 2.5 échelles de hauteur a 54°S, L=3xH a 15°S, L=2xH a 54°N et L=1.5xH a 79°N.
Les gammes de pressions sondées par les spectres au nadir sont données dans la Table
8.9, et les altitudes sondées par les spectres au limbe sont similaires a celles sondées
par I’émission de HC3N (voir Table 8.10).

La Fig. 8.16 (a4 gauche) compare les profils d’abondance de CO, inversés a 54°S,
15°S, 54°N et 80°N.

Aprés avoir inversé les profils d’abondance de ces deux molécules, j’ai incorporé les
profils obtenus dans le modéle atmosphérique afin d’inverser les profils d’abondance du
benzéne aux différentes latitudes. A 54°S, 15°S, et 54°N, I’émission de C4Hg & 674 cm ™!
ne dépasse pas le niveau de bruit sur les différents spectres. Ils est donc impossible d’en
déduire des profils verticaux, nous avons donc déterminé dans ces deux cas les limites
supérieures a 3-0 de son abondance. A 54°S, en utilisant successivement le spectre au
nadir et les deux spectres au limbe les plus bas (197 et 233 km), nous obtenons une
limite supérieure de ’abondance de CgHg de I'ordre de 0.6x107? & chacune des trois
altitudes. A 15°S, a partir du spectre au nadir et du spectre au limbe sondant & 242 km,
nous trouvons une limite supérieure de 1x107%, et & partir du spectre au limbe & 278
km, elle vaut 1.8x107°. A 54°N, 4 194 et 240 km, nous trouvons une limite supérieure
a 3-0 de I'abondance de CgHg égale a 1x107°,

A haute latitude nord, CgHg est détecté sur les quatre spectres au limbe les plus
profonds (voir la Fig. 8.12 (b) a 166, 200, 244 et 305 km) et il est possible d’en dé-
duire une distribution verticale d’abondance. Le profil d’abondance, inversé avec une
longueur de corrélation égale a 2.5 échelles de hauteur, est présenté sur la Fig. 8.16 (a
droite).
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102 Profils d’abondance inversés a 54°5, 15°S, 5/°N et TN : résultats
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Fi1G. 8.14: En haut, 4 gauche : Profils inversés de CoHy a 54°S (noir), 15°S (rouge),
54°N (bleu), et 79°N (orange). Les barres d’erreur sont données au niveauw des mazima des kernels
correspondant auz émissions de la branche Q (729 cm™!) et de la branche P (682 em™1). L’échelle de
hauteur fait référence a la latitude 15°S. En haut, a droite : Profils inversés de HCN a 54°S
(noir), 15°S (rouge), 54°N (bleu), et 79°N (orange). Les barres d’erreur sont données auz
niveaux des maxima des kernels correspondant a I’émission de la branche Q (713 em™!). L’échelle de
hauteur fait référence a la latitude 54°S. En bas, a gauche : Profils verticaux d’abondance de
C3Hg inversés a 54°S (noir) , 15°S (rouge), 54°N (bleu) et 79°N (vert). Les barres d’erreur
sont données au niveau des mazima des kernels correspondant aux émissions a 819.75 cm™'. L échelle
de hauteur fait référence a la latitude 54°S. En bas, a droite : Profils d’abondance de C3Hg
inversés a 54°S (noir), 15°S (rouge), 54°N (bleu) et 79°N (vert) Les barres d’erreur sont
données auz niveaur des maxima des kernels correspondant aux émissions a 748 cm™ . L’échelle de
hauteur fait référence a la latitude 79°N.
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FiG. 8.15: En haut, a gauche : Profils d’abondance de C;H, inversés a 54°S (noir),
15°S (rouge), 54°N (bleu) et 79°N (orange). Les barres d’erreur sont données aux niveaux des
mazima des kernels correspondant aux émissions a 949 cm™'. L’échelle de hauteur fait référence a
la latitude 79°N. En haut, & droite : Profils d’abondance de C,;H; inversés a 54°S (noir),
15°S (rouge), 54°N (bleu) et 79°N (orange). Les barres d’erreur sont données aux niveauz des
mazima des kernels correspondant aux émissions G 628 cm™'. L’échelle de hauteur fait référence a la
latitude 79° N. En bas, a gauche : Profils d’abondance de CH3CyH inversés a 54°S (noir),
15°S (rouge), 54°N (bleu) et 79°N (orange). Les barres d’erreur sont données aux niveaux des
maxima des kernels correspondant aux émissions a 633 cm™'. L’échelle de hauteur fait référence a la
latitude 54°S. En bas, a droite : Profils d’abondance de HC3N inversés a 54°S (noir), 54°N
(bleu) et 79°N (orange). Les barres d’erreur sont données auz niveauzr des mazima des kernels
correspondant auz émissions & 663 cm~'. L’échelle de hauteur fait référence a la latitude 79°N.
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F1G. 8.16: A gauche : Profils d’abondance de CO; inversés a 54°S (noir), 15°S (rouge),
54°N (bleu) et 79°N (orange). Les barres d’erreur sont données auzx niveauz des mazima des
kernels correspondant auzx émissions & 667.5 cm™'. L’échelle de hauteur fait référence a la latitude
79 N. A droite : Profil d’abondance de CgHg inversé a 79°N. Les barres d’erreur sont données
auz niveauz des mazima des kernels correspondant aux émissions a 674 cm™!.
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CHAPITRE 9
Profils d'opacité des aérosols

Cette section présente un travail préliminaire portant sur ’opacité des aérosols déduite
a partir de ’émission du continuum des spectres enregistrés par le plan focal FP3.
Plusieurs études ont été menées sur 1’opacité des aérosols a partir du continuum des
spectres enregistrés en infrarouge lointain, en-deca de 600 cm™ (e.g. Samuelson and
Mayo, 1991 et Mayo et Samuelson, 2005 qui ont utilisé les données de Voyager/IRIS,
de Kok et al. 2007 qui ont utilisé les données CIRS), mais jamais a partir des données
en infrarouge moyen. Les spectres au limbe enregistrés par CIRS peuvent nous
permettre d’inverser les opacités des aérosols a différentes latitudes et altitudes dans
la stratosphére, ce qui apportera des informations complémentaires a celles déduites a
partir des données en infrarouge lointain ainsi que les données enregistrées in situ par

DISR.

Comme il a été mentionné plus haut, nous inversons I'opacité des aérosols dans
chaque gamme spectrale, en méme temps que les abondances des molécules afin de
reproduire au mieux le continuum. Nous obtenons ainsi en sortie de l'algorithme,
I'opacité de chaque couche déterminée a une référence de 500 cm™t. A partir du fichier
donnant la variation spectrale supposée de 'opacité des aérosols donnée en entrée de
I’algorithme, nous pouvons en déduire l'opacité des aérosols a chaque fréquence en
appliquant un facteur multiplicatif. Nous allons nous intéresser ici aux fréquences 645,
670, 720, 810 et 935 cm™! (chacune située dans un des intervalles spectraux utilisés
pour les inversions successives des molécules citées dans la section précédente).

Jusqu’a présent, j’ai inversé les profils d’opacité des aérosols en appliquant un lissage
vertical avec une longueur de corrélation égale a une échelle de hauteur. La Fig. 9.1
montre les profils d’opacité dr/din(p) x Aln(p) (o Aln(p) ~ 0.2) inversés a 15°S. Les
barres d’erreur restent a déterminer.

Les oscillations, particuliérement visibles sur le profil & 935 cm™!, sont liées au fait
que le rapport signal-a-bruit (voir la Fig. 8.10) dans la gamme spectrale considérée, est
assez mauvais, le profil inversé tend alors a reproduire le bruit. Un lissage un peu plus
important résoudrait ce probléme.

Ces profils inversés sont proches des profils donnés en entrée de l'inversion, qui
sont basés sur les résultats de DISR (Tomasko et al., 2005), ¢’est-a-dire que sous le
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F1G. 9.1: Profils inversés d’opacité des aérosols (dr/din(p) x Aln(p)) & 15°S a 645, 670, 720,
810 et 935 em™".

niveau 1 mbar, nous entrons un profil initial d’opacité des aérosols ne croissant que
peu avec la pression, alors qu’au-dessus, 'opacité décroit avec la méme échelle de
hauteur que la pression. En sortie de I'inversion, nous obtenons des profils verticaux
en accord pour les différents nombres d’onde et en accord avec la distribution verticale
déduite des données de DISR. Il sera intéressant de comparer ces profils avec ceux
obtenus aux autres latitudes, en particulier & haute latitude nord ou 'opacité des aéro-
sols est plus élevée. L’étude de ces profils d’opacité fera 'objet d’une publication future.
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CHAPITRE 10

Discussion
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10.1 Comparaison avec les résultats précédents

Nous allons maintenant comparer plus en détail les résultats obtenus ici avec ceux
déduits des données de Voyager et des données au sol.

10.1.1 Acétylene (C;H,)

Le CyHs présente un enrichissement d’un facteur 2.5 a 1 mbar entre 54°S et 79°N.
Les valeurs d’abondance que nous obtenons a partir des spectres au nadir (sondant
vers 10 mbar) a 54°S et 15°S (1.4x107% et 1.8x107° respectivement) sont inférieures
aux valeurs déduites par Coustenis et al. (3.5x107%, 2007). A 54°N, nous sommes en
accord avec ces auteurs. A 79°N, nous pouvons comparer I’abondance de notre profil
au niveau le plus bas (vers 1 mbar) avec les résultats de Coustenis et al. (2007) qui
inversent les abondances en supposant que leurs distributions verticales sont constantes
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avec 'altitude, a partir de spectres au nadir exclusivement, sondant jusqu’a la latitude
68°N. Rappelons que les profils que nous obtenons a 79°N sont une combinaison de
I’abondance & 68°N & basse altitude et de 'abondance a 79°N a haute altitude. La
comparaison entre les valeurs que nous obtenons et celles de Coustenis et al. & 68°N est
légitime. Cependant, & haute latitude nord, 'information donnée par la v4 est limitée
au dessus du niveau 2 mbar, la température n’est donc pas contrainte sous ce niveau
alors que les kernels au nadir des absorbants (avec des profils verticaux d’abondance
constants avec l'altitude) sondent des niveaux situés autour de 5 mbar. Pour évaluer
cette incertitude, Coustenis et al. (2007) ont utilisé deux types de profils de température
qui sont plus ou moins froids sous le niveau 2 mbar et obtiennent ainsi deux valeurs
différentes de ’abondance de CyH,. La valeur que nous obtenons a 1 mbar est en accord
avec les deux valeurs d’abondance obtenues par ces auteurs a 68°N.

Nous pouvons comparer le profil vertical d’abondance de CyHs que nous obtenons
a 15°S avec le profil déduit des données du satellite ISO a partir de la méme gamme
spectrale (Coustenis et al. 2003), mais en gardant & I’esprit que ce profil est moyenné sur
le disque, alors que les données de CIRS sont résolues spatialement. Cette comparaison
est possible car le profil moyenné sur le disque est plus fortement pondéré par la région
équatoriale et parce que ’abondance de Cy;H, varie peu latitudinalement. Le profil
déduit des données de ISO a un gradient plus important et des abondances plus élevées
(4.5%107%a 2 mbar et 9.5x107% 4 0.2 mbar) que ce que nous obtenons ici. Ce désaccord
n’est pas expliqué.

A partir des données de Voyager, Coustenis et al. (1991) ont déduit un profil d’abon-
dance de CyH; résolu verticalement a 70°N. Le profil vertical que nous obtenons a 79°N
est en accord avec le profil issu des données Voyager a 0.1 mbar mais est environ 3 fois
plus abondant vers 1 mbar.

10.1.2 Cyanure d’hydrogéne (HCN)

Le gradient vertical du profil d’abondance de HCN différe fortement entre 54°S-
15°S et 54°N-79°N. L’enrichissement vers les hautes latitudes nord est particuliérement
visible sous le niveau 0.1 mbar. Marten et al. (2002) ont déduit un profil vertical
d’abondance de HCN moyenné sur le disque a partir d’observations en millimétrique
avec le radiotélescope de 'TRAM. Leur profil vertical de HCN montre un changement
du gradient du rapport de mélange (dq/dz) autour de 180 km, ce que nous observons
également sur notre profil d’abondance inversé a 15°S. De plus, les abondances que nous
obtenons sont en accord avec la distribution verticale de Marten et al. Cependant, il
est & noter que, comme le profil d’abondance de HCN varie fortement sur le disque, la
comparaison entre notre profil résolu spatialement et le profil moyenné sur le disque
n’est pas totalement légitime car la distribution verticale de 'abondance de HCN varie
fortement avec la latitude (voir Fig. 8.14).

Aux pressions sondées par les nadirs, nous obtenons des abondances a 54°S, 15°S
et 54°N qui sont supérieures d’un facteur 2 a celle de Coustenis et al. 2007, ce qui s’ex-
plique par le fait que ces auteurs utilisent une distribution verticale de HCN constante
avec laltitude. Par contre, a 54°S et 15°S, I'accord est bon avec les résultats de Teanby
et al. (2006) qui ont supposé un profil croissant avec ’altitude pour inverser les données
au nadir. A 54°N, cependant, nous obtenons une valeur deux fois supérieure a la leur
qui est due au fait que nous obtenons alors un profil vertical quasi constant sous le

108



10.1 Comparaison avec les résultats précédents 109

niveau 0.1 mbar. A 79°N, nous obtenons une valeur en accord avec celle obtenue par
Coustenis et al. 2007 & 68°N.

A 54°S, nous obtenons un profil d’abondance de HCN en accord avec celui de Teanby
et al. (2007) déduit & 58°S & 1 mbar (~ 200 km) et moins abondant d’un facteur 2 a
0.1 mbar (~ 290 km). A 15°S, notre profil n’est pas en accord avec celui de Teanby
et al., et & 7T9°N, notre profil est moins abondant que celui obtenu par ces auteurs a
82°N. En comparaison avec les résultats déduits des données de Voyager (Coustenis et
al. 1991), le profil d’abondance déduit ici & 79°N est plus abondant d’un facteur 2.5 a
1 mbar et en accord a 0.1 mbar.

10.1.3 L’éthane (C:Hg)

Au-dessus du niveau 0.1 mbar, I'abondance de CyHg varie trés peu avec la latitude,
alors que sous ce niveau elle augmente d’un facteur 2 (4 1 mbar) entre 54°S-15°S et
79°N.

A partir des données de Voyager, Coustenis et Bézard (1995) ont montré que ’abon-
dance de cette molécule ne variait pas significativement avec la latitude. Ce résultat a
été confirmé par Flasar et al. (2005) et Coustenis et al. (2007). Les valeurs d’abondance
que nous déduisons a partir des données au nadir sont en trés bon accord a 54°S,
15°S et 54°N avec celles déduites par Coustenis et al. 2007. A 79°N, I"abondance
obtenue & 1 mbar est en accord avec celle déterminée & 68°N par Coustenis et al. (2007).

A 79°N, le profil d’abondance inversé ici est compris dans les barres d’erreur du
profil déduit des données de Voyager (Coustenis et al., 1991), le minimum d’abondance
n’apparait pas sur ce profil d’abondance du fait de la faible résolution spatiale de ces
observations (200 km).

10.1.4 Le propane (C;Hg)

Au-dessus du niveau 1 mbar, I’abondance du propane varie trés peu d’une latitude
a l'autre, cette molécule ne présente pas d’enrichissement au pole nord au-dela des
barres d’erreur. A 54°S, 15°S et 79°N, nous obtenons des profils d’abondance croissant
avec 'altitude, tandis qu’a 54°N, il décroit d'un facteur 2.3 entre 1 mbar et 0.1 mbar,
ce qui n’est pas prédit par les modéles photochimiques. A 15°S, ’abondance que nous
obtenons au niveau 3 mbar, correspondant a I’émission au nadir, est en accord avec les
résultats obtenus a partir des données CIRS (Flasar et al., 2005, Coustenis et al. 2007),
les données ISO (Coustenis et al., 2003) et les observations au sol a haute résolution
(6.241.2x1077, Roe et al., 2003).

A 79°N, & 1 mbar, nous obtenons une abondance comprise entre 0.3 et 1.7x1079,
ce qui est en accord avec les résultats de Coustenis et al. (1991, données Voyager) et
avec Coustenis et al. (2007) a 68°N.

10.1.5 Le méthylacétyléne (CH;3;C;H)

Le profil vertical de CH3CyH est pratiquement constant avec 'altitude au-dessus
du niveau 1 mbar en variant trés peu entre 54°S, 15°S et 54°N et il croit d'un facteur 2
entre 1 et 3 mbar, a 54°S et 15°S. Cette molécule est assez fortement enrichie & 79°N,
en gagnant un facteur 5 par rapport aux valeurs observées dans ['hémisphére sud.
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A 15°S, l’abondance que nous obtenons a partir de I’émission au nadir
(9.140.4x107?) est légérement supérieure a celle obtenue & partir des données Voyager
(6.5759x 107, Coustenis and Bézard, 1995) et en accord avec la valeur disque moyennée
obtenue a partir des données ISO (Coustenis et al. 2003).

Aux niveaux sondés par les spectres au nadir, nous déduisons a 54°S et 54°N des
abondances de 9.1+£0.1x107% et 2.240.3x1078, respectivement, en accord avec celles
obtenues par Coustenis et al. (2007).

Le profil vertical que nous obtenons a 79°N différe de facon importante de celui
déduit par Coustenis et al. (1991) a 70°N a partir des données Voyager en particulier a
cause du minimum d’abondance que nous observons vers 0.05 mbar (~300 km) qui ne
pouvait étre déduit des données Voyager du fait de la résolution verticale des spectres
(200 km). A 79°N, nous déduisons une abondance égale & 5.4 +1x1078, en accord avec
les résultats de Coustenis et al. (2007) & 68°N, déduits de données nadir uniquement.

10.1.6 Le diacétyléne (C,H,)

Les profils verticaux de C;Hs observés a 54°S et 15°S sont relativement pentus. A
1 mbar, ils présentent un fort enrichissement a 54°N et 79°N (de 'ordre d’un facteur
20 entre 15°S et 79°N). Deux minima d’abondance sont trés fortement marqués a
54°N et 79°N et situés respectivement vers 0.02 mbar et 0.05 mbar.

A 15°S, a partir de I’émission nadir, nous obtenons une valeur d’abondance de
C,H; égale 4 2.54:0.25x107%. Cette valeur est légérement supérieure a celle déduite par
Coustenis et Bézard (1995) en utilisant les données Voyager enregistrées a 1'équateur,
et en accord avec la valeur déterminée a partir des spectres de ISO (Coustenis et al.,
2003). En comparant nos résultats obtenus a 54°S, 54°N et 79°N aux niveaux sondés
par les émissions au nadir, nous obtenons des abondances supérieures a celles obtenues
par Coustenis et al. (2007), ce qui peut s’expliquer par le fait que les auteurs utilisent
des profils d’abondance constants avec l’altitude alors que nous observons un fort
gradient.

Comme pour le CH3C5H, le profil vertical obtenu ici & 79°N différe fortement de
celui déduit des données Voyager & 70°N (Coustenis et al., 1991) car nous observons
un minimum d’abondance trés marqué vers 0.05 mbar qui ne pouvait étre observé a
partir des spectres de Voyager étant donné leur résolution verticale.

10.1.7 L'éthyléne (C2H4)

L’abondance de CyHy présente la grande particularité de décroitre avec l'altitude
entre 10 et 0.1 mbar & toutes les latitudes observées ici. Cette décroissance n’est pas
prédite par les modéles photochimiques 1-D sans qu’une source arbitraire a la surface
ne soit incorporée dans le modéle (Lara et al., 1996). A 79°N, le profil d’abondance
présente un minimum marqué vers 0.07 mbar.

A 15°S, a 8 mbar, nous déduisons un rapport de mélange de CsH, égal a

4.941.0x1077, ce qui est environ 5 fois supérieur aux valeurs obtenues a partir des
spectres de Voyager (Coustenis et Bézard, 1995), aux résultats moyennés sur le disque
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de ISO (Coustenis et al. 2003) et & ceux déduits des spectres nadir de CIRS (Coustenis
et al. 2007). Cette différence s’explique par le fait que ces auteurs ont utilisé des profils
verticaux d’abondance de CyHy constants avec l'altitude, alors que le profil que nous
inversons est trés fortement décroissant avec l'altitude (d’un facteur 15 entre 10 et 0.3
mbar).

A 79°N, I'abondance que nous déduisons a 1 mbar est 4.5 fois supérieure a celle
déduite par Coustenis et al. (2007) & 68°N, en considérant leur abondance inversée avec
leur profil de température froid.

Vervack et al. (2004) ont publié une réanalyse des données d’une occultation solaire
de Voyager 1 UVS aux latitudes 4°N (ingress) et 16°S (egress). Ils ont déterminé le
profil de densité de CoH, au-dessus de 500 km et déduisent une abondance 1-3x 1076,
Cette valeur est ~80 fois supérieure a celle que nous dérivons a 15°S a 240 km. Si cela
est confirmé, ceci indiquerait que ’abondance de CyHy présente un minimum & une
altitude comprise entre 240 et 500 km.

10.1.8 Le cyanoacétyléne (HC;N)

HC3N est la molécule qui présente le plus fort enrichissement entre 54°S-15°S
et 79°N, celui-ci est de 'ordre d’un facteur 500. Les profils d’abondance a 54°S et
15°S sont trés fortement croissants avec l'altitude. Ceci peut s’expliquer par le fait
que cette molécule est relativement facilement dissociée par les rayons UV de grande
longueur d’onde qui pénétrent dans la stratosphére (car non absorbé par le méthane)
contrairement au rayonnement UV court qui est absorbé par le méthane, CoHg et
CyH, a haute altitude. A 54°S et 79°N, des minima d’abondance sont observés vers
0.04 mbar, celui a 54°S est assez peu marqué.

Nous pouvons comparer le profil que nous avons inversé a 15°S avec le profil moyenné
sur le disque obtenu par Marten et al. (2002) a partir de données au sol en millimétrique.
Ils obtiennent un profil vertical d’abondance croissant extrémement vite avec ’altitude,
passant de 1072 4 100 km & 1078 a4 400 km. L’abondance inversée ici passe de 10710 &
1 mbar (190 km) & 4x107? 4 0.03 mbar (357 km), ce qui correspond a une pente moins
élevée que celle du profil de Marten et al.

A 54°S et 15°S, nos profils inversés sont en accord (entre 200 et 350 km), aux barres
d’erreur preés, avec les profils d’abondance inversés par Teanby et al. (2007). Le profil
que nous inversons a 54°N est moins abondant que celui de ces auteurs a 67°N. Ceci
va dans le sens de I’enrichissement général des molécules qui augmente vers les hautes
latitudes nord. A 79°N, nous inversons un profil d’abondance assez différent de celui
de Teanby et al. (& 82°N) qui présente de fortes variations verticales de 1’abondance
de HC3N avec deux minima d’abondance entre 200 et 300 km et deux maxima dans
cette méme gamme d’altitude dont les amplitudes atteignent un facteur 10. Nous ne
pouvons observer de telles "oscillations" car la résolution verticale des observations que
nous utilisons est de ’ordre de 50 km, tandis que les observations utilisées par Teanby
et al. ont une résolution de 10 km.

A 79°N, I’abondance que nous obtenons a 1 mbar est en accord avec celle du profil
déduit des données Voyager a 70°N (Coustenis et al. 1991) mais nous obtenons une
valeur inférieure & 0.1 mbar avec la présence d’un minimum d’abondance vers 0.05
mbar qui ne pouvait étre observé a partir des données Voyager.
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A 54°S et 15°S, les abondances que nous inversons & partir des spectres au nadir
sont inférieures d’un facteur 10 a celles déterminées par Coustenis et al. (2007). Ceci
s’explique par le fait que notre profil inversé croit trés fortement avec ’altitude tandis
que celui utilisé par ces auteurs est constant avec l’altitude. Les résultats que nous
obtenons a 54°S et 15°S sont en accord avec ceux de Teanby et al. (2006) qui supposent
un profil vertical d’abondance de HC3N fortement croissant avec 'altitude, tandis qu’a
54°N, nous obtenons une valeur légérement inférieure a la leur. A 54°N, notre profil
est quasiment constant avec l’altitude et 1’abondance obtenue au niveau sondé par le
nadir est en accord avec celle de Coustenis et al. (2007). A 79°N, I’'abondance obtenue
est en accord avec Coustenis et al. (2007).

10.1.9 Le dioxyde de carbone (CO,)

Le CO, est réparti de fagon trés homogéne dans la stratosphére, du moins pour
les quatre latitudes étudiées ici et est enrichi d’un facteur 2 entre 54°S et 79°N. Avec
CsyHg, CO45 est la molécule dont la variation latitudinale de I’abondance est la moins
marquée. A 54°N, son rapport de mélange est constant avec l'altitude entre 1 et 0.1
mbar et décroit avec I'altitude au-dessus.

A 54°S et 15°S, les abondances que nous déduisons aux niveaux sondés par les
observations au nadir sont en bon accord avec les résultats de de Kok et al. (2007)
qui dérivent une abondance de CO5 quasi constante entre 80°S et 30°N égale a ~15
ppm. Nous sommes également en trés bon accord avec les résultats de Coustenis et al.
(2007).

10.1.10 Le benzéne (CsHp)

Grace aux données enregistrées au limbe par CIRS, nous avons pu déterminer pour
la premiére fois le profil vertical du rapport de mélange de CgHg a 79°N. Ce profil est
constant aux barres d’erreur prés et est en accord avec la valeur obtenue par Coustenis
et al. (2007) a partir d’un spectre au nadir. Cependant, a 54°S, 15°S et 54°N, ’émission
de CgHg ne dépasse pas celle du bruit et nous déduisons des limites supérieures a 3-o
de I’abondance du benzéne. Vers 200 km, & 54°S elle vaut 0.6x1072 et 1x1072 & 15°S
et 5b4°N. Ces valeurs sont en accord avec celles déduites par Coustenis et al. 2007 a
partir de spectres au nadir de CIRS et la valeur a 15°S est en accord avec la valeur
moyennée sur le disque obtenue a partir des données ISO (Coustenis et al. 2003).

10.2 Comparaison avec les modéles photochimiques

10.2.1 Croissance de l'abondance avec I'altitude

Les profils verticaux d’abondance que nous avons inversés a partir des données de
CIRS présentent certaines caractéristiques communes. A 54°S et 15°S, les abondances
croissent avec l'altitude (sauf dans le cas de CyHy), comme prédit par les modéles
photochimiques. En effet, ces composés minoritaires sont formés dans la haute atmo-
sphére et transportés vers la basse stratosphére (50-100 km) ou ils sont perdus par
condensation (Yung et al., 1984 ; Toublanc et al., 1995; Lara et al., 1996 ; Wilson and
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Atreya, 2004). A I'équateur, la seule exception est I’éthyléne (CoHy) dont I'abondance
décroit avec l'altitude sous 240 km. Ce comportement peut étre expliqué par les
modéles photochimiques 1-D uniquement si une source importante existe dans la basse
stratosphére (Yung et al., 1984) ou si un flux important provenant de la surface est
ajouté (Lara et al. 1996), ce qui est peu probable. Cette décroissance avec l'altitude
peut étre reliée au fait que 'abondance de CoH, mesurée dans la basse stratosphére
n’excéde pas 'abondance au niveau du piége froid (~ 1.2x107% d’aprés le profil de
température que nous avons inversé a 15°S), ce qui est le seul cas parmi toutes les
molécules détectées. Le profil d’abondance de Cy;H, pourrait alors résulter d’un puit
dans la haute atmosphére et d’un enrichissement dans la basse stratosphére et la
troposphére causé par le retour de la branche descendante de la cellule de circulation
stratosphérique apportant de I’air enrichi du pole nord (Crespin et al., 2005).

Les profils verticaux d’abondance des molécules présentent différentes pentes a une
latitude donnée. Généralement, les modéles 1-D photochimiques ont des difficultés a
reproduire simultanément les profils verticaux de toutes les molécules détectées. Le
modéle de Wilson et Atreya (2004), qui est le plus récent, reproduit globalement la
forme des profils, bien que certains désaccords existent. Leur profil de CoHs croit d'un
facteur 5 entre 150 et 450 km, tandis que nous observons une augmentation d’un
facteur ~ 2. Notre rapport de mélange de HCN a la méme latitude est 3 fois inférieur
au modéle nominal de Wilson et Atreya a 110 km, alors que les deux sont proches a
400 km. Le profil observé du propane est en accord avec le modéle photochimique. Le
profil d’abondance de CH3CyH que nous inversons & 15°S est moins pentu que celui
du modéle, alors que les deux sont en accord vers 130 km. Le profil d’abondance de
CsoHg que nous inversons & 15°S est en assez bon accord avec le modeéle de Wilson et
Atreya. La limite supérieure que nous déduisons pour I’abondance de CgHg a 15°S est
en accord avec leur profil d’abondance prédit qui montre des valeurs légérement plus
faibles aux pressions comparables. Notre limite supérieure est également en accord avec
le profil vertical du benzéne de Lebonnois (2005).

Certains désaccords sont probablement liés a ’existence de processus chimiques
non pris en compte, et d’autres résultent probablement d’effets dynamiques a grande
échelle qui ne sont pas inclus dans les modéles photochimiques 1-D.

A 54°S et 15°S, les abondances des molécules varient trés peu entre ces deux la-
titudes, ce qui est bien prédit par les modéles de circulation générale. En effet, dans
’hémisphére d’été (hémisphére sud actuellement) et aux latitudes équatoriales, la dy-
namique atmosphérique a des effets bien moins marqués sur les variations latitudinales
d’abondance que dans I’hémisphére d’hiver. Dans I’hémisphére sud, la cellule de cir-
culation stratosphérique remonte en apportant de ’air appauvri en molécules, celles-ci
ayant condensé dans la branche descendante de la cellule au niveau du pole d’hiver.

10.2.2 Enrichissement a haute latitude nord

A haute latitude nord, & basse altitude, un net enrichissement est généralement
observé et est d’autant plus élevé vers le pole. Cet enrichissement est lié & la subsidence
de la cellule de circulation stratosphérique qui apporte de I’air enrichi provenant des
hautes altitudes - ot sont formées les molécules - vers les basses altitudes.
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L’enrichissement est plus ou moins marqué suivant la molécule. Par exemple, HC3N
et HCN, qui ont des profils d’abondance trés pentus a 54°S et 15°S, montrent un treés
fort enrichissement & haute latitude nord. Comme les abondances de ces molécules a
haute altitude sont bien plus élevées qu’a basse altitude, la descente d’air du pole d’hiver
entraine un net enrichissement a basse altitude. Pour les molécules qui présentent
un faible gradient vertical d’abondance & latitude moyenne, comme CyHs; ou CsoHg,
I’enrichissement est plus modéré.

10.2.3 Minima d’abondance dans I'hémisphére nord a haute altitude

A 54°N, a haute altitude, lorsque le rapport signal-a-bruit permet de déduire de
I'information verticale au dessus du niveau 0.1 mbar, un minimum d’abondance vers
0.02 mbar (~360 km) apparait sur les profils de CoHy, HCN, C4H, et plus légérement
pour CoHg et HC3N. Pour CO, et C3Hg le profil a tendance & décroitre avec ’altitude,
mais nous ne pouvons pas conclure a ’existence d’'un minimum d’abondance vers 0.02
mbar, du fait du rapport signal-a-bruit trop faible.

A 79°N, un minimum d’abondance est également observé a une pression plus élevée,
vers 0.07 mbar (280 km) pour CQHQ, HCN, CQHG, CQH4, C4H2, CH3CQH et HCgN Ces
minima d’abondance concernent ainsi les mémes molécules qu’a 54°N.

Ces minima d’abondance a haute latitude nord n’ont jamais été observés aupa-
ravant en raison de la résolution spatiale des observations de Voyager/IRIS. Ceux-ci
n’étaient pas prédits par les modéles photochimiques et dynamiques. Si toutes les mo-
lécules possédent un minimum d’abondance & une altitude bien précise, ceci pourrait
s’expliquer par des phénomeénes dynamiques. Ces molécules possédent des temps de vie
photochimique trés variables, allant de 0.04 années pour C,Hy & 730 années pour CoHg
(voir Wilson et Atreya, 2004), et peuvent étre soit supérieur ou inférieur aux temps
caractéristiques dynamiques qui sont de l'ordre de 3 ans (soit ~ 0.1 année de Titan).
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CHAPITRE 11

Rapports isotopiques 15N/14N et
13c/12c
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Deux atomes sont dits isotopes s’ils ont le méme nombre de protons mais un nombre
de neutrons différents. La différence de masse atomique distingue donc deux isotopes.
Le rapport isotopique est égal au quotient du nombre d’isotopes lourds sur le nombre
d’isotopes légers d’un élément donné. En planétologie, la connaissance de ces rapports
fournit des informations sur I’évolution des différents corps du systéme solaire. La mo-
dification de la composition isotopique d’un élément, appelée fractionnement, peut étre
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causée par plusieurs phénomeénes, comme I’échappement atmosphérique qui a tendance
a enrichir I'atmosphére en isotope lourd car Iisotope léger s’échappe plus facilement.
Les réactions chimiques peuvent également favoriser un isotope par rapport a un autre.
Dans le cas d’une atmosphére planétaire, les rapports isotopiques sont toujours mesu-
rés dans des molécules. Dans la pratique, ils sont déterminés de la maniére suivante. Si
nous nous intéressons au rapport isotopique d’un atome présent une seule fois dans une
molécule, alors le rapport isotopique de ’atome considéré est donné par le quotient de
I’abondance de l'isotope lourd de cette molécule sur I’abondance de son isotope léger.
C’est le cas de N dans la molécule HCN, ot le rapport R = N/N est donné par
le rapport qpcisy/Qrcian, ou q désigne ’abondance. Par contre, si nous cherchons a
mesurer le rapport D/H dans le CHy, nous aurons R = D/H = 0.25 X qem,p/dcmH,,
car le méthane comporte 4 atomes d’hydrogéne.

Le rapport isotopique d'un atome peut étre mesuré au sein de la molécule la
plus abondante de ’atmosphére qui constitue un réservoir atmosphérique de 'atome
considéré. Par exemple, Ny constitue le réservoir principal d’azote dans ’atmosphére
de Titan et de la Terre. La mesure d’un rapport isotopique dans un tel réservoir nous
donne de précieux renseignements sur I’évolution de la planéte. Si ce rapport isotopique
difféere de celui du matériaux de la nébuleuse primitive qui a été incorporé dans la
planéte, alors cela nous renseigne sur I’évolution de ’atmosphére et peut permettre,
en particulier, de quantifier ’échappement planétaire. Si le rapport isotopique est
déterminé dans une molécule autre que le réservoir atmosphérique principal de I’atome,
et que la valeur de ce rapport difféere de celle mesurée dans le réservoir principal,
alors il existe un processus de fractionnement au sein de ’atmosphére qui enrichit ou
appauvrit I'isotope lourd par rapport a l'isotope léger.

Nous allons nous intéresser ici & trois rapports isotopiques mesurés dans 1’atmo-
sphére de Titan a partir des données enregistrées par CIRS : N /14N, 13C/12C et D/H.
La détermination des rapports N /MN et 13C/12C dans le HCN est décrite dans cette
Section et celle du rapport D/H dans le CoH; sera décrite dans la Section 12.

Avant de nous focaliser sur la détermination des rapports N /1N et 3C/!2C dans
le HCN a partir des spectres enregistrés par CIRS, nous allons présenter succinctement
ce que représente la mesure de ces rapports dans le systéme solaire, quelles sont leurs
valeurs dans I'atmosphére de Titan et quelles en sont les implications.

11.1 Le rapport isotopique N /N : introduction

11.1.1 Le rapport ?’N/“N dans le systéme solaire

Le rapport isotopique >N /N a été déterminé dans de nombreux objets du systéme
solaire (voir pour exemple la Fig. 11.1 issue de Owen et al. 2001) . Sur Terre ["*N /N],,
= 3.66x1073 dans Ny (soit ["'N/?N]g = 272, Fegley et al. 1995).

La valeur de ce rapport isotopique permet d’étudier 1’évolution d’une atmosphére a
condition de connaitre sa valeur dans la nébuleuse primitive. Celle-ci est probablement
similaire & la valeur du rapport N/MN solaire, or celui-ci n’a pas été déterminé de
fagon certaine a ce jour. Cependant, il est possible d’utiliser les rapports isotopiques
mesurés dans Jupiter qui sont proches de la valeur solaire et donc des rapports iso-
topiques de la nébuleuse primitive. En effet, Jupiter présente les mémes abondances
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F1G. 11.1: Rapport isotopique N /YN dans le systéme solaire. Figure issue de Owen et
al. (2001). Partie gauche : Mesures de > N/"*N dans des réservoirs primitifs d’azote : dans le milieu
interstellaire local (Dahmen et al. 1995), le Grand Nuage de Magellan (Chin et al. 1999), le vent solaire
(SOHO : Kallenbach et al. 1998) et une limite supérieure déduite des sols lunaires (Hashizume et al.
2000), la cométe Hale Bopp (Jewitt et al. 19997), et deux mesures dans Jupiter 4 partir de l’instrument
ISO/Short Wavelength Spectrometer (Fouchet et al. 2000) et in situ d partir de Galileo/GPMS (Owen
et al. 2001). Le point "Early HCN" est une valeur déduite de celle mesurée dans Jupiter par Owen
et al. (2001) en utilisant le travail de Terzieva and Herbst (2000). Cette valeur calculée est en accord
avec la valeur observée dans la cométe Hale Bopp. Partie droite : 1> N/**N mesuré sur Terre, Mars
(Nier and McElroy 1977, Mathew and Marti 2001), Venus (Hoffman et al. 1980) et Titan (Marten
et al. 1997). La fleche sur la ligne de division montre la direction de l’enrichissement de >N/“*N
résultant de 'échappement préférentiel de '*N dans les atmosphére planétaires.

relatives de N, C, S, Ar, Kr et Xe que le Soleil (Owen et al. 1999, Mahaffy et al. 2000).
D’aprés Mahaffy et al. (1998), les rapports D/H et He/*He de Jupiter sont égaux
aux rapports isotopiques de la nébuleuse primitive, en supposant que ’atmosphére de
Jupiter soit composée principalement du gaz de la nébuleuse primitive, avec une trés
faible contribution de source d’hydrogéne ou d’hélium fractionné, issue des planétési-
maux glacés. De plus, Jupiter présente les mémes rapports isotopiques *Ar/3%Ar et
20Ne/?2Ne que les rapports solaires (Mahaffy et al. 2000) et un rapport *C/13C proche
de celui observé dans tout le systéme solaire (Niemann et al., 1998) . Il existe donc de
fortes présomptions pour que ’azote de Jupiter présente un rapport isotopique proche
de la valeur solaire. Lors de sa plongée dans l'atmosphére de Jupiter, le 7 décembre
1995, I'instrument Galileo Probe Mass Spectrometer (GPMS) a bord de la sonde Gali-
léo, a acquis de nombreuses données in situ qui ont permis de déduire N /1N = (2.3
+ 0.3)x1072 dans le NH3 (Owen et al. 2001). Cette valeur serait donc représentative de
la valeur du rapport °N/N dans la nébuleuse primitive. Nous allons voir ci-dessous
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ce que vaut ce rapport dans I’atmosphére de Titan, comment il se compare a la valeur
de N /N primitif et quelles en sont les implications.

11.1.2 Mesure de *N/'>N dans I'atmosphére de Titan

La premiére détection certaine du HC'N dans I’atmosphére de Titan est présentée
dans la thése de Taufiq Hidayat. Il a observé simultanément la raie HCN (3-2)
4 258.16 GHz et la raie HCN (1-0) a 88.6 GHz avec le télescope de 30 métres
de P'IRAM. Tl en déduit un rapport isotopique N /N ~ 120, inférieur a la valeur
terrestre d’un facteur 2.3. Ces observations ont été ensuite reprises et complétées dans
le papier de Marten et al. (2002) qui déduisent un rapport HC*N/HC'N compris
entre 60 et 70, soit un enrichissement '°N qui vaut 3.9 - 4.5 fois 'enrichissement
terrestre. Gurwell (2004) a également évalué ce rapport a partir des méme raies
rotationnelles enregistrées par le Submillimiter Array. Il déduit deux valeurs possibles
suivant le profil de température utilisé pour modéliser I’atmosphére. Avec le profil de
température obtenu par Coustenis et Bézard (1995), il obtient une valeur "N/¥N =
94 + 13, alors qu’en utilisant le profil de E. Lellouch (1990), il déduit un rapport égal
a 72 + 9 en accord avec la valeur de Marten et al.

Alors que toutes les valeurs obtenues depuis des observations au sol sont moyennées
sur le disque de Titan (non résolu par les télescopes), la sonde Cassini permet de
déduire ce rapport isotopique a une latitude précise de Titan. Le rapport isotopique
1N /MN a été déterminé in situ grace aux données de I'instrument Gas Chromatograph
Mass Spectrometer (GCMS, Niemann et al. 2002) a bord de Huygens. Niemann et
al. (2005) déduisent un rapport “N/N = 183 + 5 dans le Ny entre 36 et 41 km.
Ce rapport isotopique a aussi été déterminé a partir des données de I'instrument Ion
Neutral Mass Spectrometer (INMS, Waite et al. 2004) a bord de Cassini. A partir des
données enregistrées a 1200 km, Waite et al. (2005) déduisent une valeur in situ du
rapport “N/N comprise entre 172 et 215. La valeur de surface correspondante est
comprise entre 168 et 211, ce qui est en accord avec les résultats déduits des données
du GCMS. Ces différents résultats sont résumés dans la Table 11.1.

11.1.3 Implications de la valeur du rapport N /'°N dans Titan

Avant de voir les implications des valeurs de ces rapports isotopiques, rappelons
que le Ny constitue le réservoir principal d’azote de l'atmosphére de Titan et que le
HCN est une molécule issue de la dissociation de Ny dans la haute atmosphére. Les
différents résultats listés ci-dessus mettent en évidence deux points importants :

(i) La valeur du rapport ®N/MN est plus élevée dans le N, de I'atmosphére de
Titan que dans le NH3 de 'atmosphére de Jupiter (supposée représenter la valeur de
la nébuleuse solaire).

(i) La comparaison des rapports N/®N de Titan obtenus dans le HCN (com-
pris entre 63 et 107, déduit des données millimétriques au sol) & ceux obtenus dans
le Ny (entre 178 et 188, mesures in situ GCMS) montre que le '°N est enrichi d’un
facteur 1.5 dans HCN par rapport a No.
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Nous allons détailler quelles sont les implications de ces deux remarques.

(i) L’atmosphére de Titan est probablement issue d’une atmosphére primitive
de NH; dont le rapport isotopique N /14N devait étre celui de la nébuleuse primitive,
et donc similaire & la valeur solaire. Pourquoi observe-t-on un enrichissement en '°N
dans le Ny actuellement 7 Cet enrichissement observé est provoqué par un échappement
atmosphérique de I'azote, I'isotope lourd s’échappant plus difficilement que I’isotope
léger. Cet échappement, qui s’effectue sur des temps géologiques est probablement lié
a un échappement non thermique. En effet, en prenant pour valeur g=1.35 m.s™! et
R—2575 km, la vitesse d’échappement de Titan vaut v, = v/29R = 2.6 10 m.s™!,
alors que la vitesse thermique vaut, si on s'intéresse a Ny : vy, = /2kT/m = 10.2
m.s~! en prenant T = 170 K (qui est une valeur moyenne de la température mesurée
dans la thermosphére par l'instrument Huygens/HASI) et m=27/(6.02 10**) g. En
comparant ces deux vitesses, il est trés net que, du fait de la faible température de
la haute atmosphére de Titan, il ne peut exister un échappement atmosphérique
thermique de Ny. En revanche, un échappement non thermique existe au travers de
la dissociation par impact de Ny avec les électrons provenant de la magnétospheére de
Saturne : Ny + e~ — N* + N*.

Tout ceci laisse donc supposer que I'atmosphére de Titan était auparavant plus
massive qu’elle ne I’est aujourd’hui. Lunine et al. (1999), en supposant que la valeur
terrestre du rapport N/MN est représentative de la valeur de la nébuleuse solaire,
et en utilisant la valeur du rapport mesuré dans le HCN en millimétrique (la mesure
dans le Ny n’avait pas encore été réalisée), ont déduit que 'atmosphére de Titan était
20 a 100 fois plus massive qu’elle ne I’est aujourd’hui. En utilisant la valeur déduite du
GCMS, Niemann et al. (2005) ont réévalué la masse de I’atmosphére primitive, entre
2 et 10 fois la valeur actuelle. Enfin, Waite et al. (2005) concluent que ’atmosphére de
Titan était au moins 50 % plus dense dans le passé.

(ii) La valeur obtenue d’aprés les observations millimétriques est mesurée non
pas dans le Ny (réservoir principal de N de Titan), mais dans le HCN qui est une
molécule fille de N,. Le fait que le HCN soit plus enrichi en N que ne l'est le N,
suggére qu'un processus lié¢ a la formation du HCN (ou & sa destruction) favorise (ou
défavorise) l'isotope lourd par rapport a lisotope léger. Les différentes possibilités
seront détaillées plus loin dans la Section 11.3.8.

11.2 Le rapport isotopique *C/!?C : introduction

11.2.1 Le rapport ¥*C/*2C dans le systéme solaire

12C et 13C sont respectivement des produits primaires et secondaires des processus
thermonucléaires se produisant au sein des étoiles. Le rapport isotopique *C/?C me-
suré dans le systéme solaire est donc, en principe, caractéristique du degré d’évolution
de la galaxie ot le systéme solaire s’est formé il y a 4,5 milliards d’années. La plupart
du carbone de la nébuleuse protosolaire existait principalement sous forme solide, avec
seulement 15-30 % sous forme de composés trés volatiles que sont le CO et le CHy
(Encrenaz et al. 1988). Les planétes, formées a partir des planétésimaux, devaient donc
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toutes présenter le méme rapport isotopique. En conséquence, la valeur du 2C/*3C est
approximativement la méme partout ou elle est mesurée dans le systéme solaire (en
tenant compte des barres d’erreur des mesures). Dans Mars, Vénus, Jupiter, Saturne
et Titan, la valeur du rapport ?C/13C est comparable a la valeur terrestre qui vaut 89*
(Fegley et al. 1995), nous discuterons en détail cette valeur obtenue dans Titan a la
Section 11.2.2. Ce rapport isotopique a aussi été mesuré dans une douzaine de cométes
qui font partie des objets les plus primitifs du systéme solaire. Les valeurs obtenues
dans ces objets sont généralement proches de la valeur terrestre, ou 'incluent dans leur
barres d’erreur (e.g., la cométe Linear ou *C/1¥C = 120 + 25 dans le CN, E. Jehin,
2003). En revanche, le rapport isotopique mesuré dans le milieu interstellaire actuel,
peut différer de celui mesuré dans les différents corps du systéme solaire. En effet, le
systéme solaire s’est formé il y a 4.5 milliards d’années et était situé a un endroit dif-
férent de la Voie Lactée ou le rapport 2C/!3C ne présentait pas forcément la méme
valeur.

11.2.2 Mesure de *C/'¥C dans I'atmosphére de Titan

La valeur du rapport C/?3C dans le HCN de I'atmosphére de Titan a été déter-
minée pour la premiére fois par Hidayat et al.(1997). Les auteurs ont analysé la raie
rotationnelle (4-3) & 345.34 GHz (millimétrique) enregistrée au JCMT (Mauna Kéa,
Hawaii) et en ont déduit un rapport 2C/!3C, moyenné sur le disque, compris entre 70
et 120 en-dessous de 200 km. Cette valeur englobe la valeur terrestre a plus ou moins
25 %. Elle est également en accord avec celle calculée dans le CoHg & 12 microns par
Orton et al. (1992), a partir d’observations au sol en infrarouge thermique. Le rap-
port 2C/13C dans le HCN a aussi été mesuré par Gurwell (2004) & partir de la méme
raie rotationnelle depuis le Submillimiter Array. Il déduit deux valeurs possibles de
ce rapport suivant le profil de température qu’il utilise pour modéliser ’atmosphére.
Avec le profil de température obtenu par Coustenis et Bézard (1995), il obtient une
valeur égale & 132 + 25, alors qu’en utilisant le profil de Lellouch (1990), il déduit un
rapport égal a 108 4 20. Les barres d’erreur du second incluent la valeur du rapport
isotopique terrestre. D’autre part, en septembre 2006, Mark Gurwell nous a fait part
du fait qu’il allait réactualiser son papier de 2004 en proposant une révision des valeurs
de ce rapport isotopique. Il obtient de nouveaux résultats plus proches de la valeur
terrestre (communication privée).

Ainsi, avant la mission Cassini/Huygens, les valeurs de ce rapport isotopique,
moyennées sur le disque de Titan, étaient toutes en relativement bon accord et compa-
rables a la valeur terrestre. Grace aux instruments de la mission Cassini/Huygens qui
résolvent parfaitement le disque de Titan, ce rapport peut maintenant étre déterminé
a des latitudes précises.

L’instrument GCMS & bord de Huygens a permis de déterminer la valeur de ce
rapport a 10°S. En utilisant les mesures effectuées sur le méthane, Niemann et al.

'La référence internationale du rapport isotopique *C/12C terrestre inorganique a été mesurée
dans un carbonate de calcium provenant d’un fossile de bélemnite (animal apparenté a la seiche
datant du Crétacé, -145.5 & -65.5 Ma), extrait de la formation géologique Pee Dee de Caroline du Sud
(USA). Cette référence est souvent noté PDB, pour Pee Dee Belemnite. ['3C/'2C|ppp = 11237.2 +
2.9 ppm.
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Observation L2e/Bc HUN /15N altitude référence
Observation 70 - 120 - en-dessous de 200 km | Hidayat et al. (1997)

sol 132425, 108420 | 94413, 7249 | en-dessous de 300 km Gurwell (2004)
millimétrique - 60.5 - 70 en-dessous de 350 km | Marten et al. (2002)
In situ 82.3£1 - 18.2 - 6.14 km Niemann et al.
Huygens/GCMS - 183+ 5 40.9 - 35.9 km (2005)
In situ 95.6+0.1 172 - 215 1200 km Waite et al.
Cassini/INMS 81 168 - 211 0 km (estimation) (2005)
Infrarouge 82727 (15°8) - 80 - 260 km Bézard et al. (2007)
Cassini/CIRS 89+ (15°S) 56715 (15°9) 150 - 350 km Vinatier et al.
15 (83°N) 5611)0 (83°N) 165 - 300 km 2007 (sous presse)

TAB. 11.1: Valeurs des rapports isotopiques >C/!? et “N/!°N mesurés dans ’atmo-
sphére de Titan. Le rapport 2C/*3 C terrestre est égal a 89 et le rapport **N/*5 N vaut 272 (Fegley
et al., 1995). Les rapports isotopiques obtenus depuis le sol en millimétrique et les rapports obtenus a
partir des données CIRS sont obtenues dans le HCN. Les rapports mesurés in situ par Huygens/GCMS
et Cassini/INMS sont obtenus dans le Ny et le CHy.

(2005) ont déduit un rapport *C/3C = 82.3 + 1 entre 18 et 6 km & 10°S. Les
données de l'instrument Ion Neutral Mass Spectrometer (INMS) a bord de Cassini ont
également permis de déduire ce rapport isotopique in situ. Waite et al. (2005) déduisent
une valeur *CH,/"CH,; = 95.6 4+ 1 & 1200 km et I’estiment égale & 81 a la surface,
ce qui est en accord avec les résultats du GCMS. Ces valeurs obtenues in situ sont
donc elles aussi proches de la valeur terrestre et en accord avec les valeurs de 2C/13C
obtenues dans le HCN de Titan depuis le sol en millimétrique.

La Table 11.1 résume les différentes valeurs du rapport 2C/!3C mesurées dans
I’atmosphére de Titan.

11.2.3 Implications de la valeur du rapport *C/!2C dans Titan

En conclusion, les valeurs du rapport 2C/C mesurées dans le HCN et dans
le CHy sont en bon accord avec la valeur terrestre, et donc proche du rapport
isotopique mesuré dans de nombreux objets du systéme solaire. Rappelons que le
méthane est le deuxiéme constituant le plus abondant de ’atmosphére de Titan. Cette
molécule constitue le réservoir de carbone, et HCN est une molécule fille issue de la
photodissociation du méthane dans la haute atmosphére.

Que signifie le fait que le rapport isotopique 3C/'2C mesuré dans Titan soit proche
de celui des autres objets du systéme solaire ? Nous avons vu dans la Section 11.1.3
que le rapport N /14N présentait un enrichissement dans le N, di & ’échappement
plus efficace de N par rapport a 1°N. La mesure du rapport 3C/*2C dans le méthane,
le réservoir principal de carbone, montre un enrichissement en *C trés faible comparé
a la valeur terrestre. Or, le carbone présente un nombre de masse proche de celui de
1N, il devrait donc aussi étre fractionné par échappement et I’atmosphére devrait
s’enrichir en C au cours des temps géologiques. En fait, cet enrichissement n’est
pas observé car le méthane a une durée de vie bien inférieure a ’age de Titan. Nous
savons que le méthane est irrémédiablement détruit par photodissociation dans la
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haute atmosphére, et tout le méthane de Titan aurait ainsi di disparaitre en quelques
dizaines de millions d’années. La seule explication a la valeur de I’abondance de
CHy4 observée aujourd’hui est que cette molécule posséde trés probablement une
source interne et a été/est libérée soit de fagon continue, soit discontinue au cours
d’épisodes de dégazage. Il s’ensuit donc un renouvellement du méthane atmosphérique.
A priori, le méthane a été piégé dans l'intérieur de Titan avec un rapport *C/2C
qui correspond a la valeur mesurée dans tout le systéme solaire. Le renouvellement
du méthane tend donc & restaurer un rapport 2C/!C primordial et limite ainsi la
diminution de ce rapport par échappement. En fait, pour qu’il y ait un enrichissement
de 13C par rapport a 2C, il faut que le taux d’échappement soit non négligeable face
au taux de destruction de CHy par photodissociation. Or les mesures des profils de
densité de Ny, CHy et Ar par 'instrument INMS semblent indiquer que ces deux taux
sont du méme ordre de grandeur (R. Yelle, communication privée).

Nous avons vu que le HCN ne semble pas présenter un enrichissement plus
important en 3C que le CH,. Comme le HCN est une molécule fille de CHy, cela
signifie que le carbone ne présente pas de phénoméne de fractionnement dans la
formation/destruction de HCN.

Nous venons de voir les valeurs des rapports >N /1N et 13C/'2C mesurés dans HCN,
Ny et CHy. Les observations depuis le sol sont moyennées sur le disque de Titan, et les
mesures réalisées par l'instrument GCMS ne concerne qu’une seule latitude. Dans le
cas de INMS, les résultats concernant une seule latitude ont actuellement été publiés.
L’instrument CIRS, avec ses nombreux survols de Titan et sa bonne résolution spatiale,
permettra de déterminer ce rapport a plusieurs latitudes et altitudes. Nous allons pré-
senter dans les sections suivantes les déterminations de ces rapports isotopiques dans le
HCN a 15°S et 80°N a partir des données nadir et des données au limbe et la recherche
d’éventuelles variations latitudinales et verticales de ces deux rapports.

11.3 Déterminations des rapports 2C/!3C et “N/!°N a partir
des données de CIRS

11.3.1 Deétection et modélisation de HC'®N et H'*CN

Jusqu’a présent, HCYN et H'3CN n’avaient jamais été détectés dans la gamme
de longueur d’onde observées par CIRS (7 um - 1 mm). Nous avons mis en évidence
les émissions de ces deux isotopes en effectuant des inversions des profils d’abondance
de HCN et CyH,. Pour ce faire, j’ai modélisé les bandes d’émission des différentes
molécules en utilisant la banque de données GEISA 2003. En modélisant les spectres
enregistrés a 15°S (survol Tb, voir Partie 7.3), nous nous sommes apergus que les
spectres calculés au limbe et au nadir ne reproduisaient pas deux émissions observées
A 706 cm~ ! et 711 cm~!. La Fig. 11.2 montre, en traits pleins gris, les spectres calculés
avec le fichier spectroscopique de GEISA 2003, comparés aux spectres observés a 15°S
(gauche), représentés en diamants reliés par des pointillés.

Ces deux émissions & 706 cm™! et 711 cm™!, apparaissent sur plusieurs spectres
au-dela du niveau de bruit, et peuvent donc étre dues a des composés dont les bandes
ne sont pas incluses dans GEISA 2003. Avant de rechercher d’éventuelles signatures de
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Fi1G. 11.2: Comparaison entre les spectres observés (pointillés avec diamants) et calculés
incluant les émissions de HC'> N et H'>CN (traits pleins noirs), pour le nadir et / limbes a
15°S (a gauche) et 5 limbes 4 83° N (a droite). Les spectres calculés sans les émissions des deuz isotopes
sont aussi présentés (traits pleins gris), afin de souligner la détection de H'>*CN a 706 cm™! et HC*>N
a 711 ¢cm™" sur le spectre nadir et sur les limbes. Les profils d’abondance de H2>C'N, H'3CN et
HC™N correspondants sont présentés dans la Fig. 11.8. Les barres d’erreur égales auzx valeurs des
rms des fits sont données pour chaque spectre (en haut a droite).

molécules non détectées sur Titan, il faut d’abord s’assurer que 1’émission n’est pas due
a une bande chaude? d’une molécule connue, ou a I’émission de I'isotope d’une molécule,
qui ne seraient pas inclus dans la base de données spectrales utilisée. Ce fut le cas ici.
Aprés vérification dans la littérature, ces deux émissions se sont avérées étre celles
des deux isotopes de H'2CMN (qui sera not¢ HCN dans la suite) : H3CN et HC'°N.
Le papier de G. Duxbury et Y. Gang (1989) présente les mesures expérimentales des
intensités des bandes de plusieurs isotopes du H2C*N autour de 710 cm~! (la bande
du HCN que nous observons avec CIRS est située a 713 cm™!). En particulier, ils
étudient la bande v, de HC'N située a 711 cm ™! et la v5 de H¥CN située a 706 cm ™.
Ces deux bandes constituent donc deux trés bonnes candidates pour les 2 émissions
observées a ces deux mémes nombres d’onde sur les spectres de CIRS. Comme le fichier
spectroscopique de GEISA ne liste pas cette bande des isotopes, nous avons effectué le
calcul de ce fichier.

2La population N, d’un niveau vibrationnel v est reliée & la population Ny du niveau fondamental
par le facteur de Boltzmann :

Ny _ ( E”) (11.1)
N, exp T .
Toutes les bandes dont 1’état inférieur n’est pas le fondamental sont appelées bandes chaudes car les

populations des niveaux inférieurs de ces transitions, et par conséquent les intensités des transitions,
croissent avec la température.
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Pour modéliser cette bande, j’ai utilisé un code écrit par Bruno Bézard qui modélise
la bande spectrale >-1I des molécules présentant une géométrie linéaire non symétrique
(géométrie CY). J'ai inclus les parameétres listés dans G. Duxbury et Y. Gang (1989)
pour le HCN et ses deux isotopes afin d’obtenir en sortie 3 fichiers spectraux listant
chacun les intensités des raies spectrales de chaque isotope. Les parameétres présents
dans ce papier donnaient les intensités spectrales pour un rapport terrestre (Duxbury et
Gang utilisent un échantillon de HCN obtenu a partir de la pyrolyse du méthylamine).
Pour valider ces intensités, j’ai comparé le fichier spectroscopique calculé de HCN avec
celui issu de GEISA. Les intensités relatives des raies calculées présentaient un trés bon
accord avec celles listées dans GEISA, mais en absolu, elles étaient plus intenses d’un
facteur 1.083. Les intensités calculées de ces trois isotopes ont donc été divisées par ce
facteur.

Les spectres synthétiques, calculés en incluant les fichiers spectroscopiques de
HCYN et H¥CN reproduisaient correctement 1’émission de H¥*CN autour de 706 cm ™!,
alors que I’émission de HCN & 711 cm™! étaient encore sous-estimée. Comme ces
spectres synthétiques étaient calculés avec les rapports isotopiques terrestres (12C/13C
= 89 et “N/IN = 272), ce premier test nous montrait que le rapport 2C/3C dans
le HCN de Titan était proche du rapport terrestre dans cette méme molécule. En
revanche, la sous-évaluation de la bande d’émission de HC!N signifiait que le rap-
port isotopique N /N dans Titan était différent du rapport terrestre et supérieur a
celui-ci. En testant différentes valeurs de rapports '°N/MN, j’ai déduit qu’un rapport
1N /MN enrichi d’un facteur 4.5 par rapport a la valeur terrestre permettait de repro-
duire 1’émission de HC'®N. Cette valeur était en accord avec celles obtenues depuis le
sol (voir Section 11.1.2). Nous avons alors fait part de cette détection et de cette pre-
miére détermination des rapports isotopiques dans le HCN a I’équipe CIRS. L’équipe
travaillant & Oxford nous a alors signalé que dans la base de données spectrales qu’ils
utilisaient, HITRAN 2004, les bandes des isotopes HC®N et H3CN étaient listées.
Comme les raies spectrales que nous avions calculées présentaient des intensités légeére-
ment différentes de celles listées dans HITRAN, nous avons choisi, pour effectuer une
étude plus approfondie de ces rapports isotopiques, d’utiliser les fichiers spectraux de
cette base de données.

11.3.2 Observations utilisées pour les inversions

Les émissions des deux isotopes lourds de HCN apparaissent a la fois sur plusieurs
spectres au limbe et sur le spectre nadir des observations réalisées a 15°S; elles per-
mettent donc en théorie, de détecter d’éventuelles variations verticales des ces rapports
isotopiques. D’autre part, les spectres enregistrés a d’autres latitudes peuvent montrer
d’éventuelles variations latitudinales. Je me suis donc focalisée sur I’étude des spectres
a 15°S et a 83°N car les hautes latitudes nord présentent les variations latitudinales
d’abondance les plus marquées.

Les spectres que j’ai utilisés pour les inversions a 15°S sont les mémes que ceux
utilisés pour les inversions des profils d’abondance des molécules présentées dans la
Partie III. Les caractéristiques de ces observations sont données dans la Table 7.1.

J’ai choisi de ne pas utiliser les spectres enregistrés a 80°N (survol T3, voir Partie I,
Section 7.3) car ils présentent un rapport signal-a-bruit moins bon que d’autres enre-
gistrés a 83°N, ce qui rend difficile la détermination des rapports isotopiques. D’autre
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part, la résolution verticale de ces spectres au limbe est d’environ 50 km et ne per-
met pas d’étudier de possibles variations verticales des rapports isotopiques. J’ai donc
préféré utiliser les données enregistrées au cours du survol T4 de Titan, a 83°N (voir
Partie I, Section 5.2). Ces données sondent jusqu’a 305 km avec une résolution verticale
d’environ 10 km. L’intérét d’utiliser des spectres au limbe enregistrés au-dessus de 300
km est limité pour cette étude car la faible émission de ces isotopes devient rapidement
noyée dans le bruit a haute altitude.

J’ai moyenné les spectres sur des segments d’altitudes couvrant 20 km chacun,
centrés autours de 159, 178, 201, 218, 239, 260, 281 et 298 km, ce qui correspond & une
dizaine de spectres moyennés par intervalle d’altitude. Les observations enregistrées au
nadir n’ont pas été utilisées pour inverser les profils & 83°N car celles-ci, du fait de leurs
angles d’émission élevés a ces latitudes (les orbites de Cassini étaient alors faiblement
inclinées par rapport au plan équatorial de Saturne), sondent des niveaux comparables
a ceux sondés par les limbes.

11.3.3 Inversion des abondances de HCN et ses isotopes

Afin d’obtenir les profils d’abondance de HCN et de ses isotopes, j’ai utilisé les
profils de température inversés a 15°S et 83°N (voir Partie I, Sections 5.1.4 et 5.2.3.

J'inverse les abondances de HC®N et HI3CN en utilisant la gamme spectrale com-
prise entre 700 et 730 cm ™!, qui inclue le HON & 713 em ™!, H¥CN 4 706 cm~!, HC'®N
a 711 cm™! et les branches P et Q de CyH,. Puisque la bande d’émission de HCN et de
ses deux isotopes est superposée a I’émission de la branche P de CyHs, il faut d’abord
connaitre la contribution de I'acétyléne & 706, 711 et 713 cm™! en inversant le profil
d’abondance de CyHy avant d’inverser ceux des isotopes de HCN. J’ai effectué dans
un premier temps, I'inversion des profils verticaux de HCN et CoHs simultanément car
ces deux molécules présentent les émissions les plus intenses dans la gamme 700-730
cm~!. Les profils d’abondance de HC'N, H3CN ont été inversés dans une seconde
étape. Pour cela, ils sont considérés par l'algorithme d’inversion comme deux molé-
cules & part entiére. J’ai donc créé un fichier spectral pour chaque isotope (le fichier
spectral de HITRAN réunit les raies d’émission de tous les isotopes dans un méme
fichier) et j’ai rajouté dans le code de transfert radiatif les paramétres permettant de
modéliser leurs émissions et leurs profils verticaux d’abondance (masse moléculaire, loi
de saturation, paramétrisation de la fonction de partition). Nous supposons que HC'N
et H¥CN suivent la méme loi de saturation que HCN.

Nous avons choisi un filtrage vertical (voir Partie IT) des profils d’abondance inversés
égal & 3 échelles de hauteur a 15°S et 4 échelles de hauteur a 83°N.

La figure 11.2 présente les spectres modélisés & 15°S et 83°N correspondant aux
profils d’abondance des 2 isotopes présentés Fig. 11.8. Les détections de HCN et
H'3CN sont clairement validées en comparant les spectres calculés sans leurs émissions
(traits pleins gris) et avec leurs émissions (traits pleins noirs).

11.3.4 Tests de la variation verticale des rapports ?C/3C et “N/!5N

Nous allons détailler ci-dessous 1’é¢tude de la variation verticale du rapport
isotopique °N/MN a 15°S. La méme démarche a été appliquée a 83°N ainsi que pour
le rapport 13C/'C aux deux latitudes, dont nous donnerons simplement les résultats.
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La Fig. 11.3 (gauche) présente le profil inversé de HC'PN (traits plein noirs) avec un
lissage dont la longueur de corrélation (notée L) vaut 3 échelles de hauteurs, comparé
au profil vertical d’abondance inversé de HCN (tirets noirs). Les barres d’erreur des
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FiG. 11.3: A gauche : profils inversés d’abondance de H'2C** N (tirets) a 15°S. Le HC'S N inversé
avec un lissage vertical égal a 3 échelles de hauteur est présenté en trait plein noir, celui inversé avec
un lissage L=200 (proportionnel au profil vertical d’abondance de HCN, voir texte) est présenté en
trait plein bleu. A droite : comparaisons entre les spectres observés (diamants noirs reliés par des
pointillés) et les spectres calculés avec le profil d’abondance lissé avec L=3 (en rouge), et ceux calculés
avec un profil homothétique & celui de HCN (en bleu,).

deux profils sont données aux niveaux des maxima des kernels. Comme le montre la
comparaison entre les spectres calculés (Fig. 11.3, droite, trait rouge) et les spectres
observés (pointillés-diamants), le profil vertical de HC'®N calculé avec L=3 donne une
bonne modélisation des spectres observés. Cependant, il suggére que le rapport isoto-
pique N/M"N augmente avec l'altitude, d’un facteur ~ 2 entre 200 et 300 km (voir
Fig.11.4). Nous allons vérifier si cette croissance est bien réelle. Pour cela, j’ai d’abord
effectué une inversion en forcant le profil d’abondance de HC'®N & étre proportionnel
au profil de HCN, afin de voir si les spectres calculés reproduisent de fagon satisfai-
sante les spectres observés. Dans la théorie, cette contrainte est réalisée en appliquant
une longueur de corrélation L infinie dans ’algorithme d’inversion. Le profil obtenu en
sortie ne posséde qu'un paramétre libre et donc qu’un seul point d’information. Dans
la pratique, I'inversion est effectuée avec L=200. Pour les profils inversés avec L = 3
échelles de hauteur, le profil vertical présente plusieurs points d’information avec cha-
cun un étalement vertical sur environ 3 échelles de hauteur. Le profil de HCN calculé
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avec L=200 est présenté sur la Fig. 11.3 en bleu. Dans ce cas, bien que les kernels
pointent des altitudes données, il n’est pas correct de disposer les barres d’erreur au
niveaux des maxima des kernels. Comme un trés fort lissage vertical est appliqué au
profil, les différents points verticaux de ce profil ne sont donc plus indépendants les
uns des autres, ils sont corrélés, et il en est de méme pour les barres d’erreur qui sont
également corrélées entre elles le long du profil. Nous avons donc choisi de représenter,
pour ce profil, une enveloppe d’erreur dont 'amplitude est constante le long du profil
vertical (Fig.11.3, tirets bleus).

Si nous comparons les x? réduits (x?/n, avec n=35-1, ot n est le nombre de degrés
de liberté, avec 35 points spectraux observés indépendants utilisés pour I’inversion, i.e.
un point tous les 0.5 cm™! et 1 paramétre libre) pour chaque spectre, nous les trouvons
relativement proches dans les cas ot L=3 et L=200. Par exemple, & 15°S, le x? réduit
du fit du spectre nadir obtenu avec L = 200 vaut 1.018 fois celui correspondant au
profil calculé avec L=3. Pour le limbe & 284 km, 1a ot les profils d’abondance différent
le plus, nous obtenons [x?/n|r—200 = 1.027 x [x?/n|r=3. Dans ces deux cas, ceci crée un
écart du spectre calculé au spectre observé qui est en-dessous de la barre des 1-0. En
effet, cette limite correspondrait & un accroissement du [x?/n]z—200 qui serait égal a 1
+ 1/34 = 1.029 fois [x?/n]r—3 3. Ces résultats laissent déja supposer qu'une éventuelle
variation verticale du rapport ?N /N sera difficile 4 mettre en évidence.

La Fig.11.4 montre la comparaison entre les rapports isotopiques N /N calculés
a partir des profils d’abondance de HC'N inversés avec L=3 et L=200. Le rapport
isotopique obtenu dans le cas ou L=3 est représenté en traits pleins noirs et celui du
cas L=200 en tirets-pointillés.

Ces mémes tests ont été réalisés pour les inversions des rapports isotopiques
IN/MN a 83°N et 3C/12C aux deux latitudes. Dans tous les cas, les x* réduits des
profils d’abondance de HC'"N et H'3CN proportionnels aux profils de HCN per-
mettent de conclure que ces profils d’abondance reproduisent correctement les spectres
observés. Les rapports isotopiques N /1N et 3C/!2C constants avec 1'altitude, dont
nous verrons plus loin les valeurs, permettent donc une bonne modélisation des données.

Des tests supplémentaires ont été réalisés afin de contraindre la variation verticale
du rapport isotopique. Seuls les tests réalisés sur le rapport N/N & 15°S seront
présentés ici. J'ai effectué plusieurs inversions en forcant ce profil vertical inversé
de HC'®N & avoir des pentes différentes (en appliquant une longueur de corrélation
L=200). J’ai d’abord testé des profils de HC'®N qui augmentent fortement avec
laltitude afin de voir quelle était la limite supérieure de ’accroissement du rapport
IN/MN avec Daltitude. En forcant le rapport isotopique & augmenter d’un facteur
~ 5 entre 200 et 280 km, j'obtiens le profil vertical présenté dans la Fig. 11.5 (a
gauche, en rouge) et les spectres correspondants - comparés aux spectres observés -
sont présentés sur la méme figure & droite. Les kernels des profils de HC'®N calculés

3 De fagon générale, lorsque qu’une distribution calculée (ici le spectre calculé) représente correc-
tement la distribution parente (ici le spectre observé), alors le x? réduit (x?/n, ol n représente le
nombre de degrés de liberté) vaut environ 1. Si la distribution calculée est modifiée et s’éloigne de
la moyenne de la distribution parente, alors le x? réduit augmente. La distribution calculée s’éloigne
de plus de 1-¢ de la valeur moyenne de la distribution parente lorsque le nouveau x? réduit atteint
la valeur 1+1/v, ot v représente le nombre de degrés de libertés. Elle s’éloigne de 2-o lorsque le x?
réduit atteint la valeur 1+4/v et de 3-0 lorsqu’il atteint la valeur 1+9/v.
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F1G. 11.4: Distributions verticales du rapport isotopique N/N a 15°S. En trait plein
noir : rapport isotopique déduit du profil vertical d’abondance de HCN présenté sur la Fig. 11.3 et le
profil de HC*® N inversé avec une longueur de corrélation de 3 échelles de hauteur. Les barres d’erreur
sont situées aux niveaur des mazima des kernels de HCN. L’enveloppe grise représente lerreur
déduite a partir de 'observation au nadir. Le tiret-pointillé représente le rapport isotopique calculé
avec le méme profil vertical d’abondance de HCN et un profil vertical de HC'® N proportionnel a celui
du HCN. Les tirets représentent l’enveloppe d’erreur de ce rapport isotopique constant.

avec L=3 (profil vertical noir de la Fig. 11.5) et L=200 avec une pente élevée (profil
rouge) sondent les mémes niveaux pour les émissions au limbe. Le kernel au nadir
du profil rouge sonde vers 3 mbar, tandis que celui du profil noir sonde vers 5 mbar,
ce qui s’explique par le fait que le profil rouge étant moins abondant que le profil
noir & basse altitude, et le profil thermique étant le méme, 1’émission provient alors
d’une altitude plus élevée. Ce profil d’abondance de HC'®N (rouge) est également une
solution vu qu’il modélise correctement les spectres observés (voir Fig. 11.5, droite).
Nous sommes donc confrontés ici & un probléme : plus nous augmentons la pente du
profil, plus nous perdons d’information dans les bas niveaux de la stratosphére, car les
niveaux sondés par le nadir sont de plus en plus élevés. Il n’est donc pas possible de
contraindre une éventuelle augmentation du rapport isotopique N/N a 15°S. Un
meilleur rapport signal-a-bruit permettrait de résoudre ce probléme.

De la méme maniére, ce probléme s’est posé pour les profils verticaux d’abondance
de HCN & 83°N, et H¥CN a 15°S et 83°N. En conclusion, compte tenu du faible
rapport signal-a-bruit des émissions de ces deux isotopes, il n’est pas possible de
contraindre une quelconque croissance des rapports >’N/MN et 3C/2C avec laltitude.

J’ai également cherché a contraindre la limite supérieure d’une éventuelle décrois-
sance avec l'altitude de ces deux rapports isotopiques. Pour cela, j’ai effectué des in-
versions des profils d’abondance de HC'®N et H'*CN en forcant les profils inversés de
ces isotopes a présenter un accroissement de leur abondance avec l'altitude moins im-
portant que ceux des profils nominaux de HC'®N et H'¥CN (proportionnels a ceux de
HCN). Dans les différents cas, j’ai comparé les x* réduits moyens (prenant en compte
tous les spectres) obtenus avec les nouveaux profils d’abondance des isotopes présentant
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FIG. 11.5: Test de la pente du profil d’abondance de HC'>N a 15°S. A gauche : profils
inversés d’abondance de HCN (traits pleins) a 15°S. Le HC™ N inversé avec un lissage verticale égal
3 échelles de hauteur est présenté en trait plein noir, celui inversé avec un lissage L=200 (proportionnel
au profil vertical d’abondance de HCN, voir texte) est présenté en trait plein blew et celui correspondant
a une augmentation du rapport isotopique d’un facteur 5 entre 200 et 280 km est présenté en rouge.
A droite : comparaison entre les spectres observés (diamants noirs, pointillés) et les spectres calculés
avec un profil d’abondance de lisotope proportionnel & celui du HCN (bleu) et calculés avec le profil
présentant une pente 5 fois supérieure (en rouge).

des pentes différentes. Intéressons-nous ici a Uexemple de C/12C a 15°S. Jai effectué
une inversion en forcant le profil d’abondance de H'3*CN & étre constant avec laltitude,
ceci correspond a une décroissance du rapport 3C/12C d’un facteur 2.5 entre 150 et
250 km. Dans ce cas, le x? réduit moyen vaut 1.032 fois celui obtenu avec un profil
vertical de H¥CN inversé avec L=3. Etant donné que ce x? réduit prend en compte 8
spectres de 35 points spectraux chacun, 'erreur & 1-0 correspond & une limite du x?
réduit qui vaut ~ 1+1/(8x35) ~ 1.0036. A 3-0, la limite du x? réduit vaut 1+9/(8x35)
= 1.032 (voir note de bas de page 3), ce qui correspond a la valeur du x? réduit obtenu
avec un profil de H'¥CN constant avec laltitude. Une décroissance du rapport *C/12C
d’un facteur 2.5 de 150 & 250 km correspond donc a la limite & 3-0 (i.e., il y a 99
% de chances pour que la décroissance soit inférieure a la valeur trouvée) d’une telle
variation compatible avec les spectres observés.

Nous avons effectué cette analyse pour I'ensemble de nos données et trouvé que la
décroissance verticale du rapport >N /N n’est pas contrainte a 15°S, mais a 83°N, ce
rapport ne peut décroitre de plus d’un facteur 4 entre 170 et 300 km. Concernant le
rapport *C/12C, nous concluons qu’il ne peut décroitre de plus d’un facteur 2.5 entre
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150 et 250 km & 15°S, et d’un facteur 2 entre 170 et 300 km & 83°N. Etant donné que
les variations verticales de ces rapports isotopiques sont faiblement contraintes, nous
avons choisi de forcer les profils d’abondance de HC*N et H'¥CN a étre proportionnels
a celui de HCN dans les processus d’inversion. Les rapports isotopiques ainsi obtenus
sont constants avec l'altitude. Dans tous les cas, comme le montre la Fig. 11.2, les
spectres calculés modélisent bien les spectres observés.

11.3.5 Profils d’abondance inversés de HC'>N et H'3CN

Les kernels correspondants aux profils de HCN et de ses deux isotopes inversés
a 15°S et 83°N avec L=200 sont présentés respectivement sur les Figs. 11.6 et 11.7.
Pour chacune des 2 figures, les kernels de HCN calculés a 712.25 em™! (tirets noirs)
sont tracés sur chaque graphe afin d’étre comparés avec les kernels de HC®N, calculés
a 711.25 ecm™! (& gauche, traits pleins gris) et ceux de H'3CN, calculés & 706 cm ™! (3
droite, traits pleins gris).
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Fi1G. 11.6: Kernels normalisés inversés a 15°S, correspondant aux profils d’abondance de
HC'°’N, H'*CN et HCN présentés Fig. 11.8, calculés respectivement a 711.25 em™' (@ gauche,
traits pleins gris), 706 em™! (a droite, traits pleins gris) et 712.25 em™1 (tirets, sur les deux graphes
POUT COPATAISON,).

A 15°S, dans la branche Q de HCN & 712.25 cm™?, le spectre enregistré au nadir
sonde les niveaux compris entre 14 mbar (87 km) et 0.7 mbar (206 km) (donnés par
la largeur a mi-hauteur du kernel) avec un maximum a 3 mbar (137 km). Cependant
le profil de température n’est pas contraint en deca de 3 mbar, il existe donc une treés
forte incertitude sur la valeur de ’abondance sous ce niveau. Pour inverser le profil
d’abondance de HCN a 15°S, j’ai utilisé 7 limbes sondant entre 0.3 mbar (244 km) et
0.004 mbar (462 km).

Le kernel calculé & 706 cm ™!, correspondant & I’émission au nadir de H'¥*CN, sonde
la gamme 5 - 0.2 mbar (soit 122 - 265 km) avec un maximum a 1 mbar (188 km). Les
kernels calculés aux limbes pour ce méme isotope sondent des niveaux compris entre
0.3 et 0.07 mbar (244 et 315 km). Seuls 3 spectres au limbe sont utilisés pour I'inversion
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FiG. 11.7: Kernels normalisés inversés a 83°IN, correspondant aux profils d’abondance de
HC'’N, H'*CN et HCN présentés Fig. 11.8, calculés respectivement a 711.25 em™' (@ gauche,
traits pleins gris), 706 em™' (a droite, traits pleins gris) et 712.25 em™1 (tirets, sur les deuzx graphes
POUT COMPATAISON,).

du profil d’abondance de H'3CN car le rapport signal-a-bruit devient trop faible & plus
haute altitude (voir Fig. 11.2 & 350 km).

Le kernel de HC'®N calculé au nadir sonde des niveaux trés similaires a celui du
H¥CN. Quatre spectres au limbe on été utilisés pour inverser le profil de HCN
sondant jusqu’a 0.04 mbar (357 km).

A 83°N, HCN et ses deux isotopes ont été inversés en utilisant 8 spectres au limbe
sondant la région 0.95 - 0.05 mbar (165 - 305 km). Ces altitudes sont suffisament
élevées pour que le milieu soit optiquement mince. Il est important de noter que,
comme le profil de température sonde une gamme de latitudes s’étendant de 69°N a
83°N sous 250 km (voir Partie II, Section 5.2.2), les rapports de mélange des molécules
sondent également une large gamme de latitude sous cette altitude, ce qui peut
entrainer une incertitude sur le profil d’abondance sous ce niveau.

La Fig. 11.8 montre les profils verticaux des abondances de HCN, HC'*N et H!3CN
a 15°S (a gauche) et a 83°N (a droite).

11.3.6 Rapports isotopiques et calculs des barres d’'erreur

Avant de présenter les valeurs des rapports isotopiques obtenus a partir des spectres
de CIRS, nous allons voir en détail comment nous avons effectué le calcul des barres
d’erreur de ces rapports. L’abondance de chaque isotope est affectée par les incertitudes
sur le profil de température, celle sur la correction en altitude (& 7 km) et celle liée
au bruit. Les barres d’erreur des rapports isotopiques prennent donc en compte ces
différentes sources d’incertitude qui ont chacune une origine différente. Celle sur le
profil de température provient intrinséquement du bruit sur les spectres enregistrés
par le FP4, celle sur la correction en altitude trouve son origine dans la qualité de
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FIG. 11.8: Profils verticaux d’abondance de HCN, H'3CN et HC'’N inversés a 15°S et
83°N avec des rapports isotopiques constants avec I’altitude. HCN (noir), H3CN (bleu) et
HCY™N (rouge) a 15°S (@ gauche) et 80°N (a droite). Les barres d’erreur de HCN sont données au
niveaur des mazima des kernels (elles sont corrélées sur 3 ou 4 échelles de hauteur, étant donné le
filtrage vertical du profil). Les enveloppes d’erreur sont données pour chaque isotope en tirets.

la reproduction du spectre FP4. Enfin, 'incertitude liée au bruit est due au bruit des
spectres enregistrés par le FP3 (qui est décorrélé de celui du FP4). Ces trois incertitudes
sont donc décorrélées les unes des autres. Nous pouvons ainsi sommer quadratiquement,
les erreurs sur le rapport isotopique causées par chacune de ces incertitudes, sans que
n’apparaissent de termes de corrélation, et nous obtenons :

2
11.2
bruit> ( )

ou R définit le rapport isotopique considéré : R = qycisn/quen ou qgisen/duon avec q
I’abondance de I’isotope. o représente 1’écart type a la valeur moyenne du rapport dans
les différents cas suivants : I'indice "T" référe a 'incertitude sur le profil de température,
dans ce cas, or est 'écart type causé par I'incertitude sur la température. Il en est de
méme pour les deux autres écarts types dus a l'incertitude sur la correction en altitude
(indice "shift") et au bruit (indice "bruit").

Nous allons voir maintenant comment sont déterminées ces différentes erreurs re-
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latives. L’erreur sur un rapport R = u/v s’exprime de la fagon suivante * (Bevington,
1992) :

2 2 2 2
UR Oy Oy Owv
—~ 24+ 29D 11.6
R w2 02 uv ( )

Dans la pratique, tout le probléme réside dans la détermination du terme de corrélation

2”5*;. Or le probléme est grandement simplifié lorsque u et v sont décorrélés, puisque

ce terme est alors nul.

Erreur relative due a l'incertitude sur la température :

L’incertitude sur la température agit de la méme maniére sur 'abondance de deux
isotopes. Par exemple, une valeur de la température plus élevée que le profil de tem-
pérature moyen implique des abondances de chacun des deux isotopes plus faibles que
les valeurs moyennes pour modéliser les spectres observés. Les incertitudes, liées a 'er-
reur sur la température, sont donc corrélées. Dans ce cas, il faudrait calculer, si on
s’intéresse au rapport N /1N :

T T 2
<@ )2 — <JgHCN>2 + (UqH015N>2 . Q(O‘JHCN‘JH015N) (11 7)
R I dHCN qHCN qHCNYHCY N
ou ol référe a 1'écart type a la valeur moyenne de I’'abondance de l'isotope due a

q...
I'incertitude sur la température. Il faut alors bien tenir compte du terme de corrélation

qui n’est pas nul. Pour des raisons de simplicité, nous avons préféré calculer I’erreur
relative directement sur le rapport de la facon suivante :

OR . R — RT
Rlr R
ou R est la valeur moyenne du rapport isotopique et Ry, celle calculée avec un des

deux extrema du profil de température donné par ’enveloppe des erreurs supérieures
ou inférieures.

(11.8)

Erreur relative due a l'incertitude sur la correction en altitude :

L’incertitude sur la correction en altitude génére également des variations d’abon-
dance de deux isotopes qui sont corrélées. En effet, une correction appliquée aux alti-
tudes utilisées dans les inversions, génére un nouveau profil de température qui implique

4La déviation standard d’une quantité x=f(u, v, ...) qui dépend d’au moins deux variables mesurées
u et v est donnée par ’équation de propagation des erreurs :

o2 205(%)2—I—U%(%)Q—F...—FZUZU(%) (%) ¥ (11.3)

Les deux premiers termes de droite correspondent aux moyennes des carrés des déviations de x pro-
duites par les incertitudes de u et v. Généralement ces termes dominent les incertitudes. Dans le cas

ou x s’exprime sous forme d’un rapport x = 7, '’équation 11.3 s’écrit :
1\2 U\ 2 1 U
2 2 2 2
Axai(y) +oi(- ) +2h(5) (- ) (11.4)
ce qui donne :
2 2 2 2

0-1) Uﬂ U’U UUU

=~ L 4 = — 2= 11.5

2w + v2 U ( )
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une augmentation ou une diminution de I’abondance de chaque isotope suivant que la
température est plus élevée ou moins élevée que le profil de température moyen. Les
abondances de chaque isotopes vont étre augmentées ou diminuées simultanément pour
modéliser les spectres observés. Du fait de cette corrélation, nous calculons donc I'in-
certitude relative du rapport isotopique due a ’erreur sur la correction en altitude de
la méme maniére que celle due a I'incertitude sur la température :

OR R — Rgnipt

— = — 11.9
R shift R ( )

Erreur relative due au bruit :

Si les bandes d’émission des deux isotopes sont assez éloignées, alors le bruit sur
chacune des deux bandes d’émission n’est pas corrélé et ’erreur ainsi créée sur les
abondances est également décorrélée. Nous ne pouvons donc calculer cette erreur re-
lative de la méme maniére que les deux précédentes car le bruit agit difféeremment sur
les abondances des deux isotopes.Par contre, il est aisé d’utiliser I’équation 11.6 ou le
terme de corrélation est alors nul. Et ainsi :

bruit bruit

<% )2 — <OQHCN>2 + <UqH015N>2 (1110)
R 1 oruit qHCN quC N
oll qgcon et queisy sont les valeurs moyennes des abondances obtenues en sortie de

,. . ' . , .
Vinversion, o4, I'écart type a la valeur moyenne gycon causée par le bruit, et o,
I’écart type a la valeur moyenne qgcisy.

L’algorithme d’inversion effectue les calculs d’abondance sous forme de In(q), afin
d’éviter d’éventuelles valeurs négatives de ’abondance qui pourraient étre obtenues au
cours de l'inversion. Il en est de méme pour les barres d’erreur des profils d’abondance
inversés, qui sont également calculés sous forme logarithmiques. Nous avons alors choisi
de garder cette forme pour le calcul de 'erreur relative sur le rapport due au bruit, et
nous obtenons :

(Oin(r)lbruit)” = (In(er7guen))’ + (In(erry, s ) (11.11)

— 4t N ot ) 4 ’ Ars
Avec erry,on = Qon/qHCN, OO Gy est I'abondance donnée par lerreur supérieure
due au bruit (la borne inférieure pourrait également étre utilisée puisque les loga-

rithmes des barres d’erreur sont calculés de fagon symétrique). Il en est de méme pour
HCPN.

Dans la pratique, comme I’algorithme d’inversion fourni le logarithme de ’erreur
sur 'abondance due au bruit, nous avons choisi d’effectuer le calcul des barres d’erreur
sur le rapport isotopique en appliquant la somme quadratique des écart-types sur les
logarithmes des erreurs, c’est-a-dire :

2

(mn(R))2 = (Uzn(R)\T)2 + (Uln(R)’shift>2 + (O'ln(R)‘brm't) (11.12)

Et comme les erreurs 2| et ¢ sont petites, de ’ordre de quelques pourcents,
bruit

nous pouvons utiliser le fait que In(1+4x) ~ x, et obtenons le logarithme de ’erreur
totale sur le rapport isotopique :
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2 2
JMm::¢in+~—l ) ( +g§ » + (Oin(r) loruit) (11.13)
Nous obtenons ainsi les bornes supérieures et inférieures du rapport isotopique en
multipliant (pour la borne supérieure) ou en divisant (pour la borne inférieure) la
valeur moyenne du rapport isotopique par exp(oy,(r)). Cette methode de calcul de
Ierreur présente ’avantage de donner des barres d’erreur symétriques en logarithme.

shift

11.3.7 Rapport 3C/*C : résultats, comparaison aux autres observations et
implications

A 15°S, nous obtenons un rapport '2C/C = 89122 ce qui correspond a
[130/120]1505 = (1703)x[**C/*2C]w. Les barres d’erreur incluent donc le rapport
12C/13C terrestre (89). Nous avons étudié les variations verticales du rapport *C/12C
et avons conclu qu’il ne peut décroitre de plus d’'un facteur 2 entre 150 et 250 km.

A 83°N, nous obtenons une valeur 2C/13C = 68715, qui correspond a [**C/2CJgzo &
= (1.3i0.3) x[3C/12C|g. L'é¢tude des variations verticales du rapport 3C/2C nous
montre qu’il ne peut décroitre de plus d'un facteur 2 (limite supérieure a 3-0) entre
170 et 300 km. En revanche, étant donné le faible rapport signal sur bruit, il n’est pas
possible de contraindre la limite supérieure d’une possible croissance de ce rapport.

La Fig. 11.9 résume ces résultats en donnant la valeur moyenne du rapport *C/12C
(en pointillés) mesurés dans le HCN en fonction du rapport istopique terrestre, a 15°S
(noir) et 83°N (gris) avec les enveloppes d’erreur correspondantes (traits pleins).

Compte tenu des barres d’erreur, ces deux valeurs sont en accord entre elles, il est
donc possible de les combiner pour obtenir une valeur moyenne du rapport 2C/13C et
réduire les barres d’erreur. Pour cela, nous utilisons les formules données par Bevington
(1992) qui fournissent la valeur moyenne p la plus probable ainsi que la variance UZ
d’une série de données (x;, 0;) :

2
I (11.14)

>_(1/0?)

1
2

o, = S (1/7) (11.15)
La valeur obtenue vaut alors 75 £+ 12. Celle-ci, comme la valeur mesurée a 15°S, in-
cluent le rapport 2C/13C = 82.341 obtenue dans le CHy in situ a 10°S, entre 18 et 6
km, a partir des données GCMS (Niemann et al. 2005). L’instrument Cassini/INMS
a également permis d’obtenir une valeur de ce rapport in situ. Waite et al. (2005) ob-
tiennent une valeur '2C/13C = 95.6 + 0.1 & 1200 km, qui leur permet d’estimer une
valeur égale a 81 prés de la surface. Les valeurs de ce rapport isotopique que nous
déduisons ici dans le HCN, dans la gamme d’altitude comprise entre 100 et 350 km,

incluent les résultats obtenus in situ dans le CH,.

Le résultat que nous obtenons prés de I’équateur peut étre comparé avec les valeurs
de ce méme rapport obtenu a partir des données millimétriques acquises depuis le
sol. En effet, puisque ces données sol ne résolvent pas le disque de Titan, ’émission
enregistrée provient alors principalement de la région équatoriale. Hidayat et al. (1997)
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(voir Table 11.1) obtiennent un rapport 2C/!3C compris entre 70 et 120 en dessous
de 200 km, nous obtenons ici une valeur de ce rapport comprise entre 63 et 87, qui est
donc en trés bon accord avec leur résultat. Nous sommes également en accord avec le
résultat obtenu par Gurwell (2004) lorsqu’il utilise le profil de température déduit de
Lellouch (1990). Cependant, il est & noter que ’analyse des observations moyennées
sur le disque enregistrées depuis le sol suppose que le profil vertical de HCN ne varie
pas avec la latitude, ce qui est inexact d’aprés les données Voyager et Cassini.

D’autre part, ce rapport isotopique a également été mesuré a partir des données
nadir de CIRS, dans le CHy, CH3D, CyHy et CoHg vers 10 mbar. Nixon et al. (2007),
déduisent les valeurs de ces rapports a 65°S, 40°S, 0°N, 35°N et 71°N. En combinant les
valeurs trouvées a toutes les latitudes (afin de réduire les barres d’erreur), ils trouvent
[*2C/13C|ch, = 78.0 + 2.7, [**C/BCc,m, = 83.9 + 3.1 et [*C/13Clcym, = 89.9 + 7.2.
Ce qui correspond en combinant toutes ces valeurs, a un rapport >C/!3C égal a 81.2
+ 2, ce qui est en trés bon accord avec les mesures in situ du GCMS. Ce rapport a
également été déterminé par Bézard et al. (2007) dans le CH3D qui trouvent 2C/13C
= 821%2, une valeur qui englobe les précédentes.

Le carbone présent dans HCN, CyH, et CoHg est directement issu du méthane,
puisque ces trois molécules sont produites par la photodissociation du méthane. Comme
les rapports isotopiques 2C/!3C observés dans ces trois molécules sont similaires, cela
signifie que le carbone ne subit pas de processus de fractionnement décelable au cours
de la formation de HCN qui pourrait I’enrichir en I'un ou 'autre des deux isotopes du
carbone.

11.3.8 Rapport >N/!“N : résultats, comparaison aux autres observations et
implications

J’ai étudié les variations verticales du rapport N /N aux deux latitudes. A 15°S,
étant donné le faible rapport signal-a-bruit, ces variations ne peuvent étre contraintes.
A 83°N, ce rapport isotopique ne peut décroitre de plus d’un facteur 4 (limite supérieure
a 3-0) entre 170 et 300 km.

A 15°S, nous obtenons dans le HCN, un rapport “N /N = 56715 (i.e., ['*’N/MN];505
= 49770 [®*N/¥N]g. A 83°N, nous obtenons “N/PN = 5673° (i.e., [**N/¥N]iz05—
4.9702 ["*'N/*N]g). Ce rapport ne présente donc aucune variation méridionale, et en
combinant les deux valeurs, nous obtenons “N/¥N = 56 + 8.

Ces résultats sont résumeés sur la Fig. 11.9 qui donne les valeurs des rapports 1°N /N
dans le HCN & 15°S et 83°N en fonction du rapport isotopique terrestre.

Il est possible de comparer la valeur de *N/!¥N obtenue & 15°S avec les valeurs
déduites des observations au sol réalisées en millimétrique. Dans I'introduction de cette
partie, nous avons vu que Marten et al. (2002) obtenaient un rapport HC*N/HC!®N
compris entre 60 et 70. La valeur que nous obtenons ici & partir des observations CIRS
est comprise entre 43 et 72. Elle est donc en bon accord avec celle déduite par Marten et
al. Nous avons également vu plus haut que Mark Gurwell (2004) obtenait deux valeurs
de ce rapport suivant le profil vertical de température qu’il utilisait pour modéliser
I’atmosphére. Avec le profil de Coustenis and Bézard (1995), il obtient “N/¥N = 94
+ 13 et avec celui de E. Lellouch (1990), il déduit “N/N = 72 + 9. Nous sommes
donc en accord avec ce dernier résultat.

La valeur de ce rapport isotopique a également été déterminée in situ dans le N», a
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F1G. 11.9: Valeurs moyennes des rapports isotopiques 3C/2C et "N/“N (tirets) a
15°S (noir) et 83°N (gris) en unité du rapport isotopique terrestre. Les enveloppes d’erreur & 1-o
sont indiquées en trait pleins. L’échelle de hauteur fait référence au profil & 15°S.

partir des données du GCMS & bord de Huygens dans la basse atmosphére, entre 36 et
41 km, ainsi qu’a partir de Cassini/INMS a 1200 km. Niemann et al. (2005) déduisent
des mesures du GCMS un rapport N/N = 183 + 5 dans le N,. Waite et al. (2005)
déduisent une valeur de ce rapport comprise entre 172 et 215 & 1200 km, et I'estiment
comprise entre 168 et 211 prés de la surface, ce qui inclue la valeur obtenue & partir du
GCMS. Le Ny est donc appauvrit en N par rapport au HCN.

Comme Ny est le réservoir principal d’azote de ’atmosphére de Titan, la valeur
du rapport ®N/¥N dans le HCN, supérieure a celle obtenue dans le N, suggére
qu’il existe un important fractionnement de HCN au cours de sa formation ou de sa
destruction qui favorise le >N par rapport au *N. Les valeurs obtenues ici, & partir
des données CIRS a 15°S et 83°N, confirment les résultats précédents. .’homogénéité
de ce rapport entre I’équateur et les hautes latitudes nord montre que le phénomeéne
de fractionnement ne se produit pas dans une zone précise de I’atmosphére de Titan.

L’origine de ce fractionnement n’est pas clairement identifiée & ce jour. Plusieurs
hypothéses sont envisageables. La premiére étape de formation du HCN est la dissocia-
tion de Ny principalement par le rayonnement UV lointain (A < 100 nm) et, dans une
moindre mesure, par les électrons issus de la magnétosphére de Saturne qui précipitent
dans atmosphére de Titan. Le Ny se dissocie en 2PN et en * N dont une partie réagit
avec les radicaux CHj issus de la photodissociation du méthane, pour former le HCN
(e.g. Wilson et Atreya, 2004). Le reste se recombine avec 2’ N pour reformer du Ny. La
réaction du méthane avec les ions NV, issus de la photoionisation de Ny, constitue une
autre possibilité de formation du HCN.

Le HCN diffuse ensuite vers les basses couches atmosphériques ou il condense. Un
autre facteur de perte de HCN, proposée par McKay (1996) et Lara et al. (1999), est
di aux aérosols. Les mécanismes de fractionnement peuvent se produire a ces différentes
étapes :
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1- La photodissociation de Ny pourrait étre relativement efficace. Elle a lieu pour
des longueurs d’onde inférieures & 100 nm, principalement au travers de mécanismes
de prédissociation pour lesquels des transitions ont lieu vers les états de Rydberg et les
états de valence. Ces états ont des temps de vie assez longs pour présenter des structures
rotationnelles et vibrationnelles, et ainsi des raies d’absorption relativement étroites
(e.g. Haverd et al. 2005, Lewis et al. 2005, Stark et al. 2005). Les bandes vibrationnelles
des deux isotopes NN et ?N'°N peuvent étre décalées de quelques dizaines de cm™!
comparées aux bandes de YN, (Sprengers et al. 2003, Lewis et al. 2005). La valeur de ce
décalage est supérieure a la largeur de raie. Pour un continuum d’irradiation provenant
du Soleil, les longueurs d’onde correspondant aux raies d’absorption de Ny (isotope
le plus abondant) sont plus rapidement atténuées que celles correspondant aux raies
d’absorption de NN et >N'N (isotopes les moins abondants). Ces derniers peuvent
ainsi subir la photodissiociation & des niveaux plus profonds que ceux ou le N, est
dissocié. Ce processus peut potentiellement augmenter le rapport isotopique N /14N
mais des calculs précis raie par raie, prenant en compte le spectre solaire (et non pas
un continuum), sont nécessaires pour estimer quantitativement quelle est I'importance
de ce phénoméne de fractionnement.

2- Le fractionnement pourrait également se produire dans les réactions de formation
du HCN (i.e., principalement **N + CHj d’aprés Wilson et Atreya 2004), mais ces
phénomeénes n’ont pas été étudiés, ni en laboratoire, ni aux travers de calculs ab initio.

3- La condensation de HCN dans la basse stratosphére est supposée consommer plus
efficacement le >N dans la phase gazeuse. Des effets similaires sur le rapport isotopique
D/H sont observés sur Terre lors de la condensation de I'eau. Ceci constitue donc un
mécanisme d’appauvrissement de '°N et non pas d’enrichissement.

4- La photolyse de HCN est un mécanisme de perte mineur car la plupart des
radicaux CN sont trés rapidement recyclés en HCN. D’aprés Waite et al. (2005), le
fractionnement de HCN induit par la photodissociation ne serait pas suffisant pour
rendre compte de I'enrichissement observé.

5- Une autre origine de ce fractionnement pourrait étre liée a la formation photo-
chimique des aérosols §’il constituent un puits important pour le HCN (McKay 1996,
Lara et al. 1999 et Vinatier et al. 2007). A nouveau, des mesures en laboratoire seraient
nécessaires pour quantifier ce phénomeéne.

Ainsi la question du fractionnement de HCN reste ouverte.

Le travail que j’ai réalisé sur les inversions des rapports isotopiques 2C/!3C

et 1N/®N dans le HCN de Titan, a 15°S et 83°N a donné lieu a une publication
reproduite en Annexe B.
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CHAPITRE 12

Rapport isotopique D/H dans le
CoHo
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12.1 Le rapport D/H dans le systéme solaire

Le deutérium, formé au moment du Big Bang par la nucléosynthése primordiale,
est constamment détruit au sein des étoiles ot les réactions thermonucléaires le trans-
forment en 3He. Sa valeur dans 'univers ne peut donc que décroitre. La mesure de
D/H dans le disque protosolaire nous indique la valeur de ce rapport il y a 4.6 milliards
d’années, alors que la mesure dans le milieu interstellaire local nous renseigne sur la
valeur actuelle. Dans la nébuleuse solaire, 'hydrogéne se présentait principalement sous
deux formes : I'hydrogéne moléculaire (Hs) et HoO solide. Dans ’hydrogéne, le rapport
D/H valait probablement (2.35 +£0.3) x 107°, qui est une valeur moyenne du rapport
D/H dans le nuage protosolaire (Geiss and Goeckler, 1998) et Jupiter (Mahaffy et al.
1998, Lellouch et al. 2001).

L’eau solide présente un rapport D/H différent de celui observé dans Ho, du fait de
réactions chimiques qui enrichissement HyO solide en deutérium. Ce phénoméne existe
également pour d’autres molécules. Dans les glaces du systéme solaire, la valeur du
rapport D/H est d’autant plus élevée que la température est basse. L’enrichissement
dépend aussi du type de glace considéré, il différe suivant qu’il est mesuré dans HsO,
CH, ou HCN.

Les planétes géantes, assez massives pour avoir accrété de ’hydrogéne gazeux,
présentent donc un rapport D/H avec un enrichissement différent. La mesure du
rapport D/H dans Jupiter, qui est principalement constituée de gaz de la nébuleuse
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solaire, doit étre représentatif de la valeur de la nébuleuse. Dans le cas de Saturne,
un faible enrichissement est attendu (de I'ordre de 10 %), di a la contribution de son
noyau de glace. En revanche, dans le cas d’Uranus et Neptune, qui sont essentiellement
constituées de glace, un enrichissement plus significatif est attendu. C’est également
le cas pour les cométes qui sont constituées a 80% d’eau.

12.2 Le rapport D/H dans I'atmosphére de Titan

Dans I'atmosphére de Titan, le rapport D/H a été mesuré dans le CH; & partir
de données acquises par Voyager, le télescope ISO (Infrared Space Observatory) et
d’autres par des télescopes au sol. Toutes ces observations concernent les bandes vg de
CH3D a 1156 cm™! et vy, du CHy & 1305 cm™!. Connaissant ’'abondance du méthane,
il est possible de déterminer le profil de température et 1’abondance de CH3D par
inversion des spectres, et ainsi d’en déduire le rapport D/H en effectuant le rapport
des abondances de CH3D et de CHy. Les données enregistrées par Voyager/IRIS ont
permis & Coustenis et al. (1989b) de déduire un rapport isotopique D/H = 1.5753 x
10~*. Les observations menées depuis le sol par Orton et al. (1992) au IRTF (Infrared
Telescope Facility, Mauna Kea, Hawaii) leur ont permis de déterminer une valeur D/H
= 7.75 £ 2.25 x 107°. En utilisant les données enregistrées par ISO, Coustenis et al.
(2003) ont obtenu D/H = 0.8770%% x 10~*. Et plus récemment, en 2005, Penteado et
al. ont déduit D/H = 1.25 + 0.25 x 107, en utilisant les données au sol de I'instrument
Texes/IRTF.

La mission Cassini apporte de nouvelles déterminations de ce rapport isotopique.
En utilisant les spectres enregistrés par Cassini/CIRS et les mémes bandes de CH3D
et de CHy que celles citées ci-dessus, Coustenis et al. (2007) déduisent un rapport
isotopique égal & 1.17 7050 x 10™* & moyenne latitude. Ce rapport semble peu varier
sur le disque de Titan. Ce rapport a été réactualisé a 1.32 7012 x 10™* par Bézard et
al. (2007) a partir de sélections de spectres dans la région équatoriale. Une valeur a
également été obtenue a partir des données in situ enregistrées par I'instrument Huy-
gens/GCMS a 10°S, avec lesquelles Niemann et al. (2005) déduisent un rapport D/H
— 2.3 &£ 0.5 x 107* dans le Hy entre 67 et 125 km, légérement supérieure & la valeur
obtenue dans le CHy a partir des données de Cassini/CIRS. En fait, le GCMS mesure
le rapport D/H dans le Hy issu de la fragmentation de CH, par I'ionisation qui a lieu a
Iintérieur de I'instrument. Or le Hy est également présent dans ’atmosphére de Titan
qui est analysée par le GCMS, avec une abondance de (1£0.4)x 1072 (déduite des
données IRIS, Courtin et al. 1995). La valeur du rapport D/H mesurée par le GCMS
prend donc en compte la valeur dans le Hy, atmosphérique et dans le Hy provenant du
CH4. Comme cette valeur est plus élevée que celle mesurée dans le méthane, il sem-
blerait que la valeur du rapport D/H mesurée dans le Hy atmosphérique seul soit plus
élevée que celle mesurée par le GCMS. La valeur de rapport qui est plus élevée dans
Hy que dans CHy serait vraissemblablement due & 1’échappement d’hydrogéne (H et
H,) qui priviliégie H par rapport a D et qui enrichirait donc I’atmosphére en deutérium.

La Table 12.1 résume les différentes valeurs du rapport D/H obtenues dans I’atmo-

sphére de Titan. Le rapport D/H mesuré dans le méthane de Titan est de l'ordre de
1.107%, et dans I’hydrogéne, il est de I'ordre de 2.107%. Ces valeurs sont trés proches
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Observation D/H Moléc. latitude référence
Voyager 15753 x 1074 CH, équatoriale Coustenis et al. (1989b)
Sol : IRTF (0.78 £ 0.23) x 10~ | CH4 | disque-moyenné Orton et al. (1992)
Telescope ISO 0.877932 » 1074 CHy disque-moyenné | Coustenis et al. (2003)
Sol : IRTF (1.25 £ 0.25) x 10~* CHy disque-moyenné | Penteado et al. (2005)
Cassini/CIRS 1171523 x 1074 CHy lat. moyennes Coustenis et al. (2007)
1.3210:1% x 1074 CH, 15°S Bézard et al. (2007)
Huygens/GCMS | (2.3 4+ 0.5) x 10~* Ho in situ : 10°S Niemann et al. (2005)
Cassini/CIRS 096702 x 1074 CoH, 54°S travail de theése
Observations 2.41'8:%5 x 1074 CoHo 15°S (Coustenis et al., 2007b,
aux limbes 27708 x 1074 CoH, 54°N en préparation)

TAB. 12.1: Comparaison des différentes valeurs du rapport D/H obtenues d partir d’obser-
vations spatiales et depuis le sol dans le CHy, Hy et CoHs.

de la valeur standard terrestre (Standard Mean Ocean Water, SMOW) qui vaut 1.6 X
1074

Connaitre la valeur du rapport D/H dans le méthane de Titan - qui est le réservoir
principal d’hydrogéne - permet de contraindre la formation et I’évolution de ce satel-
lite. Le méthane de I'atmosphére de Titan est détruit par photodissociation sur une
échelle de temps de 'ordre de 10 millions d’années, Cette période est probablement
trop courte pour que le CHy subisse un fractionnement significatif par échappement.
Comme le CHy provient de 'intérieur de Titan, la valeur du rapport D/H dans le mé-
thane atmosphérique actuel serait similaire a celui des planétésimaux qui ont formé le
satellite. Le méthane était trés certainement présent dans les planétésimaux, puisqu’il a
été détecté dans un nombre important de cométes du nuage de Oort (Gibb et al. 2003)
et plus récemment dans la cométe 9P /Tempel 1 par la mission Deep Impact (Mumma
et al. 2005).

D’aprés Hersant et al. (2006), vu les conditions de pression régnant a l'intérieur de
Titan, le CH4 - comme les gaz volatiles - se trouve nécessairement sous forme d’hydrate
de méthane (ou clathrate' de méthane) qui pourrait remonter vers la surface sous I'effet
du cryovolcanisme. Ces auteurs privilégient ainsi le fait que le CH4 provient directement
de la nébuleuse solaire et non pas de 'intérieur de Titan ou il pourrait étre produit a
partir de HoO et CO,. Dans ce cas, le rapport D/H mesuré dans le CH, de I'atmosphére
de Titan devrait étre représentatif de celui de la nébuleuse solaire.

A lopposé, d’autres auteurs comme Atreya et al. (2006), penchent plutot pour une
origine interne du méthane puisque que Huygens n’a détecté ni xenon, ni krypton,
gaz qui devraient avoir été également apportés par les planétésimaux qui ont formé
Titan. Si le méthane est dégazé, alors il devrait en étre de méme de ces gaz rares.
Atreya et al. (2006) suggérent que le méthane pourrait s’étre formé au sein de 'océan
d’eau et d’ammoniac supposé exister sous la surface de Titan. Sous des conditions
thermiques et de pression favorables, qui auraient pu exister au cours de la phase
de chauffage résultant de l'accrétion de Titan, des phénoménes de serpentinisation

1Un clathrate est un composé chimique constitué d’un complexe d’inclusion formé d’une ou plu-
sieurs molécules hotes qui emprisonnent une autre molécule. Un clathrate de méthane est constitué
d’une cage de glace d’eau renfermant une molécule de CHy.

143



144 Rapport isotopique D/H dans le CyH,

a basse température auraient pu se mettre en place, des réactions entre 1’eau et la
roche auraient alors libéré de I’hydrogéne gazeux qui, a son tour, aurait réagi avec
des matériaux carbonés pour produire du méthane. Celui-ci aurait été stocké sous
forme de clathrates et libéré dans I'atmosphére soit progressivement, soit au cours
des différentes périodes de I’histoire géologique de Titan, soit épisodiquement, lors
d’impacts. Ainsi, le rapport D/H mesuré dans le méthane serait représentatif du
rapport D/H mesuré dans ’eau de la nébuleuse solaire.

A partir des données enregistrées par CIRS, il est également possible de déduire le
rapport D/H dans le CoH,. Le CoHD a été détecté par Athéna Coustenis (Coustenis et
al. 2007b) a 678 cm ™! a partir de sélections enregistrées avec une géométrie au nadir.
Nous pouvons remarquer que la bande d’émission de CoHD est située relativement loin
en nombre d’onde de CoHy (729 ¢cm™1), ce qui n’est pas le cas de H¥CN (706 cm™!)
et HC'®N (711 em™?) dont les bandes d’émission sont situées a proximité de celles de
H2CMN (713 cm™!). En effet, la substitution d'un atome par son isotope provoque un
changement de fréquence de vibration de la molécule. Les changement de la symétrie
de la molécule, et en particulier la modification de son moment dipolaire, peut altérer
grandement le spectre avec émergence de nouvelles bandes. La modification des fré-
quences de vibration et des moments d’inertie sont plus marqués pour une substitution
d’un atome H par son isotope D que pour 2C en *C ou N en '®N. Jai participé a
I’étude de ce rapport isotopique en déterminant sa valeur a partir des données enregis-
trées au limbe. Ce travail d’analyse, effectué a 54°S, 15°S et 54°N, sera exposé dans les
sections qui suivent. Les méthodes d’analyse utilisées étant les mémes que celles pré-
sentées ci-dessus pour les déterminations des rapports N /MN et 2C/13C, elle seront
moins détaillées ici.

12.3 Détermination du rapport D/H dans le C;H, a partir des
données CIRS a 54°S, 15°S et 54°N

12.3.1 Inversions des profils verticaux d’abondance de C,HD

Pour inverser 'abondance de CoHD, j utilise la gamme spectrale 670 - 690 cm .

Les signatures de CO,, HC3N, CgHg, et CoHy apparaissent également dans cette zone.
Pour chacune des trois latitudes, j’ai donc incorporé dans le modéle atmosphérique les
profils verticaux de ces molécules que jai inversés au préalable (voir Partie III). La
base de données GEISA n’inclue pas la bande d’émission de CoHD, nous utilisons le
fichier spectroscopique qui nous a été fourni par Antoine Jolly et Yves Bénilan (voir
Coustenis et al. 2007h, article en préparation).

Les caractéristiques des spectres au limbe utilisés pour réaliser les inversions a 54°S,
15°S et 54°N sont décrites dans la Table 7.1. Chaque inversion prend en compte quatre
spectres au limbe sondant les altitudes 194, 227, 252, et 286 km a 54°S; 242, 278, 314
et 349 km a 15°S et 201, 237, 273 et 309 km a 54°N.

J’ai également utilisé des spectres au nadir moyennés afin de sonder des niveaux
plus bas que ceux sondés par les spectres au limbe. A 54°S, la sélection au nadir
comprend 883 spectres enregistrés entre les survols Th et T20 dans la gamme de
latitude 50°S - 60°S, avec un angle d’émission moyen de 28°. A 15°S, j'utilise une
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sélection de 3054 spectres acquis entre les survols Tbh et T20, entre 10°S et 20°S, avec
un angle d’émission moyen de 32°. Ces sélections d’un grand nombre de spectres au
nadir me permettent d’obtenir un meilleur rapport signal-a-bruit que les sélections
que j'ai utilisées pour inverser les abondances des molécules mineures (voir Partie III).
A 54°N, j’ai gardé la méme sélection que celle utilisée pour inverser les abondances
des autres molécules, celle-ci est décrite dans la Table 7.1.

Les profils de température incorporés dans le modéle atmosphérique sont ceux de
la Fig. 5.5 (Partie II). Les profils de température a 56°S et 13°S ne sont pas contraints
sous le niveau 7 mbar (~ 110 km), et celui & 56°N n’est pas contraint sous le niveau
1.5 mbar du fait des basses températures de la stratosphére a cette latitude.

La Fig. 12.1 montre la détection de CoHD a 54°S ((a), a gauche) et 15°S ((b),
a gauche) a 678 cm™! sur le nadir et plusieurs limbes par comparaison des spectres
calculés avec la bande d’émission de CoHD (en bleu), sans I’émission de CoHD (orange)
et les spectres observés (tirets noirs). La détection est également mise en évidence sur
les résidus correspondants (différence entre les intensités observées et les intensités
calculées, a droite) avec (bleu) et sans (tirets orange) émission de CoHD. A ces deux
latitudes, les résidus calculés avec et sans émission de CoHD sont quasiment superposés,
excepté autour de 678 cm~!. Ils nous montrent que la détection sur le spectre nadir
et les deux premiers limbes ne dépasse pas le niveau 2-0. A 54°N, la détection est
également claire sur plusieurs spectres.

Les profils d’abondance de CoHD inversés a 54°S et 15°S correspondant a ces
spectres calculés sont représentés sur la Fig.12.2 (noir). Ces profils d’abondance ont
été inversés avec une longueur de corrélation de 3 échelles de hauteur (L=3). Dans
un premier temps, cette longueur de corrélation a été appliquée aux trois latitudes.
Le profil inversé a 54°N est représenté sur la Fig. 12.3 en noir. Nous pouvons noter,
en comparant les formes des profils verticaux d’abondance de CoHD et CyHs, que
les distributions verticales des rapports isotopiques D/H ne sont pas constantes avec
I’altitude.

Intéressons-nous d’abord au cas a 54°S. Le rapport isotopique D/H décroit
avec l'altitude entre 10 mbar et 1 mbar. Tout le probléme est de prouver si cette
décroissance est réelle ou non. Le premier point & vérifier concerne la contrainte de
ce rapport. En particulier, il faut que I’émission de CyHsy sonde les mémes niveaux
que ceux sondés par I’émission de CoHD. La Fig. 12.4 (gauche) montre les kernels
correspondant aux émissions de ces deux molécules. L’émission de la branche Q de
CoHy (pointillés bleus) du spectre nadir sonde autour de 1.5 mbar (170 km). Dans
la branche P, 4 682 ¢cm™! (pointillés noirs), I'acétyléne sonde vers 10 mbar (100 km),
du fait de I'intensité moins élevée que dans la branche Q. Le kernel correspondant a
I’émission nadir de CoHD & 678 ¢cm™! (traits pleins rouges) sonde vers 15 mbar (95
km). Les émissions aux limbes des kernels & 678, 682 et 729 cm ™! sondent les mémes
altitudes. Le profil de température est contraint entre 7 mbar et 2 pbar, ce qui est
au-dessus des pressions correspondant aux maxima des kernels des émissions au nadir
de CyHD et CyHy (voir Fig. 12.4). Or 'incertitude sur le profil de température affecte
de la méme maniére les abondances de CoHD et CoHy et le rapport qo,up/do,H, st
donc peu affecté par cette incertitude.
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F1G. 12.1: (a) A gauche : Comparaison entre les spectres calculés avec et sans emission
de C:HD et les spectres observés a 54°S. A droite : spectres calculés (bleu) avec le profil
d’abondance de CoHD de la Fig. 12.2 (en noir), comparés aux spectres calculés sans émission de l’iso-
tope (orange) et auz spectres observés (tirets-pointillés noirs). (a) A droite : Résidus correspondants
@ la différence entre les spectres observés et les spectres calculés avec 'émission de CoHD (bleu) et
sans cette émission (tirets oranges). Les barres d’erreur correspondent au niveau +1-0. (b) : Idem
a 15°S.

Afin de tester la validité de cette possible décroissance du rapport isotopique D/H
avec laltitude, j’ai effectué un test d’inversion en forgant le rapport isotopique D/H a
étre constant avec l'altitude, ce qui revient a forcer le profil vertical de CoHD inversé
a étre homothétique a celui de CoH,. L’idée est de voir comment la, modélisation des
spectres est alors dégradée. Pour cela, j’ai utilisé en entrée de I'inversion de 1’abon-
dance de CoHD, un profil a priori de CoHD égal a celui de CoHs et j’ai appliqué une
longueur de corrélation de 200 échelles de hauteur (comme cela avait été fait pour les
rapports 12C/13C et *N/¥N, voir Section 11.3.4). Le profil vertical de CoHD correspon-
dant est représenté sur la Fig. 12.2 (en rouge, en haut). En comparant les deux profils
d’abondance de CyHD inversés avec L=3 ou L=200, nous constatons qu’ils différent
principalement vers 10 mbar (niveau sondé par 1’émission nadir de CoHD). Le x?/n
réduit (avec n = 42 points spectraux de mesure indépendants) calculé pour le spectre
nadir de I'inversion avec L=200 vaut 1.031 fois le x*/n de celui inversé avec L=3. On
s’attend a ce qu’une variation de 1-o autour de l'intensité calculée avec L=3 corres-
ponde & Ax?/n ~ 0.024. Ce nouveau profil d’abondance de CoHD (rouge), inversé en
supposant le rapport isotopique D/H constant avec l'altitude, génére donc un spectre
qui s’écarte légérement au-dela de 1-0 du spectre calculé avec L=3. Si ’on compare le
x?/n moyenné sur les 4 spectres, on obtient <x?/n>7_s50 = 1.0059 <x?/n>r_3, ce qui
est trés proche du A<y?/n> ~ 1/(4 x 42) ~ 6x1073 pour une erreur a 1-o.
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FiG. 12.2: En haut : Profils d’abondance de CoHD et CoH, inversés a 54°S. Les profils
d’abondance de CoHD inversés avec L=38 (en noir) et L=200 (homothétique au profil d’abondance de
CoHy, en rouge) sont représentés. Les parties en pointillés signalent les zones ou les profils inversés
ne sont pas contraints. Les barres d’erreur sont données au niveau des maxima des kernels. En bas :
Idem a 15°S

Les spectres calculés avec un rapport isotopique D/H constant avec l'altitude ne
s’¢loignent pas plus, en moyenne, de 1-0 des spectres calculés avec L.=3, ils reproduisent,
donc également de facon correcte les spectres observés.

Les kernels correspondant a ce nouveau profil d’abondance de CoHD (homothétique
a celui de CoHy) sondent des niveaux comparables a celui déterminé avec L=3 (voir la
Fig. 12.4, & droite).

Comme les profils de CoHD inversés a 15°S et 54°N avec L=3 correspondent éga-
lement & des rapports isotopiques variant avec l’altitude, j’ai effectué des inversions
en contraignant le profil d’abondance inversé de CoHD a étre homothétique a celui
de CyH, afin de tester si un rapport isotopique constant avec 'altitude permet de re-
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FiGc. 12.3: A gauche : Profils d’abondance de Co;HD et CoH, inversés a 54°N. Les profils
d’abondance de CoHD inversés avec L=3 (en noir) et L=200 (homothétique au profil d’abondance de
CoHs, en rouge) sont représentés. Les parties en pointillés signalent les zones ot les profils inversés
ne sont pas contraints. Les barres d’erreur sont données au niveau des mazrima des kernels.
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F1G. 12.4: Kernels normalisés a 54°S, calculés 4 678 cm~! (CoHD, rouge), 682 cm™!
(branche P de C,H,, tirets noirs) et 729 cmm~! (branche Q de C,H,, tirets bleus), corres-
pondant & un rapport isotopique D/H variant avec laltitude (4 gauche) et & un rapport D/H constant
avec Ualtitude (4 droite), dont les profils verticaux sont respectivernent présentés en noir et en rouge
sur la Fig. 12.2. Les altitudes sont données aux niveauxr des mazima des kernels.

produire les spectres observés. Les profils d’abondance de 'isotope ainsi obtenus sont
représentés sur les Figs. 12.2 (b) et 12.3 en rouge. Ces profils sont relativement peu
éloignés des profils inversés avec L=3 (en noir) et la comparaison des x? réduits obtenus
pour les deux lissages (L=3 et L=200) permet de conclure qu'un rapport isotopique
constant avec l'altitude reproduit de fagon satisfaisante les données.
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12.3.2 Rapport D/H dans le C;H, a partir des données de CIRS : résultats et
conclusions

Les barres d’erreur sur le rapport isotopique D/H ont été calculées de la méme
maniére que celles des rapports *C/12C et N /N (voir Section 11.3.6).
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Fi1G. 12.5: Rapports isotopiques D/H obtenus & 54°S (noir), 15°S (bleu) et 54°N (rouge).
Les valeurs moyennes sont données en tirets et les enveloppes d’erreur en traits pleins.

La Fig. 12.5 résume les valeurs des rapports D/H dans le CoHy obtenus a 54°S
(noir), 15°S (bleu) et 54°N (en rouge) avec les gammes d’altitudes sondées. Les tirets
donnent les valeurs moyennes du rapport et les traits pleins les enveloppes d’erreur a
1-0. A 54°S, nous obtenons D/H = 9.673° x 107°; & 15°S; il vaut 2.4700% x 107 et &
54°N D/H = 2.713Ex 107*. Nous pouvons remarquer que les valeurs de D/H & 15°S
et 54°N sont similaires, alors qu’elles sont ~2 fois supérieures a la valeur de 54°S. 1l
est difficile de dire s’il existe un réel enrichissement entre 54°S et 15°S - 54°N compte
tenu des barres d’erreur relativement grandes (1-c). Par la suite, il sera intéressant
d’inverser ce rapport a plusieurs latitudes afin de voir si le rapport isotopique D /H varie
réellement avec la latitude. Si cette variation était réelle, elle serait difficile & interpréter.

Si nous prenons en compte les trois valeurs du rapport D/H et que nous les
moyennons, nous obtenons, en utilisant les équations 11.14 et 11.15, D/H = 1.7
+ 0.4 x 10* dans le C,H,. Cette valeur, ainsi que celles mesurées pour chaque
latitude, sont compatibles avec celles obtenues précédemment dans le méthane et dans
H, (voir Table 12.1). Le CoH, étant créé a partir de la photodissociation de CHy, et les
rapports isotopiques mesurés dans ces deux molécules étant relativement similaires, on
peut donc en déduire qu’il n’existe probablement pas de processus de fractionnement
qui enrichissent, ou appauvrissent le deutérium de CoHs.

Le travail que j’ai réalisé sur les inversions du rapport isotopiques D/H dans I’acé-

tyléne de Titan, a 54°S, 15°S et 54°N a donné lieu a la participation a la rédaction
d’un article mené par Athéna Coustenis (Coustenis et al. 2007b, en préparation).
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Conclusions et perspectives
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13.1 Conclusions

L’objectif de mon travail de thése était I'analyse des spectres émis en infrarouge
thermique par ’atmosphére de Titan, enregistrés par I'instrument Cassini/CIRS.

J’ai eu la chance d’intégrer ’équipe CIRS quelques mois aprés la mise en orbite de
la sonde Cassini autour de Saturne, c’est-a-dire au moment ot les premiers spectres
de I'atmosphére de Titan ont été acquis par I'instrument. Les centaines de milliers de
spectres qui seront enregistrés tout au long de la mission, prolongée jusqu’en 2010,
balayent toute la surface de Titan, ainsi qu'une partie importante de son atmospheére,
allant de la tropopause a la basse mésosphére. L’analyse de tous ces spectres deman-
dera de nombreuses années. Nous nous sommes partagés la tache au sein de 1’équipe
CIRS, certains travaillent principalement sur 1’étude des profils de température,
d’autres sur la détection de nouveaux composés, sur la dynamique atmosphérique, sur
les nitriles, les composés oxygénés, ... et nous avons choisi de nous focaliser sur ’étude
des spectres enregistrés au limbe de Titan, & haute résolution spatiale et spectrale,
afin de déduire les profils verticaux d’abondance des hydrocarbures principalement,
aux différentes latitudes observées.

Au cours de ces trois années, je me suis focalisée sur analyse des spectres
enregistrés au-dessus de 4 latitudes : 54°S, 15°S, 54°N et 79°N, et ce dans le but
d’étudier les variations verticales et latitudinales des profils verticaux d’abondance de
CyoHy, CoHy, CoHg, CH3CoH, C3Hg, C4Hs, CgHg, HCN, HC3N et COs.

La premiére étape de ce travail a consisté en l'inversion des profils de température
de l'atmosphére a ces quatre latitudes, afin d’inverser dans un second temps, les
profils d’abondance des molécules minoritaires de ’atmosphére de Titan. Pour cela,
j’ai analysé les spectres au limbe acquis entre 1100 et 1400 cm~! par les détecteurs
du plan focal FP4 de CIRS. La premiére version du profil de température a 15°S (a
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partir des données enregistrées pendant le survol Tbh) est présentée dans le papier
de Flasar et al. (2005). Pour la premiére fois, nous avons pu mettre en évidence
I’existence d'une stratopause dans I’atmosphére de Titan, qui a également été observée
in situ par I'instrument Huygens/HASI. Je me suis ensuite focalisée sur les spectres
au limbe enregistrés pendant le survol T3, ce qui m’a permis d’inverser le profil de
température & 80°N. Nous avons alors mis en évidence une stratosphére plus froide
et une mésosphére plus chaude que celles de 1’équateur. De plus, D'altitude et la
température de la stratopause différent a ces deux latitudes (Vinatier et al., 2007).
L’étude des spectres enregistrés a 54°S et 54°N (survol T15 et T10 respectivement)
nous ont permis de confirmer cette tendance (voir Partie II).

La partie III de ce manuscrit relate la méthode d’inversion des profils verticaux
d’abondance ainsi que les résultats obtenus en utilisant les profils de température inver-
sés précédemment. Avant la mission Cassini, seuls quelques profils verticaux étaient dis-
ponibles pour les modélisateurs (température stratosphérique et abondances de CoHs,
CQHﬁ, CQH4, CHgCQH, CgHg, C4H2, CQNQ, HCN et HC3N) La plupart des pI'OﬁlS ver-
ticaux étaient déduits des données de Voyager a 70°N, entre 100 et 300 km (avec
une résolution verticale de 200 km). Des observations millimétriques depuis le sol ont
également permis de déduire les profils verticaux de HCN et HC3N moyennés sur le
disque.

Mon travail de thése a porté sur la détermination de nouveaux profils verticaux
d’abondance en utilisant les spectres enregistrés entre 600 et 1100 cm™! par les dé-
tecteurs du plan focal FP3 de CIRS. Suivant le rapport signal-a-bruit des signatures
spectrales, il m’a été possible de déduire les distributions verticales des rapports de
mélange de certains constituant entre 100 et 500 km, avec une résolution verticale de
I’ordre de 30 km, bien meilleure que celle des observations de Voyager. Nous avons ainsi
présenté pour la premiére fois, les variations latitudinales des profils verticaux d’abon-
dance de ces molécules. Certaines caractéristiques de ces profils, comme ’augmentation
de I'abondance de la plupart des molécules avec 1’altitude ou I’enrichissement vers les
hautes latitudes nord, peuvent étre expliquées par les modéles photochimiques et les
modeéles de circulation générale. D’autres phénomeénes, comme par exemple la présence
de minima d’abondance qui n’avaient jamais été observés auparavant, ne sont pas pré-
dits par les modéles et sont visibles sur un certain nombre de profils & haute latitude
nord.

En utilisant I’émission du continuum entre 600 et 1100 cm™! (les études précédentes
s’'intéressaient a la gamme spectrale en-dega de 600 cm™!), il m’a également été possible
de déterminer des profils verticaux de ’absorption des aérosols a 15°S (voir Partie II).
Cette étude fera I'objet d’un travail plus poussé dans une prochaine publication.

Les résultats que j'ai obtenus a 15°S (profil de température, d’abondance et
d’opacité des aérosols) ont été utilisés, conjointement avec ceux de Huygens, par
Tomasko et al. (2007) pour calculer le profil vertical du taux de refroidissement de
I’atmosphére de Titan et le comparer au taux de chauffage solaire.

La derniére partie de ce manuscrit relate les résultats que j’ai obtenus concernant
I’analyse des rapports isotopiques 2C/3C et “N/¥N dans le HCN, et D/H dans
le CoHs. Grace aux données CIRS, nous avons pu détecter pour la premiére fois
I’émission de H®CN et HC'N en infraouge thermique (Vinatier et al., 2007b), ce
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qui nous a permis de confirmer les résultats déduits des données enregistrées au sol
en millimétrique (Marten et al. 2002). Je me suis focalisée sur la détermination de
ces rapports isotopiques a 15°S et 80°N et j’ai montré qu’il ne présentent pas de
variation mesurable avec la latitude. Nous déduisons une valeur du rapport *N/N
dans le HCN supérieure a celle obtenue in situ par l'instrument Huygens/GCMS
dans le Ny, qui constitue le réservoir principal d’azote. Ceci suggére 1'existence d’un
processus de fractionnement, non identifié actuellement, qui favorise la formation de
HC'®N par rapport & HCN. La valeur du rapport isotopique 3C/*2C dans le HCN
est en accord avec celle obtenue in situ dans le CHy (réservoir principal de carbone),
Iisotope lourd du carbone ne présente donc pas de fractionnement notable. Je me suis
également intéressée a la détermination du rapport D/H dans le CoHy & 54°S, 15°S
et 54°N. En effet, le CoHD a été détecté pour la premiére fois grace aux spectres de
CIRS (Coustenis et al. 2007, en préparation). J'obtiens ainsi des valeurs du rapport
isotopique D/H en accord a 15°S et 54°N, mais qui différent a 54°S. Cette tendance
devra étre confirmée par la suite en étudiant d’autres latitudes.

Au cours de ma theése, j'ai pu me familiariser avec les méthodes d’inversion des
spectres et en comprendre les difficultés. L’une des principales est de déterminer les
altitudes ou les profils sont contraints par les observations. Les profils d’abondance ne
peuvent étre inversés de facon correcte qu’aux altitudes ou le profil de température
est lui-méme bien contraint par les observations. La latitude sondée peut également
différer de celle indiquée dans les bases de données de CIRS en raison de la géométrie
de certaines observations (limbe ou nadir) dont les lignes de visée traversent plusieurs
latitudes. Il est bien souvent nécessaire d’effectuer de trés nombreux tests avant de va-
lider la forme d’un profil vertical non prédit. De méme, il est parfois difficile d’extraire
I’information verticale du profil d’abondance d’une molécule présentant une émission
spectrale avec un faible rapport signal-a-bruit. Enfin, les données étant réguliérement
ré-étalonnées au cours de la mission, nous sommes contraints de recommencer intégra-
lement notre travail d’inversion afin de mettre a jour les profils d’abondance inversés.

13.2 Perspectives

Il reste un nombre considérable de données & analyser et les spectres enregistrés par
CIRS offrent des perspectives d’étude variées.

Tous d’abord il est important de déduire la température atmosphérique et les
abondances des molécules a toutes les latitudes afin qu’elles soient utilisées par les
modélisateurs pour contraindre les modéles photochimiques et de circulation générale
de ’atmosphére de Titan.

En plus d’effectuer les inversions systématiques des spectres au limbe & 0.5
cm~! de résolution, il reste de trés nombreux points & aborder en utilisant tous
les spectres enregistrés par CIRS. En particulier, une observation détaillée de la
région polaire nord, qui constitue actuellement la région ou la dynamique génére les
effets les plus visibles sur les abondances des molécules et des aérosols, permettra de
contraindre a la fois la chimie atmosphérique et la dynamique. De méme, les modéles
de circulation générale prédisent un enrichissement résiduel de 1’abondance des mo-
lécules autour de I’hémisphére sud, qu’il reste a confirmer (ou non) par les observations.
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Les aérosols ont un effet trés important sur le forcage radiatif et 1’étude de
leur opacité a partir des spectres de CIRS en infrarouge thermique apportera de
nouvelles informations sur leur distribution verticale et latitudinale ainsi que sur leur
signature spectrale. Les spectres enregistrés dans la nuit polaire sont particuliérement,
intéressants, car cette zone ne peut étre observée par les autres instruments qui
détectent le rayonnement solaire réfléchi en visible et proche infrarouge (VIMS et ISS).

Le méthane (CHy), originaire de la surface/sous-surface, est le second constituant
le plus abondant de I’atmosphére de Titan, il joue un role primordial dans la chimie
atmosphérique. A partir des données de Huygens/GCMS, une valeur trés précise de
son abondance a été déterminée a 10°S. Une autre valeur a également été déterminée
a 15°S a partir des données de CIRS. Il sera intéressant d’étudier la distribution
latitudinale de son abondance afin de vérifier I’hypothése actuelle selon laquelle le
CHy est réparti de fagon homogéne a toutes les latitudes sous I'effet de la dynamique
atmosphérique.

L’analyse de nouveaux spectres permettra d’affiner les valeurs des rapports
isotopiques obtenues dans ce travail de thése.

Enfin, pour toutes les grandeurs physiques citées ci-dessus, étant donné la durée

totale de la mission (2004-2010), il sera trés certainement possible d’observer des va-
riations temporelles dues a des effets saisonniers ou dynamiques.
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Abstract

Limb spectra recorded by the Composite InfraRed Spectrometer (CIRS) on Cassini provide information on abundance vertical profiles of CoHp,
CrHy4, CoHg, CH3CyH, C3Hg, C4H), CgHg and HCN, along with the temperature profiles in Titan’s atmosphere. We analyzed two sets of spectra,
one at 15° S (Tb flyby) and the other one at 80° N (T3 flyby). The spectral range 600—1400 cm ™!, recorded at a resolution of 0.5 cm ™!, was used
to determine molecular abundances and temperatures in the stratosphere in the altitude range 100-460 km for Tb and 170-495 km for T3. Both
temperature profiles show a well defined stratopause, at around 310 km (0.07 mbar) and 183 K at 13° S, and 380 km (0.01 mbar) with 207 K at
80° N. Near the north pole, stratospheric temperatures are colder and mesospheric temperatures are warmer than near the equator. CoHy, CoHg,
C3Hg and HCN display vertical mixing ratio profiles that increase with height at 15° S and 80° N, consistent with their formation in the upper
atmosphere, diffusion downwards and condensation in the lower stratosphere, as expected from photochemical models. The CH3CoH and C4H,
mixing ratios also increase with height at 15° S. But near the north pole, their profiles present an unexpected minimum around 300 km, observed
for the first time thanks to the high vertical resolution of the CIRS limb data. CoHy is the only molecule having a vertical abundance profile that
decreases with height at 15° S. At 80° N, it also displays a minimum of its mixing ratio around the 0.1-mbar level. For C¢Hg, an upper limit
of 1.1 ppb (in the 0.3—10 mbar range) is derived at 15° S, whereas a constant mixing ratio profile of 31’? 5 ppb is inferred near the north pole.
At 15° S, the vertical profile of HCN exhibits a steeper gradient than other molecules, which suggests that a sink for this molecule exists in the
stratosphere, possibly due to haze formation. All molecules display a more or less pronounced enrichment towards the north pole, probably due,
in part, to subsidence of air at the north (winter) pole that brings air enriched in photochemical compounds from the upper atmosphere to lower
levels.
© 2006 Elsevier Inc. All rights reserved.

Keywords: Titan; Abundances, atmosphere; Infrared observations

1. Introduction

Titan’s atmosphere shows a complex photochemistry initi-
ated by the dissociation of its two most abundant components,
nitrogen and methane. This chemistry leads to the formation
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of hydrocarbons and nitriles and produces a thick haze respon-
sible for the orange color of the satellite. Many organic com-
pounds were detected for the first time by the Voyager 1 infrared
spectrometer IRIS (Hanel et al., 1981) in the infrared region
200-1500 cm™!. Latitudinal temperature variations were found
(Flasar et al., 1981) and most molecular abundances presented
a strong enrichment at high northern latitudes (Coustenis and
Bézard, 1995). Vertical distributions of temperature and profiles
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of hydrocarbons and nitriles (CoHp, C4Hjy, CoHg, CH3C,H,
HCN, HC3N and C;N3) could only be inferred near the north
pole from a particular set of Voyager 1 data that included limb
spectra covering the altitude range 100-300 km, albeit with a
low vertical resolution (~200 km) (Coustenis et al., 1991). De-
spite the large error bars due to the low signal-to-noise ratio,
most profiles displayed an increase with height, in agreement
with photochemical models that predict that compounds are
formed in the upper atmosphere, and are transported to lower
levels by eddy diffusion and dynamical effects (e.g., a circu-
lation cell). Heterodyne ground-based observations in the mil-
limeter range nicely complement the infrared data and permit
the retrieval of disk-averaged vertical profiles of CO, HCN,
HC3N and CH3CN (Hidayat et al., 1997; Marten et al., 2002;
Gurwell, 2004). Two seasons after Voyager, in 1997, the Short
Wavelength Spectrometer (SWS) of the Infrared Space Obser-
vatory (ISO) recorded spectra of Titan in the range 7-30 um,
which provided disk-averaged abundances and allowed for
the first detection of water vapor and tentatively of benzene
(Coustenis et al., 1998, 2003).

Currently, the Composite InfraRed Spectrometer (CIRS)
on the Cassini spacecraft records spectra between 7 um and
I mm at a resolution up to 0.5 cm™!. Cassini will fly over
Titan 44 times during the nominal mission, and CIRS will per-
form about 18 dedicated limb geometry observations of its at-
mosphere at high spectral resolution. The main advantage of
this geometry is that, in the optically thin limit, the emission
originates mostly from the region around the tangent height
along the line of sight. Vertical profiles can then be retrieved
from limb-viewing observations at different altitudes. The an-
gular resolution available with the CIRS limb sequences is
much better than with Voyager and allows the retrieval of pro-
files with a good vertical resolution, typically a scale height.
The second advantage is the increase of the path length com-
pared to nadir observations, which improves the detectability
of trace species. CIRS also provides high spatial resolution
nadir observations that cover all of Titan’s disk to study lat-
itudinal and longitudinal variations of temperature (Flasar et
al., 2005) and of molecular abundances (Flasar et al., 2005;
Teanby et al., 2006; Coustenis et al., 2006).

One-dimensional models (Yung et al., 1984; Toublanc et al.,
1995; Lara et al., 1996; Wilson and Atreya, 2004) have been
developed to investigate the photochemistry of Titan. Up to
now, these models have been mostly constrained by Voyager-
derived abundances (relating to the lower stratosphere) and
disk-averaged vertical profiles of nitriles derived from ground-
based millimetric observations. Being produced in the upper
atmosphere and transported downwards to their condensation
sink, the hydrocarbons and nitrile mixing ratios are predicted to
increase with height in the stratosphere and mesosphere. Their
vertical profiles depend on the various chemical sources and
sinks but also critically on the vertical transport parametrized
as an eddy diffusion coefficient. Recent General Circulation
Models that couple photochemistry and transport of chemical
compounds (Lebonnois et al., 2001; Hourdin et al., 2004) are
able to reproduce the enrichment observed in many species at
high northern latitudes. These studies show that both the latitu-
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dinal and vertical gradient of the chemical species also strongly
depend on the atmospheric dynamics. Determination of the ver-
tical abundance profiles by CIRS is thus expected to provide
valuable information not only on the chemical processes but
also on the stratospheric circulation.

In this paper, we focus on the first two long-integration limb
observations recorded by CIRS during the Tb flyby on 13 De-
cember 2004 and during the T3 flyby on 15 February 2005.
Details of these observations are given in Section 2. The re-
trieval algorithm and the radiative transfer model are presented
in Section 3. The temperature retrievals from the Tb and T3
data are described in Section 4. Section 5 presents the technique
used to retrieve the abundance profiles and the results obtained
for all the hydrocarbons and for HCN. Finally, in Section 6,
our results are compared with previous work and photochemi-
cal models.

2. Observations

CIRS is a Fourier transform spectrometer that incorporates
3 focal planes, which cover all together the range 7 um—1 mm.
Focal plane 1 (FP1), with a 3.9-mrad circular field of view
(2.5 mrad at FWHM), records spectra in the far-infrared be-
tween 10 and 600 cm ™! (171000 pm). Two other focal planes
cover the mid-infrared region: the 600-1100 cm™! spectral
range (9-17 pum) with Focal Plane 3 (FP3) and the 1100-
1400 cm™! range (7-9 um) with Focal Plane 4 (FP4). The
two latter focal planes consist of two parallel linear arrays each
composed of ten detectors, with a field of view of 0.273 mrad
per detector. This configuration is particularly suitable for limb
observations, as the arrays are positioned along a Titan radius,
so that each detector has a line of sight probing a particular
level (at the tangent height) in Titan’s atmosphere. Levels in the
lower stratosphere, optically thick in a limb-viewing geometry,
can be sounded by nadir observations. More details about CIRS
are given in Kunde et al. (1996) and Flasar et al. (2004).

2.1. Tb selection (15° S)

The Tb flyby occurred on 13 December 2004. During this
flyby, FP3 and FP4 recorded limb spectra with a spectral res-
olution of 0.5 cm™! at a latitude of 15° S. The mean vertical
resolution of the observations, limited by the pixel angular size,
is about 33 km. Although lines of sight range from 205 to
980 km, we have decided for our inversions, to keep only the
spectra below 500 km, because at higher levels non-LTE effects
can appear (Coustenis et al., 1989) and the signal becomes too
weak. For both FP3 and FP4, the tangent altitudes are distrib-
uted non-uniformly with height: they are grouped, as expected,
around the targeted altitudes of sight (each group of averaged
spectra is recorded by the same detector) with a separation of
~35 km between each set of spectra. We therefore averaged the
individual spectra (~27) recorded by each detector. We used
eight selections of FP3 spectra at mean nominal altitudes of
212, 248, 284, 320, 355, 391, 427 and 463 km. Similarly for
FP4, the altitudes of the averaged spectra are 205, 240, 276,
312, 348, 384, 420 and 456 km.
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Table 1

Characteristics of the averaged spectra used for the inversions of Tb and T3 data

Lat. Long. Spectral resolution Emission angle Altitude (km) Number of averaged spectra
Tb selection (averaged limb spectra)

FP3 15°S 260° E 0.5cm™! - 212, 248, 284, 320, 355, 391, 427, 463 26, 27, 26, 27, 26, 27, 26, 27
FP4 13°S 260° E 0.5cm™! - 205, 240, 276, 312, 348, 384, 420, 456 26, 27,26, 27, 26, 27, 26, 27
Tb selection (averaged nadir spectra)

FP1 13°S 139°E 15.5cm™! 22° - 43
FP3 12°8 13°E 0.5cm™! 37° - 80
FP4 9°s 29°E 0.5cm™! 36° - 80
T3 selection (averaged limb spectra)
FP3 79°N 81°E 0.5cm™! - 172, 205, 254, 310, 365, 421, 462, 501 30, 30, 44, 40, 45, 37, 49, 69
FP4 82°N 88°E 0.5cm™! - 172, 205, 255, 310, 365, 420, 462, 501 28,29, 42, 40, 43, 36, 49, 68

FP3 and FP4 selections of nadir spectra at latitudes between
8° and 20° S, recorded on 13 December 2004 were also used,
with emission angles between 30 and 40°. The averaged FP3
nadir spectrum, composed of 80 spectra, has a mean latitude of
12° S and a mean emission angle of 37°. The averaged nadir
FP4 spectrum is also composed of 80 spectra and has a mean
latitude of 9° S with a mean emission angle of 36°.

We also used FP1 nadir spectra in order to retrieve infor-
mation on the temperature around the tropopause (~100 mbar,
~48 km). The averaged FP1 nadir spectrum is composed of 43
spectra at a spectral resolution of 15.5 cm ™!, a mean latitude of
13° S and a mean emission angle of 22°. Table 1 summarizes
the characteristics of the selected Tb observations.

2.2. T3 selection (80° N)

The T3 flyby, on 15 February 2005, was the second flyby in
which limb spectra at the highest spectral resolution (0.5 cm™!)
were recorded. In contrast to the Tb observations, the latitudes
probed here are situated near the north pole, at 80° N.

About 44 spectra were acquired per detector, which yields
an improved signal-to-noise ratio compared to the Tb ones.
The vertical resolution of the observations was approximately
50 km. Despite lines of sight that span the range 90 to 1187 km,
in this work we will only focus on spectra corresponding to
altitudes between 130 and 500 km. Below the 130-km level,
emission bands are optically thick and give redundant informa-
tion; at levels higher than 500 km, the signal is still detectable
but some non-LTE effects may appear especially in the v4 band
of methane.

T3 limb spectra are distributed roughly homogeneously in
height, so that we averaged spectra in adjacent 40-km bins,
which yields between 30 and 69 spectra per bin (Table 1).
Spectra that were particularly noisy or presented an abnormal
variation of their continuum were removed from our selections.
The nominal altitudes of the averages of FP3 and FP4 spectra
are almost the same and equal to 172, 205, 254, 310, 365, 421,
462 and 501 km.

We did not use nadir observations in our analysis of T3 data
because no nadir spectra were acquired at latitudes higher than
75° N. This is quite close to 80° N, but at these very high lat-
itudes, the meridional variation of temperature (and probably

164

abundance) seems to be significant in a 5° range (Flasar et al.,
2005). Moreover, with the orbits of the spacecraft that still are
very close to Titan’s orbiting plane, emission angles near the
north pole are very high, so that such observations do not ef-
fectively probe levels below those probed by the limb viewing
geometry. The characteristics of the T3 averaged spectra are
summarized in Table 1.

3. Retrieval algorithm and radiative transfer model

As emission intensities of molecular bands depend on both
temperature and abundance, the temperature profile must be
known as a first step before retrieving any information on abun-
dances. Temperature is deduced from the emission of the vy
methane (CH4) band centered at 1305 cm™! (7.7 pm) in the
FP4 range. A stratospheric abundance of 1.6% was used in our
model, as inferred from CIRS data (Flasar et al., 2005). This
abundance was assumed to be constant over the disk in the
whole stratosphere.

We retrieved the temperature profile from limb and nadir
spectra by using a constrained linear inversion method de-
scribed in Conrath et al. (1998). The algorithm minimizes the
quadratic difference ( Xz) between measured and calculated
spectra over a specified spectral range with the additional con-
straint that the solution profile lies close to the reference one.
Starting from an initial guess profile 7j, an approximate solu-
tion 77 is derived from the equation:

T, =T +aSK'C'AL 1)

with n = 1, where A/ is the difference vector between observed
and calculated intensities, K is the kernel matrix with K;; equal
to the derivative of the ith intensity with respect to the tem-
perature at grid level j, S is a normalized two-point Gaussian
correlation matrix (with a correlation length L in scale heights)
that provides a vertical filtering of the solution. Matrix C is
equal to:

C=aKkSKT +E, 2

where E is a diagonal matrix with E;; equal to the square of the
noise equivalent spectral radiance (NESR) at the ith spectral
point and « is a scalar parameter that controls the emphasis
placed on the proximity of the solution 7} and the reference
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profile Tp (lower « values correspond to stronger filtering of
the solution). We set this parameter so that the traces of the two
matrices summed in Eq. (2) are similar.

The non-linearity of the problem requires an iterative process
in which 7},4 is obtained from Eq. (1) after updating the ref-
erence profile to 7, and recalculating the kernel matrix for
profile 7,,. We used 3 iterations, a number we found sufficient to
ensure convergence, as the y 2 no longer significantly decreases
afterwards.

The spectral interval used in the v4 methane band is 1215-
1309 cm™!, which covers the Q- and P-branches. In addition,
to constrain temperatures around the tropopause, the spectral
range 40-110 cm™!, recorded by FP1, was used in the analysis
of the Tb flyby (see below).

Mixing ratio profiles were derived from limb and nadir spec-
tra by using the same inversion method as described above
but by replacing the temperature by the logarithm of the mole
fraction of the absorber. Presently, the algorithm can retrieve
vertical profiles of up to 3 different absorbers (a, b and c)
from a given spectral region. As for temperature, the log(q) of
absorber a (similar formulas apply for absorbers b and c) is it-
eratively obtained from:

10g(qn+1) = log(gn) +S.KI C™ AT ©)
with
C=aK,SoK!I +BKySoK] + yK.S.KT + E. “)

The inversion kernels then represent the derivative of the ith
intensity with respect to the logarithm of the mole fraction at
grid level j.

Synthetic spectra and inversion kernels are computed from
a line-by-line radiative transfer program. The atmospheric grid
consists of 70 levels equally spaced in log(p) between 1457
and 0.9 x 1073 mbar. Collision-induced opacity from No—N»,
N,—CHy, No-H; and CH4—CH4 was included in the model. Ab-
sorption coefficients were calculated from subroutines provided
by A. Borysow (http://www.astro.ku.dk/~aborysow/programs/)
and based on the works of Borysow and Frommhold (1986b,
1986a, 1987) and Borysow and Tang (1993). We considered
molecular opacities from CH4, CH3D, CoHg, CoHa, CoHy,
CsHg, CH3C,H, C4H;,, CgHg, HCN, H3CN and CO; lines.
Spectroscopic parameters were extracted from the Geisa 2003
database (Jacquinet-Husson et al., 2005) with the exception of
HCN, C4H;, CH3C,H and CgHg.

For HCN, we used the more complete linelist in HITRAN
2004 (Rothman et al., 2005), which includes the H'*CN and
HC!®N isotopes and updated line intensities (typically 15%
higher than in Geisa). We multiplied the Lorenz broadening co-
efficients by 1.106 that is the ratio of the N»- to air-broadening
halfwidths in the v; band (Rinsland et al., 2003) and used the
temperature exponent in this paper. The CH3C,H line parame-
ters were provided by G. Graner (personal communication),
based on constants of Pekkala et al. (1991) for the frequency
calculations and Blanquet et al. (1992) for intensities of indi-
vidual lines. We generated a linelist for the vg fundamental and
vg + vg9 — vg hot band of C4H; using molecular constants of Arié
and Johns (1992) and band intensities of Koops et al. (1984).
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For these two molecules, we assumed a Lorentz halfwidth of
0.1 cm~'atm™! at 296 K that varies as T~%7>, For CgHp,
we used a linelist provided by M. Dang-Nhu (private com-
munication) and generated from the molecular constants and
band strength compiled in Dang-Nhu and Pliva (1989). The
Lorentz halfwidths were taken as 0.13-0.0005 x J, based on
Nj-broadened measurements in the vi4 band for J = 17 and the
J-dependence of self-broadened values (Waschull et al., 1998).
We included haze opacity assuming solely absorption and no
scattering, and with a gray spectral variation in each spectral
range considered for the retrievals.

4. Temperature retrieval

In the v4 band of methane, a continuum emission from the
stratospheric haze is visible between the CH4 multiplets, es-
pecially in limb spectra. Based on the DISR/Huygens results
(Tomasko et al., 2005), the haze optical depth is assumed to de-
crease slowly with height, and vary as p*', up to the 1-mbar
level. Above this level, the haze opacity decreases with alti-
tude with the pressure scale height. The integrated haze opacity
(down to the surface) was adjusted in order to fit the emission
between the CH4 multiplets in the low frequency wing of the
P-branch. We derived T ~ 0.0075 at the 1-mbar level for both
selections. A correlation length (as defined in Section 3) of 1
scale height was applied for the retrieval of the temperature pro-
files at both latitudes.

4.1. Tb temperature profile

The Tb profile was derived from both nadir and limb spec-
tra. First, we retrieved temperatures near the tropopause using
an averaged FP1 nadir spectrum between 40 and 110 cm™!
(at a resolution of 15.5 cm™!), and assuming that the contin-
uum opacity originates from collision-induced absorption only
(no haze opacity included in this spectral range). Levels probed
here cover pressures between 74 mbar (52 km) and 170 mbar
(39 km). Then, we used this inverted vertical temperature pro-
file as a first guess to retrieve the temperature profile in the
stratosphere with nadir and limb FP4 spectra. The whole spec-
tral range 1215-1309 cm~! was used at a sampling of 0.5 cm ™.

Fig. 1 shows some examples of fits of the v4 methane band
for the nadir and 3 limb spectra at 235, 270 and 306 km (these
altitudes differ from the nominal ones given in Table 1 because
they take into account an altitude correction, see below).

An important point to take into account for inversions of
limb spectra is the pointing error of CIRS, which can be up
to 2 mrad (Flasar et al., 2004). This pointing error implies a
shift in altitude of the limb spectra compared to the nominal
altitude given in the database and it must be first determined
before analyzing the data. Note that, even if the pointing error
is null, a “correction” in height allows us to correct for errors
in the pressure grid that result from assumptions in the tem-
perature profile at levels deeper than the height range of our
retrieval. As a consequence, different temperature profiles that
model the same observation and that fit correctly the observed
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Fig. 1. Fits of the v4 CHy band observed at 13° S (Tb flyby) between 1275 and
1315 cm™! for the averaged nadir spectrum (upper panel), and 3 limb spectra at
235,270 and 306 km (altitudes taken account the altitude correction). Observed
spectra are in dot-dashed line and calculated spectra in solid line. The retrieved
temperature profile corresponds to the best fit (in a least square sense) of the
whole set of limb and nadir spectra.

spectra can yield or not a correction in height compared to the
tangent height given in the data.

The altitudes given in the database did not yield satisfac-
tory fits of the limb spectra. The set of limb spectra actually
allows us to estimate this correction in height, as the relative
intensity of the Q- and P- (or R-) branches and the shape of
the Q-branch itself are very sensitive to the altitude. We ran
the inversion procedure with different shifts in height (the same
for each average spectrum, the pointing error being the same
for all detectors as their relative positions are fixed) and re-
tained the value that minimizes the residuals of the fits. We
obtained an altitude shift of about +30 km with an uncertainty
of +7 km (this correction is taken into account in Fig. 1). This
shift was also applied to the FP3 spectra used to retrieve abun-
dance profiles, as they were recorded simultaneously with the
FP4 spectra. Fig. 2 shows the comparison between the v4 CHy
band spectra calculated with shifts of 30 km (solid line), 15 km
(dashed line), and 45 km (dotted line) using the temperature
profile shown in Fig. 4 to illustrate the sensitivity to this shift in
height.

Fig. 3 shows the inversion kernels for the Tb spectral set
(left), calculated at 1305 cm™' (Q-branch) and at 1253 cm™!
(a multiplet in the P-branch). The peak in the kernel func-
tion indicates the level of maximum temperature information.
At 1305 cm™!, the nadir FP4 average probes pressure levels
between 0.8 and 0.024 mbar (195 and 251 km) at half maxi-
mum of the kernels. At 1253 cm™!, where the line opacity is
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Fig. 2. Spectra of the v4 band of CHy calculated at three tangent altitudes (235,
270 and 306 km) with different altitude shifts. In each case, the temperature
profile corresponds to the best fit (in a least square sense) of the whole set of
limb and nadir spectra recorded at 13° S. Spectra calculated with a shift of
30 km (solid lines) provide the best fit of the observed spectra (Fig. 1). Shifts of
45 km (dotted lines) and 15 km (dashed lines) disagree with the observations.

smaller, it probes at deeper levels, in the 3.4-0.2 mbar region
(134-260 km) with a maximum at 0.7 mbar (202 km). Limb
spectra probe pressures between 0.3 and 0.002 mbar (241 and
490 km), taking into account the shift in altitude.

4.2. T3 temperature profile

The T3 profile was retrieved only from limb spectra. We
used the same procedure as for Tb to determine the best alti-
tude shift to fit the data and inferred a value of about —5 km
compared to nominal altitudes in the CIRS database. The er-
ror on this shift is approximately +7 km. Limb spectra probe
pressure levels between 0.9 mbar (170 km) and 0.002 mbar
(495 km). Below 170 km, emission features are optically thick
even in the P- and R-branches. As a result, for lines of sight
at deeper levels, the region of maximum information (and max-
imum contribution to the emission) is not located around the
tangent point, but closer to the spacecraft along the ray path
and thus at a higher altitude. Since Cassini orbits are presently
nearly in Titan’s orbital plane, such limb observations acquired
near 80° N actually probe lower latitudes (down to 65° N, see
below).

For targeted latitudes close to the equator (as is the case
for Tb), the probed latitude does not vary significantly even
for optically thick lines of sight, whereas the longitude does.
Temperature and abundance present small longitudinal varia-
tions (Flasar et al., 2005; Teanby et al., 2006) but large latitudi-
nal variations, especially towards high latitudes. Therefore, the
abundances or temperatures deduced from optically thick emis-
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sion bands at high latitudes must be interpreted carefully as they
do not originate from the nominal latitude of the pointing (but
from lower latitudes).

Moreover, it is worth noting that even for relatively transpar-
ent spectral intervals, it is possible in principle for the maximum
emission to originate from locations along the ray path other
than the tangent point. The contribution from a given point is
essentially proportional to the Planck radiance and the gradi-
ent of the transmittance along the ray path. Since the Planck
radiance in this spectral region is a very strong function of the
temperature, strong temperature gradients along the ray path
can potentially influence the location of maximum emission.
Then, for observations near the north pole that have ray paths
that cross several latitudes, the optically thin spectral intervals
may actually probe latitudes somewhat different than expected
by the geometry of observation. It is not possible to evaluate
this effect as we do not know the temperature gradients along
the ray path.

Fig. 3 shows the kernels of the T3 inverted temperature pro-
file at 1305 cm™! (Q-branch) and 1253 cm~! (P-branch). Note
that the two deepest kernels at 1305 cm™! are optically thick,
whereas the kernels calculated at 1253 cm™! for the same selec-
tions present optically thin contributions. We therefore decided
to keep these two spectra in the retrieval process, while being
aware that part of the information given by the two deepest
points of the T3 vertical profile (see Fig. 4) originates from lat-
itudes less than 80° N (down to 65° N as calculated from the
geometry of the ray path).

4.3. Results

The Tb and T3 retrieved temperature profiles are shown
in Fig. 4 (Tb profile: solid line; T3 profile: dot-dashed line).
Areas without information are indicated as dotted lines. Error
bars are given at pressures that correspond to the kernel max-
ima at 1305 cm™!. These error bars are the quadratic sum of
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Fig. 4. Retrieved thermal profiles at 13° S (Tb, solid line) and 80° N (T3, dashed
line). Dotted parts of the profiles represent areas without information, and tem-
perature profiles are then set equal to the input guess profile. The altitude scale
refers to the Tb profile.

an error due to the noise and an error due to the shift uncer-
tainty (7 km). Error bars due to noise are calculated from the
correlation matrices in the inversion algorithm, based on the
NESR (noise equivalent spectral radiance) of the spectra esti-
mated from deep space spectra. However, the rms of the resid-
uals of the fits are always significantly larger than the NESRs,
which means that either the actual NESR in the Titan spectra is
higher than expected or that model uncertainties are larger than
the noise level. In any case, we conservatively considered the
residuals as a better indicator of the uncertainty level and mul-
tiplied the temperature uncertainty generated by the retrieval
algorithm by the ratio rms/NESR. We also evaluated errors on
the retrieved temperature profiles caused by the uncertainty of
7 km on the shift value. Two inversions with a shift differing by
+7 km from the nominal one were done, and the retrieved tem-
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perature profiles then yielded the uncertainties due to the shift
error.

We did not account for the uncertainty on the methane abun-
dance (1.6 & 0.5 x 1072; Flasar et al., 2005) used in the tem-
perature retrieval. Instead we ran a test to evaluate its effect
on the derived temperature and abundance profiles. We used
the stratospheric value measured by the GCMS aboard Huy-
gens (1.41 +£0.07 x 10~2; Niemann et al., 2005) to retrieve a
temperature profile at 13° S. After having adjusted the altitude
correction (lower by about 5 km compared to that correspond-
ing to a mole fraction of 1.6%), we obtained a profile that is
warmer than the nominal one at all altitudes by less than 1 K.
The retrieved abundance profiles are then systematically lower,
with a difference of at most 15%. The effect is thus relatively
small, generally within the error bars from the other sources,
and systematic rather than random.

Each of the two temperature profiles presents a well defined
stratopause. For Tb, near the equator, it is situated at 0.07 mbar
(312 km) with a temperature of 183 K. Near the north pole (T3),
it is situated higher at a pressure of 0.01 mbar (383 km) with a
larger temperature of ~207 K. The stratosphere near the north
pole is colder and the mesosphere is warmer than at 13° S.

5. Abundance profiles retrieval

These retrieved temperature profiles were then incorporated
in the atmospheric model in order to derive molecular abun-
dances. We retrieved abundance profiles from specific intervals
in which the emission is dominated by one or two absorbers.
For each spectral range studied, in order to obtain the best fit of
the continuum, mainly due to haze emission, the haze absorp-
tion profile was systematically retrieved simultaneously with
the gas profiles.

One of the input parameters in the algorithm is the corre-
lation length (L) of the solution that provides a smoothing of
the inverted profile (see Section 3). Large values of this pa-
rameter yield smoother, non-oscillating profiles, but the resid-
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uals between calculated and observed spectra then tend to be
larger. We first ran the retrieval algorithm with a smoothing of
about one scale height (comparable with the spatial resolution
of the observations), but the inverted abundance profiles always
presented strong oscillations, the reality of which can be ques-
tioned. Increasing of the width of the smoothing function up
to 3 scale heights considerably reduces these oscillations and
does not degrade significantly the fit, as illustrated in Fig. 5.
The intensity profiles in the Q-branches of CoH; and HCN cal-
culated for L =1 and L = 3 are indeed very close. The L =1
profile reduces the discrepancy compared to L = 3 with the ob-
servations by at most half of the 1-o error bar (defined as the
rms value of the residuals over the whole spectral range used).
The L = 3 profile agrees with all data points within the 2-o
error level, which we regard as satisfactory given that system-
atic modeling errors may be present (e.g., due to inaccuracies
in the spectroscopic data). Therefore we applied a smoothing
of 3 scale heights to most of the molecules except for methy-
lacetylene and diacetylene for the T3 inversion, as discussed in
Section 5.3.

We estimated error bars for each abundance profile. The
propagation of the noise level in the inverted profile was cal-
culated from the covariance matrix of the solution retrieved
using the NESR as the measurement error. As explained in
Section 4.3, the error due to noise was finally scaled by the
factor rms/NESR. Another error source is the temperature un-
certainty that also affects the retrieved abundance profiles. For
each molecule, we performed inversions using the minimum
and maximum temperature profiles (defined by the temperature
errors, see Fig. 4) in order to quantify this uncertainty.

The last error taken into account arises from the uncertainty
in our determination of the altitude correction (see Section 4.1)
that amounts to about 7 km. Abundance profiles were succes-
sively retrieved shifting the tangent point altitudes by +7 km
and —7 km and using the temperature profiles inverted with the
corresponding viewing altitudes. This uncertainty generates the
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Fig. 5. Plot of the spectral intensity profile recorded at 15° S (diamonds with error bars) in the CoH, Q-branch at 729.25 em~! (left) and HCN Q-branch at
712.25 cm™! (right). It is compared with intensity profiles calculated with a smoothing of one scale height (L = 1, dashed line) and L = 3 scale heights (solid line).
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Fig. 6. Comparison between observed spectra (dot-dashed line) and calcu-
lated spectra at 15° S, for the nadir and 4 limb spectra at 242, 314, 385 and
457 km (altitudes corrected for the pointing error). The HCN Q-branch is visi-
ble at 713 cm ™!, the CH, Q-branch at 729 cm™! and the C3Hg Q-branch at
748 cm~!, overlapping with a CoHj line.

biggest error on the abundances compared to those due to noise
or temperature effects. As these three error bars are indepen-
dent at a given level, they were added quadratically. Final error
bars are presented on all abundance profiles at levels where the
inversion kernels reach their maxima.

5.1. Acetylene and hydrogen cyanide mixing ratio profiles

Acetylene (CoHz) shows one of the strongest emission fea-
tures of the mid-infrared spectrum at 729 cm™!, where its
vs Q-branch is located. Inversions of its vertical distribution
were done using the interval 705-740 cm~! that includes the
Q-branch and most of the P-branch of CoH,. This range also
includes the HCN v, Q-branch at 713 cm~!, which was re-
trieved simultaneously with the C,H, band (Fig. 6). We did
calculations for isotopic abundances corresponding to '2C/'3C
equal to the terrestrial value (Hidayat et al., 1997) and N/'“N
equal to 4.5 times the terrestrial value (Marten et al., 2002).

Tb inversions of the HCN and C,H; profiles were performed
combining a nadir averaged spectrum and 7 averaged limb spec-
tra. The inversion kernels give the dependence of the emitted
intensity upon the logarithm of the mixing ratio as a function of
altitude, and thus represent the information content of the spec-
tra. These functions are presented for the Q-branch of CoHj
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signal-to-noise ratio is too weak to infer any information on
the abundance. The nadir emission of the HCN Q-branch at
713 cm~! probes levels between 11 mbar (92 km) and 1.2 mbar
(177 km) with a maximum at 6.3 mbar (113 km). HCN limb
kernels have their maxima at the same levels as those of CoHj
(Fig. 7).

We deduced the T3 inverted vertical profiles of CoH, and
HCN from 8 limb spectra that probe between 168 and 500 km
(Fig. 7, right panels). No information at lower altitudes is avail-
able, because spectra with lines-of-sight deeper than 168 km
yield optically thick emission bands of C;H, and HCN. Their
emission then originates from higher altitudes than the tangent
points. As can be seen in Fig. 7, the T3 kernels are all optically
thin except for the deepest level (168 km) that presents two
components. The optically thick one probes around 0.3 mbar
(215 km) and is representative of the emission at a latitude
of ~69° N (because of the observation geometry, see Sec-
tion 4.2). An optically thin contribution, due to the wings of
individual lines in the Q-branch, probes the tangent altitude
(168 km; 0.95 mbar). This optically thin emission then mostly
comes from ~80° N. This deepest spectrum, that partly probed
~80° N, was then included in the dataset used for inversion.

Fig. 6 shows the fit of the CoH; and HCN features for several
altitudes at 15° S. The corresponding retrieved mixing ratio pro-
files are plotted in Fig. 15. It is noteworthy that HCN presents
a steeper gradient than CoH; at these equatorial latitudes. Near
the north pole, both mixing ratios are enhanced and their verti-
cal profiles show similar gradients.

5.2. Ethane mixing ratio profiles

The vo ethane (C2Hg) emission band is centered at 822 cm ™!
and extends from 790 to 860 cm~! approximately. Inversions
were done using the 803-840 cm~! interval.

We retrieved the Tb mixing ratio profile from one nadir aver-
aged spectrum and 6 averaged limb spectra. The nadir spectrum
probes levels between 12 mbar (92 km) and 0.24 mbar (251 km)
with a maximum of its kernel at 3.4 mbar (135 km). Limb spec-
tra probe levels from 0.29 mbar (241 km) up to 0.007 mbar
(427 km).

For T3, the CoHg abundance profile was retrieved from 8
limb spectra. The kernels for the two deepest spectra, with
tangent point altitudes of 166 and 200 km, show an optically
thin part probing levels very close to the tangent point. But
they also show an optically thick contribution, as their kernels
clearly present a second shallower maximum around 0.1 mbar,
higher than their tangent point altitude (Fig. 7). As explained
above, because of the geometry of the observation, the optically
thick emission comes from a closer distance along the line-of-
sight, and therefore more equatorward latitudes: ~65° N for
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the 166 km spectrum and ~68° N for that at 200 km. Despite
this fact, we used these two spectra to invert the mixing ratio
profile because they contain important information at the lati-
tude of 80° N. Fig. 8 presents spectral fits in the region of the
CyHpg band. The retrieved vertical abundance profile is plotted
in Fig. 15 for Tb (left) and for T3 (right). Note that the CoHg
mixing ratios do not show a significant enhancement between
15° S and 80° N.

5.3. Methylacetylene and diacetylene mixing ratio profiles

The diacetylene (C4H;) vg Q-branch is located at 628 cm™!
and the methylacetylene (CH3C,H) vg emission band is located
around 633 cm™!. As these emission bands overlap, the mixing
ratio profiles of the two molecules were retrieved simultane-
ously.

For Tb, one nadir and 7 limb averaged spectra were used.
At 628 cm !, the nadir spectrum probes the 9.6-0.2 mbar pres-
sure range (98-260 km range) with a maximum at 2.3 mbar
(151 km). At 633 cm™!, slightly deeper levels are probed for
an emission maximum at 4.2 mbar (127 km) with information
extending from 14 to 0.6 mbar (86 to 210 km). For both mole-
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cules, limb spectra probe the range 0.29-0.004 mbar (241 and
495 km), as shown in Fig. 9.

For the T3 inversion, we used 8 averaged limb spectra prob-
ing between 1 and 0.002 mbar (166 km up to 495 km). The
inversion kernels for all spectra peak at the tangent altitudes, be-
cause the bands are mostly optically thin. Therefore, the mixing
ratio retrieved at all altitudes refer to a latitude range centered at
80° N (typically 70-90° N). The signal-to-noise ratio of C4Hy
is still acceptable above 495 km, but we have chosen not to
consider higher levels because of possible departure from LTE
that could induce some error on the retrieved abundance pro-
file. The signal-to-noise ratio of CH3C,H becomes poor around
450 km. Fits of observed spectra are presented in Fig. 10 and
the corresponding retrieved mixing ratio profiles are shown in
Fig. 15. The T3 C4H; and CH3C,H profiles present an un-
expected behavior as their mixing ratios decrease with height
up to ~0.1 mbar and then increase above. This minimum is
necessary to reproduce the observed intensity as a function of
altitude. Fig. 11 gives the intensity profile at 628 cm™! as a
function of pressure level. It shows that a constant profile (dot-
ted line) without this minimum does not reproduce the C4H;
band intensities. Profiles retrieved with L = 3 or L = 2 are more
effective at fitting the intensity profile, but the discrepancy with
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Fig. 8. Comparison of the observed C;Hg emission band at 80° N (dot-dashed
line) with the spectra (solid gray line) calculated at 166, 200, 249, 360 and
457 km (taking into account the altitude correction).

the observed spectra at 314 and 360 km still largely exceeds
the noise level. A profile retrieved with a correlation length of
1.2 scale heights (comparable to the vertical resolution of the
observations, ~50 km) allows us to reproduce the whole in-
tensity profile within the noise level. It is thus clear that this
marked abundance minimum at 0.1 mbar found for both C4H»
and CH3C,H is real (see discussion in Section 6).

5.4. Propane mixing ratio profiles

In the CIRS spectra, propane (C3Hg) appears through its vy
Q-branch located at 748 cm™! superposed on top of a CoHj
line. The spectral range 737-763 cm~' was used to retrieve
the C3Hg mixing ratio profile. It is situated in the R-branch
of CyH», so that the retrieved profiles of acetylene (shown
in Fig. 15) were used in the atmospheric model to invert the
propane mixing ratio profiles.

For Tb, the nadir spectrum gives relevant information on the
abundance of C3Hg from 14 mbar to 0.6 mbar (86-203 km)
with a maximum of its kernel that occurs at 2.8 mbar (143 km).
The C3Hg Q-branch is visible on 4 limb spectra that probe be-
tween 0.29 (241 km) and 0.07 mbar (312 km). No information
can be obtained at higher levels as the signal-to-noise ratio is
too low.

For T3, we used 4 limb spectra to retrieve the abundance
profile. Emission at 748 cm™! is essentially optically thin, so
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that the contribution to the emission peaks at the altitude of
the observations and the C3Hg abundance pertains to a latitude
region centered at 80° N for all altitudes.

Fits of the C3Hg band are shown in Fig. 6 and the corre-
sponding vertical profiles are displayed in Fig. 15. The propane
profile does not appear to vary significantly between the two
latitudes.

5.5. Ethylene mixing ratio profiles

Ethylene (C;Hy) has its v; Q-branch at 948 cm~!. Inver-
sions of C,H,4 abundances were done using the 917-953 cm™!
spectral range. Unfortunately, the signal-to-noise ratio in this
spectral region is quite poor for both Tb and T3 spectra.

The set of spectra used for Tb inversion includes the nadir
spectrum that probes the 1.6-12 mbar range (162-92 km) with a
maximum of contribution to the emission at 5.2 mbar (120 km).
We used one limb spectrum to deduce information on CoHy
abundances around 0.29 mbar (242 km); higher limb spectra
display a too low signal-to-noise ratio. Fits of the CoHy emis-
sion band are displayed in Fig. 12. As shown in Fig. 15, the re-
trieved vertical profile decreases with altitude between 10 mbar
and 0.1 mbar, a feature unique among all molecules investi-
gated at 15° S. Fig. 12 also shows models that have a constant
vertical mixing ratio profile of C;Hy equal to 2.6 x 1077 (solid
gray line). The fits of the nadir spectrum with the constant-
with-height or the decreasing-with-height CoHy profile have
the same reduced x? (x2/n with n = 71). In contrast, the re-
duced x? of the fit of the limb spectrum at 242 km with the
constant vertical profile is equal to 1.25 times that correspond-
ing to the CoHy profile plotted in Fig. 15, a difference that is
quite significant statistically. The spectrum calculated at nadir
is similar to that corresponding to a decreasing-with-height pro-
file, whereas, at 242 km, it produces a C;H4 emission feature
well above the noise level. In other words, if the abundance was
constant with height, CoH4 would be detectable on the limb
spectrum at 242 km, which is clearly not the case. Therefore,
the decrease of ethylene with altitude seems real.

No values are given below the 15-mbar level because nadir
observations do not probe deeper, and Co;Hy does not necessar-
ily condense in Titan’s atmosphere.

The T3 inversion was done with 6 limb spectra that have tan-
gent points from 0.95 to 0.007 mbar (166 and 416 km). As in the
case of C2Hg (see above), the 2 deepest limb spectra are asso-
ciated with inversion kernels that show secondary maxima. The
lowest one is located at the tangent point altitude and the second
one is situated around the 0.1-mbar level. Again, because of the
geometry of high-latitude observations, this optically thick part
of the emission originates from lower latitudes. For the limb
spectrum at 166 km, information from this optically thick part
pertains to latitudes around 65° N, and for the limb spectrum at
200 km, to latitudes around ~68° N. We have chosen to keep
these two spectra for the inversion because the optically thin
part of the emission is not negligible. Fits of C,H4 are plot-
ted in Fig. 13 for 166, 249, 305 and 416 km. The retrieved
CyHy profile decreases with altitude between 1 and 0.1 mbar
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and increases at higher levels (Fig. 15); it presents a minimum
at altitudes comparable to those of C4H, and CH3C,H.

5.6. Benzene mixing ratio profiles

Benzene (C¢Hg) is detected through the Q-branch of the vy
band at 674 cm™!. This emission does not appear in the Tb
spectra, so that only an upper limit can be determined at 15° S.
For T3, the band is visible in 4 limb spectra, allowing us to
infer a vertical abundance profile. This C¢Hg band is situated
in the R-branch of the HC3N band centered at 663 cm~!, and
not very far from the CO, v, band at 667 cm~!. The HC3N
band is not visible at 15° S, but very strong near the north pole
due to the large enhancement of HC3N at high latitudes (Flasar
et al., 2005; Teanby et al., 2006). CO, shows a clear emission
feature on both Tb and T3 spectra. Therefore, the abundance of
HC;3N and CO, were first retrieved before analyzing the CgHg
emission. Vertical profiles of CO; are presented in de Kok et al.
(20006).

For Tb, we inferred an upper limit of the C¢Hg mixing ratio
of 1.1 ppb at the 3-0 level, in the 1-10 mbar range (from the
nadir spectrum) and also at 0.3 mbar (from the deepest limb
spectrum).
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We retrieved the T3 vertical abundance profile from limb
spectra in the range 670-690 cm™! that probe 0.95 to 0.046
mbar (168 and 307 km). This band is optically thin at all lev-
els (Fig. 9). Fits of observed spectra are presented in Fig. 14.
The retrieved mixing ratio profile, shown in Fig. 15, is mainly
constant with altitude in the region where information is acces-
sible, and seems to be enhanced compared to 15° S, given the
upper limit obtained for Tb.

6. Discussion

The present analysis shows that limb observations by CIRS
provide a very powerful means of deducing information on the
mixing ratio profiles of trace constituents in Titan’s atmosphere.
The profiles obtained here are compared with previous observa-
tions from Voyager, ISO and ground-based telescopes as well as
compared to models.

6.1. Temperature profiles
The vertical temperature profile we retrieved for Tb is es-

sentially the same as that shown in Flasar et al. (2005) as a
first analysis of the same dataset. The two temperature profiles
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culated spectra (solid gray line) at 80° N, for viewing altitudes of 166, 249, 305
and 416 km.

derived in the present study at 13° S and 80° N show well
defined stratopauses. Near the north pole, the stratosphere is
colder and the mesosphere warmer than near the equator. Ti-
tan’s north winter solstice occurred in October 2002, so that
the CIRS data we analyzed were recorded during the begin-
ning of winter in the northern hemisphere. Flasar et al. (2005)
found that stratospheric temperatures are maximum near the
equator and steeply decrease towards high northern latitudes
(much more than towards the south). The 1-mbar temperature
thus varies from ~170 K at 0° to ~150 K at 60° N. At the same
pressure level, we infer a temperature of 1491'(1):; K at 80° N.
It is not straightforward to conclude that the temperature re-
mains constant at latitudes polewards of 60° N. Because of the
geometry of the observations, a large part of the information in
the Q-branch originates from latitudes ~66° N as it is optically
thick at this pressure level, whereas in the weaker multiplets of
the P- and R-branches that are optically thin, information orig-
inates from around 80° N (mostly 70-90° N).

These particularly low temperatures in the stratosphere may
be explained by high northern latitudes lying in the polar night,
and by both the lack of solar heating and enhanced thermal
cooling due to the thicker haze (Bézard et al., 1995). On the
other hand, the high mesospheric temperatures likely result
from dynamical effects. Titan General Circulation Models pre-
dict that during winter in the northern hemisphere, a circula-
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HC;3N (663 cm™!) and CO, (667 cm™!). The misfit around 664 cm™! is likely
due to a missing hot band of HC3N in the spectroscopic database.

tion cell is upwelling over the south pole and subsiding over
the north pole (Hourdin et al., 1995; Lebonnois et al., 2001;
Luz et al., 2003; Hourdin et al., 2004). The north pole sub-
sidence can generate a heating of the mesosphere by adia-
batic compression of the atmosphere. Moreover, as mentioned
by Teanby et al. (2006) who inferred the same pattern in the
temperature profiles from low to high northern latitudes, at-
mospheric levels above 300 km at the north pole are under
constant sunlight, which could add a warming effect.

6.2. Mixing ratio profiles: comparison with previous
observations

Most of the vertical mixing ratio profiles of the molecules
studied here show a more or less significant enhancement to-
ward the north pole.

The acetylene mixing ratio shows a limited enrichment
(about 50%) at the north pole. The mixing ratio we derive at
2 mbar for the 15° S-spectrum is in very good agreement with
that retrieved from CIRS nadir spectra by Flasar et al. (2005)
and Coustenis et al. (2006). At both latitudes, the mixing ra-
tio is essentially constant with height in the region 0.02-2 mbar
(34 x 1076 at 15° S and 5-6 x 10~ at 80° N). Above this re-
gion, CoH; increases significantly with height at least at 80° N
where information is accessible. The vertical profile obtained
for Tb can be compared with the profile retrieved by ISO in
the same wavenumber range (Coustenis et al., 2003) with the
caveat in mind that the ISO profile corresponds to a disk av-
erage, in contrast to CIRS data that are spatially resolved. The
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comparison with our Tb profile is still meaningful since the disk
average is more heavily weighted toward equatorial latitudes
and because C,H; does not show marked latitudinal variations
(Flasar et al., 2005). The derived ISO profile has a much steeper
gradient than ours with in addition larger mixing ratios at all al-
titudes (4.5 x 107 at 2 mbar and 9.5 x 10~° at 0.2 mbar). This
discrepancy is not understood. From a selection of nadir spec-
tra at 15° S, Coustenis et al. (2006) also found that a profile
with a vertical gradient much less steep than the ISO profile is
required to fit the whole C,H band.

Voyager data provided a vertically-resolved profile of CoH;
at a latitude of 70° N (Coustenis et al., 1991). Our profile at
80° N agrees with the Voyager profile above the 0.1 mbar-level,
but is larger by a factor of about 2.5 at 1 mbar.

At 80° N, we can also compare the abundance at the lowest
level of our profile (1 mbar) with results obtained by Coustenis
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et al. (2006). Note however that they retrieved abundances from
nadir data exclusively, which probe Titan’s stratosphere only up
to about 68° N. In addition, at high northern latitudes, informa-
tion on the temperature from the v4 methane band is limited to
above the ~2-mbar level and, below, the inverted profile blend
smoothly with the initial guess profile used in the retrieval al-
gorithm. On the other hand, the contribution functions of the
absorbers, assumed to be constant-with-height above the con-
densation level, peak around 5 mbar, so that the derived mixing
ratios are strongly affected by temperature uncertainties. To
assess this error source, Coustenis et al. tested two types of
retrieved temperature profiles. The initial guess profile, in the
first case (“warm”), is that retrieved by Flasar et al. (2005) at
15° S (similar to our Tb profile in Fig. 4), and in the second
case (“cold”) it is the one we obtained at 80° N (Fig. 4), which
exhibits much colder temperatures below 2-3 mbar. These two
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acceptable temperature profiles yield different abundances for
the same molecule, the cold case leading to a larger abundance
(see Coustenis et al., 2006, for more details).

The C,H; mixing ratio we retrieved at 80° N at 1 mbar is
in agreement with Coustenis et al.’s results at 68° N based on
either their warm or cold temperature profile.

The slope of the HCN mixing ratio profile differs dramati-
cally at the north pole compared to the equator, with a much
steeper gradient at 15° S. The enrichment toward the north pole
is particularly noticeable below the 0.05-mbar level. Marten
et al. (2002) retrieved the vertical distribution of HCN from
millimeter observations at the IRAM 30-m telescope. Their
disk-averaged HCN vertical profile has a change in the mix-
ing ratio gradient (dg/dz) around 180 km that we do not infer
with CIRS limb data. Our retrieved vertical distribution at 15° S
is very close to the Marten et al. (2002) profile below 300 km
but we obtain larger HCN abundances at higher altitudes (about
twice larger at 400 km). Above 300 km, our HCN profile is ac-
tually intermediate between those of Marten et al. (2002) and
Tanguy et al. (1990), also derived from ground-based millime-
ter observations. At pressures probed by nadir spectra (around
6 mbar), we obtain abundance that is consistent with Coustenis
et al. (2006). We are also in good agreement with Teanby et
al. (2006) who modeled the CIRS nadir spectra with a scaled
Marten et al. profile rather than with a profile that is constant
with height. The steep gradient shown by the Tb vertical dis-
tribution will be discussed in Section 6.4. At 80° N, the HCN
mixing ratio we obtained at 1 mbar is in agreement with the
Coustenis et al. (2006) value they obtained at 68° N assuming
a cold temperature profile below the 2-3 mbar level.

Like acetylene, the ethane profile does not vary between
the Tb and T3 latitudes. At 1 mbar, the mixing ratio is en-
hanced by ~80% at 80° N, while above the 0.4-mbar level,
it is similar at the two latitudes. Coustenis and Bézard (1995)
showed that this molecule did not vary significantly with lat-
itude at the time of the Voyager encounter. This result was
confirmed by CIRS nadir observations (Flasar et al., 2005;
Coustenis et al., 2006), and the C;Hg abundance retrieved here
at 15° S (1.4 x 1075 at 3 mbar) is consistent with their re-
sults. Moreover, the CoHg mixing ratio found in our analysis at
80° N agrees with the moderate equator-to-pole gradient found
by Coustenis et al. (2006).

Within error bars, propane does not show an enrichment to-
ward the north pole. A C3Hg mixing ratio of 5 x 10~7 was
deduced from Voyager data near the 1-mbar level at 70° N, in
good agreement with our retrieved profile at 80° N. The mix-
ing ratio at 15° S at the level probed by nadir measurements
(3.5 mbar) is consistent with those inferred from CIRS nadir
spectra (Flasar et al., 2005; Coustenis et al., 2006), ISO data
(Coustenis et al., 2003) and high resolution ground-based ob-
servations (6.2 £ 1.2 x 1077; Roe et al., 2003). At 80° N, the
abundance we retrieved (3—9 x 1077 at 1 mbar) also agrees with
that Coustenis et al. (2006) derived from nadir spectra at 68° N.

Methylacetylene and diacetylene have mixing ratio profiles
that increase with altitude at 15° S, with a steeper gradient for
C4H;. The mixing ratio obtained in this work at ~2.3 mbar
(constrained by the nadir spectrum) for C4H; is consistent with
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the ISO value whereas, for CH3C,H, we infer an abundance
higher than the ISO one. Mixing ratios obtained here are very
close to those deduced from CIRS nadir spectra (Flasar et al.,
2005; Coustenis et al., 2006). The T3 vertical profiles of these
two molecules are highly unexpected as they show a minimum
around 0.1 mbar that could not be inferred from Voyager data
at 70° N, because of the low vertical resolution of the spectra
(200 km) (Coustenis et al., 1991). The mixing ratios of about
5 x 1078 for CH3C,H and C4H, we have found at the 1-mbar
level are respectively 1.7 and 2.5 times larger than those de-
rived by Coustenis et al. (2006) at 68° N. These differences
likely originate from the use of constant-with-height mixing ra-
tio profiles in the Coustenis et al. analysis of nadir spectra.

Benzene is not visible at 15° S but shows a clear signature
near the north pole on several limb spectra. We have derived the
first vertical profile of CgHg. The profile we obtained at 80° N
is constant with altitude within error bars. Our mixing ratio at
1 mbar is similar to that inferred by Coustenis et al. (2006) at
68° N. At 15° S, the upper limit we inferred is consistent with
the mole fraction suggested by ISO observations (4 x 10719;
Coustenis et al., 2003).

Ethylene exhibits a large increase (~10 times) of its mix-
ing ratio profile between 15° S and 80° N. The most striking
feature is the decrease of its mixing ratio with altitude at both
latitudes at levels lower than the 0.1-mbar level. This decrease is
not predicted by one-dimensional photochemical models unless
a surfacial source is arbitrarily added, as in Lara et al. (1996).
The mixing ratio at 4 mbar that we derived at 15° S is about
50% larger than that determined by Coustenis et al. (2006) and
Flasar et al. (2005). This discrepancy likely results from the dif-
ference in the CyHy vertical profiles; Coustenis et al. assumed a
constant-with-height mixing ratio profile whereas we retrieved
a profile that strongly decreases with height. At 80° N, the abun-
dance we infer at 1 mbar is about 3.5 times larger than their
value at 68° N, considering their abundance retrieved with a
cold temperature profile.

Vervack et al. (2004) published a reanalysis of the Voyager
1 UVS solar occultations at latitudes of 4° N (ingress) and
16° S (egress). Density profile information was derived for N»,
CH4, CoH,, CoH4, HCN and HC3N down to 500 km, an alti-
tude close to the uppermost altitude probed at 15° S with CIRS
limb observations. Relative to N», the C;Hp and CoHy mix-
ing ratios at 500 km were determined to be 2-6 x 1076 and
1-3 x 1079, respectively. For HCN only an upper limit could be
set (1.5 x 10™%) due to confusion with HC3N opacity beyond
130 nm at the UVS resolution. This upper limit is consistent
with the HCN mixing ratio we infer at 15° S (2-3 x 107 at
450 km). The UVS value for CoH; is in excellent agreement
with ours at 450 km (4 x 1079). Finally, Vervack et al.’s CoHy
mixing ratio at 500 km is about 2 orders of magnitude larger
than the CIRS value at 240 km. If this is confirmed, this would
indicate that, following its decrease from 120 to 240 km, the
CH4 mixing ratio starts to increase upwards above some level
below 500 km.
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acceptable temperature profiles yield different abundances for
the same molecule, the cold case leading to a larger abundance
(see Coustenis et al., 2006, for more details).

The C,H; mixing ratio we retrieved at 80° N at 1 mbar is
in agreement with Coustenis et al.’s results at 68° N based on
either their warm or cold temperature profile.

The slope of the HCN mixing ratio profile differs dramati-
cally at the north pole compared to the equator, with a much
steeper gradient at 15° S. The enrichment toward the north pole
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Coustenis et al. (2006) value they obtained at 68° N assuming
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the Tb and T3 latitudes. At 1 mbar, the mixing ratio is en-
hanced by ~80% at 80° N, while above the 0.4-mbar level,
it is similar at the two latitudes. Coustenis and Bézard (1995)
showed that this molecule did not vary significantly with lat-
itude at the time of the Voyager encounter. This result was
confirmed by CIRS nadir observations (Flasar et al., 2005;
Coustenis et al., 2006), and the C;Hg abundance retrieved here
at 15° S (1.4 x 1075 at 3 mbar) is consistent with their re-
sults. Moreover, the CoHg mixing ratio found in our analysis at
80° N agrees with the moderate equator-to-pole gradient found
by Coustenis et al. (2006).

Within error bars, propane does not show an enrichment to-
ward the north pole. A C3Hg mixing ratio of 5 x 10~7 was
deduced from Voyager data near the 1-mbar level at 70° N, in
good agreement with our retrieved profile at 80° N. The mix-
ing ratio at 15° S at the level probed by nadir measurements
(3.5 mbar) is consistent with those inferred from CIRS nadir
spectra (Flasar et al., 2005; Coustenis et al., 2006), ISO data
(Coustenis et al., 2003) and high resolution ground-based ob-
servations (6.2 £ 1.2 x 1077; Roe et al., 2003). At 80° N, the
abundance we retrieved (3—9 x 1077 at 1 mbar) also agrees with
that Coustenis et al. (2006) derived from nadir spectra at 68° N.

Methylacetylene and diacetylene have mixing ratio profiles
that increase with altitude at 15° S, with a steeper gradient for
C4H;. The mixing ratio obtained in this work at ~2.3 mbar
(constrained by the nadir spectrum) for C4H; is consistent with
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the ISO value whereas, for CH3C,H, we infer an abundance
higher than the ISO one. Mixing ratios obtained here are very
close to those deduced from CIRS nadir spectra (Flasar et al.,
2005; Coustenis et al., 2006). The T3 vertical profiles of these
two molecules are highly unexpected as they show a minimum
around 0.1 mbar that could not be inferred from Voyager data
at 70° N, because of the low vertical resolution of the spectra
(200 km) (Coustenis et al., 1991). The mixing ratios of about
5 x 1078 for CH3C,H and C4H, we have found at the 1-mbar
level are respectively 1.7 and 2.5 times larger than those de-
rived by Coustenis et al. (2006) at 68° N. These differences
likely originate from the use of constant-with-height mixing ra-
tio profiles in the Coustenis et al. analysis of nadir spectra.

Benzene is not visible at 15° S but shows a clear signature
near the north pole on several limb spectra. We have derived the
first vertical profile of CgHg. The profile we obtained at 80° N
is constant with altitude within error bars. Our mixing ratio at
1 mbar is similar to that inferred by Coustenis et al. (2006) at
68° N. At 15° S, the upper limit we inferred is consistent with
the mole fraction suggested by ISO observations (4 x 10719;
Coustenis et al., 2003).

Ethylene exhibits a large increase (~10 times) of its mix-
ing ratio profile between 15° S and 80° N. The most striking
feature is the decrease of its mixing ratio with altitude at both
latitudes at levels lower than the 0.1-mbar level. This decrease is
not predicted by one-dimensional photochemical models unless
a surfacial source is arbitrarily added, as in Lara et al. (1996).
The mixing ratio at 4 mbar that we derived at 15° S is about
50% larger than that determined by Coustenis et al. (2006) and
Flasar et al. (2005). This discrepancy likely results from the dif-
ference in the CyHy vertical profiles; Coustenis et al. assumed a
constant-with-height mixing ratio profile whereas we retrieved
a profile that strongly decreases with height. At 80° N, the abun-
dance we infer at 1 mbar is about 3.5 times larger than their
value at 68° N, considering their abundance retrieved with a
cold temperature profile.

Vervack et al. (2004) published a reanalysis of the Voyager
1 UVS solar occultations at latitudes of 4° N (ingress) and
16° S (egress). Density profile information was derived for N»,
CH4, CoH,, CoH4, HCN and HC3N down to 500 km, an alti-
tude close to the uppermost altitude probed at 15° S with CIRS
limb observations. Relative to N», the C;Hp and CoHy mix-
ing ratios at 500 km were determined to be 2-6 x 1076 and
1-3 x 1079, respectively. For HCN only an upper limit could be
set (1.5 x 10™%) due to confusion with HC3N opacity beyond
130 nm at the UVS resolution. This upper limit is consistent
with the HCN mixing ratio we infer at 15° S (2-3 x 107 at
450 km). The UVS value for CoH; is in excellent agreement
with ours at 450 km (4 x 1079). Finally, Vervack et al.’s CoHy
mixing ratio at 500 km is about 2 orders of magnitude larger
than the CIRS value at 240 km. If this is confirmed, this would
indicate that, following its decrease from 120 to 240 km, the
CH4 mixing ratio starts to increase upwards above some level
below 500 km.
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6.3. Mixing ratio profiles: Comparison with photochemical
models

Most of the molecules studied here exhibit a general increase
of their mixing ratio with altitude in the stratosphere. This re-
sult is predicted by photochemical models, because these trace
components are formed in the upper atmosphere, are trans-
ported downward and are lost by condensation in the lower
stratosphere (50-100 km) (Yung et al., 1984; Toublanc et al.,
1995; Lara et al., 1996; Wilson and Atreya, 2004). The only
exception near the equator is CoHy that decreases with height
in the stratosphere (below 300 km). This behavior can be ex-
plained by 1-D photochemical models only if a large source
exists in the lower stratosphere (Yung et al., 1984) or if a large
flux from the surface is added (Lara et al., 1996), which seems
unlikely. The decrease with height may be related to the fact that
the CoH4 mixing ratio measured in the lower stratosphere does
not exceed the value at the cold trap (about 1.2 x 10~ accord-
ing to our temperature profile at 13° S), a feature unique among
the detected species. The CoHy profile could then result from
a photochemical sink in the upper stratosphere, combined with
advection in the lower stratosphere and troposphere through the
return branch of the Hadley cell, which brings enriched air from
the high northern latitudes (Crespin et al., 2005).

Molecules present different slopes in their vertical distribu-
tions at a given latitude. Generally, 1-D photochemical models
have problems to reproduce simultaneously the vertical profiles
of all detected species. In this regard, the most recent model of
Wilson and Atreya (2004) does overall a good job although sig-
nificant discrepancies remain (besides the case of C;Hy men-
tioned above). Their CoH, profiles increase by a factor of 5 be-
tween 150 and 450 km while we observe only a ~30% change
at 15° S. Our HCN mixing ratio at the same latitude is 3 times
lower than Wilson and Atreya’s nominal model at 110 km while
the two agree at 450 km. The observed propane profile is also
about 3 times larger than in the nominal photochemical model.
The CH3C;H we infer is much less steep than modeled. While
the two agree around 130 km, the photochemical profile is more
than an order of magnitude larger than observed at 400 km. The
ethane mixing ratio profile we infer agrees reasonably well with
their model. The upper limit we inferred for the CgHg mixing
ratio at 15° S is consistent with their predicted abundance pro-
file that exhibits slightly lower values at comparable pressures.
Our upper limit is also consistent with the benzene vertical pro-
file of Lebonnois (2005).

While some discrepancies are likely due to unknowns in the
chemical schemes, others probably result from large-scale dy-
namical effects not included in one-dimensional models.

As the vertical profile of a given compound depends on the
various chemical sources and sinks as well as on eddy mixing
and advection by the general circulation, our observations shed
new light on these processes.

6.4. A sink for HCN in the stratosphere?

Some chemical species, formed in the upper atmosphere
and chemically stable at lower levels, can be used as tracers
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of the atmospheric circulation and mixing. The case of Co;Hg
and HCN is particularly interesting. Both species are thought
to be largely formed above 600 km and transported to lower
altitudes where their chemical time constants are longer than
the eddy diffusion time (Wilson and Atreya, 2004). However,
their vertical profiles in the stratosphere and lower mesosphere
are not similar, as one would then expect. The gradient in the
ethane mole fraction (dg/dz) at 15° S is about 2 x 10~8 km™!
in the range 250-450 km, increasing to about 7 x 10~8 km™!
from 150 to 250 km. In contrast, the HCN gradient decreases
with altitude from about 1.5 x 1078 km™" around 400 km to
4 x 1072 km~! around 200 km (Fig. 15). Uncertainties of these
values do not exceed a factor of two. These significant differ-
ences suggest that at least one of the two species may be not
chemically inert in the region probed by CIRS. In the frame-
work of a one-dimensional model (e.g., Wilson and Atreya,
2004), the continuity equation for the concentration gradient
dg/dz can be written as:

(1+z/R)*Kndq/dz = P, (5)

where K is the eddy mixing coefficient, n the atmospheric num-
ber density, R the planetary radius, and P the net production
rate of the species above altitude z (normalized to the surface).

Assuming that the ethane profile at 15° S represents planet-
averaged conditions, Eq. (5) can be used to derive a profile
for K assuming that P is known from photochemistry. We
used the ethane production rate P = 1.6 x 10° cm~2s~! from
Wilson and Atreya (2004) (also consistent with Lara et al.,
1996) and determined K (z) so that the C,Hg profile calculated
from Eq. (5) agrees with the measured one within uncertain-
ties. The vertical integration is done upwards starting from the
condensation level defined as where dg/dz given by Eq. (5)
is equal to the gradient corresponding to the saturation law.
Fig. 16 shows the derived K profile and associated CoHg pro-
file. Our K profile is similar to that of Wilson and Atreya (2004)
in the range 100-200 km and about twice larger at and above
300 km.

Using this same K profile, HCN profiles generated with con-
stant production rates clearly do not reproduce the observations
(Fig. 16). This problem was initially noted by Lara et al. (1996)
who could not fit simultaneously the HCN and C; hydrocarbon
profiles. The lower part of the profile, above the condensation
level, requires a production rate as low as ~3 x 107 cm™2s~!
while the profile around 400 km seems to indicate a produc-
tion rate at least 10 times larger. To reproduce the HCN profile,
it is then necessary to assume that the integrated net produc-
tion rate strongly decreases with depth, meaning that a large
fraction of the HCN is chemically lost in the 100-450 km re-
gion. We accordingly introduced a loss term, constant between
200 and 400 km (23 cm~2s™1) and that decreases to zero at
145 and 455 km. In this model, which yields the HCN profile
shown as a solid line in Fig. 16, the integrated production rate
is 3.1 x 107 cm~2 5! below 145km and 6.2 x 108 cm=2s~! at
455 km. For comparison, the HCN production rate calculated
by Wilson and Atreya (2004), in agreement with Yung et al.
(1984), is 2 x 108 cm™2 s~ ! while the source of N in all forms
produced by N, dissociation is 5.6 x 108 cm™2s~!.
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Fig. 16. CoHg and HCN vertical profiles calculated from the continu-
ity-diffusion equation. The C,Hg profile corresponds to a net production rate
of 1.6 x 102 cm™2s~! and the eddy mixing profile shown here (dot-diamonds
line). HCN profiles calculated with the same eddy mixing profile and net pro-
duction rate of 3 x 107 (dashed line) and 3 x 103 cm~2s~! (dot-dashed line)
are shown. The HCN profile shown in solid line incorporates a chemical sink
in the stratosphere (see text). Data points retrieved at 15° S are indicated for
comparison.

Our simple model suggests that most of the N produced
from N, dissociation ends up as HCN in the upper atmosphere
(>500 km) and that most of this HCN is then chemically lost
in the lower atmosphere (150-450 km) above the condensation
level at ~90 km. A possible sink for HCN in the stratosphere
is haze formation, through HCN polymerization or copolymer-
ization with hydrocarbons, as initially suggested by McKay
(1996). Investigating the chemical pathways to haze formation,
Wilson and Atreya (2004) predict a production peaking around
140-300 km with aromatic molecules being the main contrib-
utor and HCN polymerization playing a significant role. How-
ever, the various processes investigated by these authors do not
lead to the large loss rate we suggest for HCN. To fit simultane-
ously the HCN and C; hydrocarbon profiles, Lara et al. (1999)
introduced a loss term for HCN due to incorporation into the
haze through polymerization or sticking. They concluded that a
loss rate of 3-5 x 108 cm~2s~! allowed them to reproduce the
observations, a value close to what we infer.

Despite the limits of our simple one-dimensional model we
suggest that the difference in the HCN and C,Hg vertical gradi-
ents points to the existence of an important sink for HCN in the
stratosphere. This sink, not predicted by existing photochem-
ical models, might be haze formation as proposed by McKay
(1996) and Lara et al. (1999). However, the large loss rate we
infer, a few 108 cm~2s~!, cannot presently be reproduced by
the pathways that have been investigated up to now (Wilson and
Atreya, 2004). Other pathways for haze formation clearly need
to be explored through laboratory studies.

6.5. South-to-north enrichment
The north polar enhancement of most of the trace species

can probably be explained by dynamical effects. Titan Gen-
eral Circulation Models predict that air generally upwells near
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the summer pole and descends near the winter pole, as a sin-
gle stratospheric circulation cell (see Lebonnois et al., 2001;
Hourdin et al., 2004). Therefore the subsidence at the north
pole brings air enriched in molecules formed at high altitudes
to lower levels in the stratosphere and mesosphere. The vertical
gradient is controlled by chemistry as well as dynamics. Molec-
ular profiles that have a small vertical gradient near the equator
(C2H; or CyHg) do not show a high enhancement near the north
pole because subsidence does not affect very much their pro-
files. In contrast, HCN shows a strong increase of its mole frac-
tion between the 1 and 0.1-mbar levels, by more than an order of
magnitude between 110 and 450 km. Hourdin et al. (2004) sug-
gested that the latitudinal abundance contrast that differs from
one molecule to another is mostly connected to their condensa-
tion level (the higher the condensation, the larger the latitudinal
gradient). As a result, Hourdin et al. (2004) predict an enrich-
ment of the 50-70° N region relative to the 0-30° N of a factor
of 3 for CoH; (at 150 km) and 6 for HCN (at 107 km) at the time
of the Cassini observations analyzed here. We observe factors
of 2 and 20 for these two molecules respectively between 15° S
and 80° N, in qualitative agreement with the model.

The marked minimum of C4H,, CH3C,H and C,Hy around
0.1 mbar observed at the north pole but not at 15° S seems
very hard to explain by dynamical effects only. Lebonnois et
al.’s (2001) model predicts a drop in the C4H, and CH3C,H
abundances near 390 km due to photochemical destruction.
However, this drop, visible at low latitudes, occurs significantly
higher than in our retrieved profiles (~300 km) and vanishes
at the north pole as a result of subsidence, which is at odds
with our findings. It is worth noting that these three molecules
have very short chemical lifetimes (between 0.04 and 1.5 years,
according to Wilson and Atreya, 2004) compared to other com-
pounds mentioned in this study that display at least 40 times
longer chemical lifetimes (except CgHg). These molecules are
chemically reactive on a timescale lower or comparable to the
dynamical ones (Lebonnois et al., 2001). This suggests that an
unknown sink, specific to high winter latitudes, exists for these
three molecules. A possibility is the formation of the multiple
haze layers seen between 200 and 500 km in Cassini images of
the north polar hood (Porco et al., 2005).

To better understand the atmospheric circulation and pho-
tochemistry in Titan, it is clearly important to retrieve abun-
dance profiles from limb observations at other latitudes. Such
information on a fine grid in latitude would provide strong con-
straints on the extension of the Hadley cell(s) and of the putative
polar vortex as well as on the latitudinal mixing by waves.
Twenty CIRS limb observations dedicated to composition mea-
surements have been planned over the nominal Cassini tour.
Also, during FP1 far-infrared limb composition sequences, FP3
and FP4 limb spectra are recorded simultaneously, providing
as a by-product additional coverage in the mid-infrared range.
From the T18 flyby of Titan in September 2006, the inclination
of the orbits will start to increase, offering better visibility of
the polar regions. This will allow lines-of-sight in polar limb-
viewing geometry to extend over a more restricted range of
latitudes compared to the present situation. It is particularly im-
portant to specify, with a good resolution, the composition and
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temperature structure near the winter pole as it appears to vary
rapidly with latitude. Also nadir observations of polar regions
should allow us to probe deeper in the stratosphere than with
the present orbit geometry (our analysis of T3 data is limited to
pressure levels less than 1 mbar). Finally, significant variations
in composition are predicted to occur over the 4-year nomi-
nal mission (Hourdin et al., 2004) and the changes that will
be monitored by CIRS limb measurements will add other tight
constraints on Titan’s general circulation. An extended mission
beyond 2008, covering the transition period after equinox, will
bring valuable information on the evolution of the circulation
regime, particularly in the polar vortex.
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Abstract

‘We report the detection of H'3CN and HC'®N in mid-infrared spectra recorded by the Composite Infrared Spectrometer (CIRS) aboard Cassini,
along with the determination of the 12¢/13C and 14N/15N isotopic ratios. We analyzed two sets of limb spectra recorded near 13-15° S (Tb flyby)
and 83° N (T4 flyby) at 0.5 em™! resolution. The spectral range 1210-1310 em ™! was used to retrieve the temperature profile in the range
145-490 km at 13° S and 165-300 km at 83° N. These two temperature profiles were then incorporated in the atmospheric model to retrieve
the abundance profile of H!'2C!4N, H'3CN and HC!SN from their bands at 713, 706 and 711 cm™!, respectively. The HCN abundance profile
was retrieved in the range 90-460 km at 15° S and 165-305 km at 83° N. There is no evidence for vertical variations of the isotopic ratios.
Constraining the isotopic abundance profiles to be proportional to the HCN one, we find 12¢/13¢ = 891%% at 15° S, and 68fig at 83° N, two

values that are statistically consistent. A combination of these results yields a 12C/!3C value equal to 75 = 12. This global result, as well as the 15°
S one, envelop the value in Titan’s methane (82.3 & 1) [Niemann, H.B., and 17 colleagues, 2005. Nature 438, 779—784] measured at 10° S and is
slightly lower than the terrestrial inorganic standard value (89). The 14N/5N isotopic ratio is found equal to 56ir}g at 15° S and 56J:(1)0 at 83° N.
Combining the two values yields *N/1SN = 56 + 8, which corresponds to an enrichment in 3N of about 4.9 compared with the terrestrial ratio.
These results agree with the values obtained from previous ground-based millimeter observations [Hidayat, T., Marten, A., Bézard, B., Gautier, D.,
Owen, T., Matthews, H.E., Paubert, G., 1997. Icarus 126, 170-182; Marten, A., Hidayat, T., Biraud, Y., Moreno, R., 2002. Icarus 158, 532-544].
The >N/I4N ratio found in HCN is ~3 times higher than in N, [Niemann, H.B., and 17 colleagues, 2005. Nature 438, 779-784], which implies
a large fractionation process in the HCN photochemistry.

© 2007 Elsevier Inc. All rights reserved.

Keywords: Titan; Abundances, atmosphere; Infrared observations

1. Introduction (2002) and Gurwell (2004), who provided disk-averaged verti-
cal mixing ratio profiles.

The complex chemistry of Titan’s atmosphere was first re- Millimeter observations allowed the authors to estimate the

vealed by Voyager 1 in 1980. It is initiated by the ultraviolet
and electron dissociation of its two major constituents, CH4 and
N>, and leads to a suite of hydrocarbons and nitriles. The most
abundant nitrile in Titan is HCN (hydrogen cyanide). A verti-
cal profile of this molecule was first determined from Voyager 1
limb data at 70° N with a vertical resolution of about 200 km
(Coustenis et al., 1991). HCN was also detected from Earth
through millimeter observations, and the most recent studies of
this molecule were done by Hidayat et al. (1997), Marten et al.
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12¢/13C and N/>N isotopic ratio in HCN. The spread in the
ground-based '2C/'3C ratio deduced by Hidayat et al. (1997)
and Gurwell (2004) (see Table 1) is large enough to encom-
pass the terrestrial inorganic standard reference value (equal to
89; Fegley, 1995). In situ measurements realized by the Huy-
gens/GCMS and the Cassini/INMS instruments yield compara-
ble '2C/13C isotopic ratios in CHy that are slightly lower than
the terrestrial value (Niemann et al., 2005; Waite et al., 2005;
see Table 1). Consequently, the 13C/'2C isotopic ratio in HCN
does not seem to be strongly enriched compared to CHy. As
HCN is formed from the dissociation of N, and CHy, the lat-
ter being the main reservoir of carbon in Titan’s atmosphere,
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Table 1

The Earth 12C/13C ratio is equal to 89 and the 4N/I5N ratio is equal to 272 (Fegley, 1995). Isotopic ratios obtained from ground-based millimeter observations, as
well as from CIRS infrared spectra are derived in HCN, whereas GCMS and INMS in situ measurements yield isotopic ratios in CHy and Ny

Observation 2¢/13¢ N/ISN Altitude Reference
Ground-based 70-120 - Below 200 km Hidayat et al. (1997)
millimeter 132 £ 25, 108 £+ 20 94+13,72+9 Below 300 km Gurwell (2004)
observations - 60.5-70 Below 350 km Marten et al. (2002)
In situ 823+1 - 18.2-6.14 km Niemann et al. (2005)
Huygens/GCMS - 183 £5 40.9-35.9 km

In situ 95.6+0.1 172-215 1200 km (in situ) Waite et al. (2005)
Cassini/INMS 81 168-211 0 km (estimation)

Infrared 89122 (15°5) 56115 (15°°5) 150-350 km This study
Cassini/CIRS 681’}2 (83° N) 561’50 (83° N) 165-300 km

these results imply that carbon does not undergo significant
fractionation in the HCN formation process. Moreover, both
the relatively short lifetime of methane in Titan’s atmosphere
(~100 Myr; Yung et al., 1984; Wilson and Atreya, 2004) and
the small enrichment of the '3C/!2C ratio compared with the
ISN/'N ratio in N, suggest a continuous or periodic replenish-
ment of CHy on Titan at a rate higher than the escape rate.

Marten et al. (2002), using ground-based millimeter obser-
vations, showed that the 'YN/!#N ratio in HCN is enhanced by
a factor lying in the range 3.9-4.5 compared to the terrestrial
value [(1*N/PN)g = 272; Fegley, 1995]. Gurwell (2004) also
evaluated the HC'*N/HCN ratio and concluded that SN was
enriched by a factor of 2.9-3.8 times the Earth value (see Ta-
ble 1). The nitrogen isotopic ratio was also determined from
in situ data recorded by the GCMS. Niemann et al. (2005) re-
trieved a *N/I>N ratio in N; equal to 183 + 5, lower than
the terrestrial value by a factor ~1.5. Waite et al. (2005), us-
ing Cassini/INMS in situ measurements at 1200 km, estimated
this same isotopic ratio, and derived results in agreement with
the GCMS one (see Table 1). Therefore, the >N/ ratio in N,
(the main reservoir of nitrogen in Titan) is about 3 times lower
than measured in HCN. This implies that a fractionation process
exists in the HCN chemistry and favors the HC'N isotope.
From the 1>N/!*N isotopic ratio derived in HCN (4.5 times the
terrestrial value), Lunine et al. (1999) estimated that the prim-
itive atmosphere of Titan was 20 to 100 times more massive
than today. Using PN/MN = 1.5 x ('"N/'“N)g, Niemann et al.
(2005) re-evaluated the mass of the primitive atmosphere to be
between 2 and 10 times today’s value while Waite et al. (2005)
conclude that Titan’s atmosphere was at least 50% denser in
the past. Most of this primitive atmosphere was thus lost by at-
mospheric escape over geological times (Lunine et al., 1999).

We report here the detection of H'*CN and HC'N in the
thermal infrared region from spectra recorded by the infrared
spectrometer Cassini/CIRS, which allows for a new determina-
tion of the "*N/'SN and 12C/!3C ratios in HCN. We analyze
spectra recorded at 13-15° S and 83° N and we investigate
the vertical and latitudinal variations of these isotopic ratios.
Section 2 presents the observational datasets. Principles of the
HCN, HC!SN and H'3CN mixing ratio profile retrievals, as well
as the results, are given in Section 3 and a discussion is pre-
sented in Section 4.
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2. Observations

CIRS incorporates 3 focal planes, which cover all together
the range 7 um—1 mm. Focal Plane 1 (FP1), with a 3.9-mrad
circular field of view (2.5 mrad at FWHM), records spectra
in the far-infrared between 10 and 600 cm™! (17-1000 um).
The mid-infrared region is covered by Focal Plane 3 (FP3) and
Focal Plane 4 (FP4), which measure the spectral ranges 600—
1100 cm™! (9 to 17 pm) and 1100-1500 cm~" (7 to 9 um),
respectively. FP3 and FP4 consist of two parallel linear arrays
each composed of ten detectors, with a field of view of 0.273
mrad per detector. This configuration is particularly suitable for
limb observations, as the arrays are positioned along a Titan ra-
dius, so that each detector has a line of sight probing a particular
level (at the tangent height) in Titan’s atmosphere. Levels in the
lower stratosphere, optically thick in a limb-viewing geometry,
can be sounded by nadir observations, albeit with a lower ver-
tical resolution. More details about CIRS are given in Kunde et
al. (1996) and Flasar et al. (2004).

2.1. The 15° S selection (Tb flyby)

The first set of limb spectra that we used in this study was
acquired during the Tb flyby, on 13 December 2004, with long
integration limb observations performed at 0.5 cm™~! resolution
by FP3 and FP4 over latitudes of 15° S and 13° S, respectively.
The mean vertical resolution of the observations, limited by the
pixel angular size, is about 33 km. We averaged the individ-
ual spectra (~27) recorded by each detector. Eight selections of
FP3 spectra were used at mean nominal altitudes of 212, 248,
284, 320, 355, 391, 427 and 463 km; for FP4, the altitudes of
the averaged spectra were 205, 240, 276, 312, 348, 384, 420
and 456 km.

‘We also used selections of 80 nadir spectra recorded by FP3
and FP4 at mean latitudes of 12° S and 9° S, respectively, with
a mean emission angle of 37°.

These selections are described in more detail in Vinatier
et al. (2007).

2.2. The 83° N selection (T4 flyby)

The second set of limb spectra we analyzed here was ac-
quired during the T4 flyby, on 1 April 2005, over a latitude of
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83° N at a resolution of 0.5 cm™!. In contrast to the Tb ob-
servations, the vertical resolution of the T4 observations was
approximately 10 km. T4 limb spectra are distributed roughly
homogeneously in height, so that we averaged spectra in adja-
cent 20-km bins, which yields an averaged value of 10 spectra
per bin. The nominal altitudes of the FP3 and FP4 spectral aver-
ages are almost the same and equal to 159, 178, 201, 218, 239,
260, 281 and 298 km.

We did not use nadir observations in our analysis of T4 data
for two reasons. The first one is that no nadir spectra were
recorded at latitudes above 75° N, and that, at these very high
latitudes, the meridional variation of temperature (and proba-
bly abundance) seems to be significant in a 5° range (Flasar
et al., 2005). The second reason is connected to the high values
of emission angles near the north pole (orbits of the spacecraft
were still very close to Titan’s orbiting plane), so that such ob-
servations do not effectively probe levels below those probed
by the limb viewing geometry.

3. HCN, H3CN and HC!5N mixing ratio retrievals

Emission band intensity depends on both temperature and
molecular abundances. Therefore, the determination of the ver-
tical abundance profile requires the knowledge of the tempera-
ture profile as a first step.

3.1. Temperature profile retrieval

The vertical temperature profile is determined by using the
v4 methane (CH,) emission band at 1305 cm™! (7.7 pm) at
several altitudes, and by assuming that the CH4 abundance is
constant in the whole stratosphere and equal to 1.41%, as in-
ferred from the GCMS data (Niemann et al., 2005). We use
a constrained linear inversion algorithm combining both nadir
and limb spectra as described in Vinatier et al. (2007). The prin-
ciple of the temperature retrieval consists in the modification
of an initial temperature profile by the algorithm to minimize
the quadratic difference ( Xz) between measured and calculated
spectra while not moving too far from the reference profile. The
new calculated temperature profile is then used as a first guess
of a new iteration process. After 3 iterations, the convergence is
ensured, as the x2 no longer significantly decreases afterwards.
The spectral interval used in the v4 CH4 band is 1215-1309
cm~!, which covers the Q- and P-branches. CHy spectro-
scopic parameters are extracted from the Geisa 2003 database
(Jacquinet-Husson et al., 2005). Collision-induced opacity from
N»>-Nj, No—CHy, Ny-H, and CH4—CHy are included in the
model.

A vertical filtering of the solution is applied and character-
ized by a correlation length equal to 1 scale height at both lati-
tudes. Parts of the temperature profiles that are not constrained
by data blend smoothly in with the initial guess profile used in
the retrieval algorithm. The radiative transfer model and the re-
trieval algorithm are described in more detail in Vinatier et al.
(2007).

In the v4 CH4 band, a continuum emission from the strato-
spheric haze is visible between the CH4 multiplets, especially
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Fig. 1. Temperature profiles retrieved at 13° S (Tb, solid black line) and 83° N
(T4, dot-dashed line). Parts of the T4 profile in dotted lines are equal to the
initial temperature profile given as input of the inversion algorithm; at 13° S
the initial guess profile is that deduced from HASI data (Fulchignoni et al.,
2005) (solid gray line). The altitude scale refers to the 15° S profile.

in limb spectra. We used the same haze model based on the
DISR/Huygens results (Tomasko et al., 2005) as described in
Vinatier et al. (2007), i.e., the haze optical depth is assumed to
decrease slowly with height, varying as p®!, up to the 1-mbar
level. Above this level, the haze opacity decreases with alti-
tude with the pressure scale height. We adjusted the integrated
haze opacity (down to the surface) in order to fit the emission
between the CH4 multiplets in the low frequency wing of the
P-branch.

We used the temperature profile deduced from HASI data
(Fulchignoni et al., 2005) as an initial guess in the retrieval of
our temperature profile at 13° S. At 83° N, our initial thermal
profile was equal to the temperature profile retrieved at 80° N
by Vinatier et al. (2007). Because no data were available at this
latitude above the 0.01-mbar level (300 km), the stratopause in
the retrieved thermal profile is not constrained.

The retrieved temperature profiles are plotted in Fig. 1. The
13° S profile (solid black line) displays information between
3 mbar (145 km) and 0.002 mbar (490 km), and at 83° N, it is
constrained between 1 mbar (165 km) and 0.05 mbar (300 km).
Error bars are given at pressures that correspond to the maxima
of the inversion kernels at 1305 cm™!. These error bars are the
quadratic sum of an error due to noise and another one due to
limb altitude uncertainties (see below for more details). Error
bars due to noise are calculated from the correlation matrices in
the inversion algorithm, based on the noise equivalent spectral
radiance (NESR) of the spectra, which is estimated from deep
space spectra. As the rms of the residuals of the fits are always
systematically larger than the NESR, we scaled this error by the
factor rms/NESR (see Vinatier et al., 2007 for more details).
We did not take into account the uncertainty of the methane
abundance (1.41£0.07 x 10~2; Niemann et al., 2005), because
it has a very small effect, within the error arising from the other
sources.

In our temperature retrieval, we applied a correction in
height that results from both the pointing error of CIRS and
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assumptions in the temperature profile at deeper levels that are
not constrained by CIRS data. We were able to determine this
correction by fitting the P- and Q-branches of the v4 CHy band,
as the shape of the Q-branch and also the relative intensity of
the P- (or R-) and Q-branches are very sensitive to the view-
ing altitude. The method used here is the same as in Vinatier
et al. (2007). For the Tb profile (13° S), we found a correc-
tion of 430 £ 7 km compared to nominal data. For T4 (83° N),
the correction was +5 £ 7 km. The altitudes indicated in the
figures of this paper take account of this altitude shift. More
details about this altitude correction and its effect are given in
Vinatier et al. (2007).

Another important point concerns the retrieval of the tem-
perature profile at 83° N. The Q-branch is optically thick on
several averaged limb spectra and the deepest level probed is
around 0.13 mbar (250 km), whereas the P-branch is optically
thin down to the 1-mbar level (164 km). As a result, and par-
ticularly for the Q-branch, the region of maximum information
is not located around the tangent point, but closer to the space-
craft along the ray path and therefore at higher altitude. Since
Cassini orbits were nearly in Titan’s orbital plane during the two
flybys studied here, such limb observations acquired near 83° N
probed lower latitudes (down to 69° N, as calculated from the
geometry of the ray path). As a consequence, the temperature
profile below 250 km is a “composite” profile that includes in-
formation from the Q-branch originating from latitudes less
than 83° N, and information from the P-branch related to the
latitudes at the tangent points (i.e., 83° N). This problem is
much less pronounced for targeted latitudes close to the equator
(which is the case for Tb) because the limb observation geom-
etry is different: the probed latitude does not vary significantly
(even for optically thick lines of sight), whereas the longi-
tude does. Previous studies showed that temperature and abun-
dance present small longitudinal variations (Flasar et al., 2005;
Teanby et al., 2006; Coustenis et al., 2007) but large latitudinal
variations, especially towards high latitudes.

3.2. Mixing ratio profile retrieval

The retrieved thermal profile is then used to model observed
spectra in the range 700-730 cm™!, which includes the emis-
sion bands of H'2C!¥N (713 em~!), HI*CN (706 cm™!), and
HC'®N (711 em™"). Mixing ratio profiles were derived from
limb and nadir spectra by using the same inversion method as
for temperature (described above), but by replacing the tem-
perature by the logarithm of the mixing ratio of the absorbers
studied [see also Vinatier et al. (2007) for more details concern-
ing the method]. Up to three vertical profiles can be retrieved at
the same time by the algorithm. To reproduce satisfactorily the
continuum between molecular emission bands, we always re-
trieve the haze vertical opacity profile simultaneously with the
mixing ratio profiles of the molecules we consider. We treat the
haze opacity as solely absorption with no scattering, and as-
sume a gray variation in each spectral range considered for the
retrievals.

Synthetic spectra and inversion kernels are computed from a
line-by-line radiative transfer program. Collision-induced opac-
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Fig. 2. Comparison of the observed spectra (dotted line with diamonds) with
calculated spectra that include the HCN isotope emission bands (solid line) and
synthetic spectra without the isotope emissions (solid gray line) for nadir and 4
limb spectra at 15° S. Mixing ratio profiles of HCN used here is displayed in
Fig. 6, the isotopic vertical mixing ratio profiles are proportional to the HCN
one with the ratios 12C/'3C = 89 and '4N/I>N = 56. Detections of HI3CN
at 706 cm™! and HC!>N at 711 cm™! are clear on the nadir and several limb
spectra. Error bars equal to the rms of the residuals are indicated for each spec-
trum (top right).

ity from No—Nj, No—CHy, N>—H> and CH4—CHy was included
in the model. HCN spectroscopic parameters were extracted
from HITRAN 2004 (Rothman et al., 2005), which includes
the H'3CN and HC'>N isotopes. We assume that these two iso-
topes follows the same saturation law as HCN in the lower part
of the stratosphere. In the spectral range studied here (700—
730 cm™1), CoHj, also displays many strong emission features
from its vs band (with its Q-branch at 729 cm™1). Its spectro-
scopic parameters were extracted from the Geisa 2003 database
(Jacquinet-Husson et al., 2005). Therefore, we first retrieved the
mixing ratio profiles of CoHj at both latitudes and incorporated
them in the atmospheric models used to retrieve the mixing ra-
tio profile of HCN and its two isotopes.

A vertical filtering of the solution is applied with a correla-
tion length equal to 3 scale heights at 15° S and 4 scale heights
at 83° N for HCN and its 2 isotopes. This choice avoids the
presence of strong oscillations on the retrieved vertical abun-
dance profiles that appear with lower vertical filtering (e.g., of
about 1 scale height). Arguments for this choice are detailed
in Vinatier et al. (2007). The main point is that this large fil-
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Fig. 3. Comparison of the observed spectra (dotted line with diamonds) with
calculated spectra that include H!3CN and HC!5N emission bands (solid line)
and synthetic spectra without the isotope emissions (solid gray line), at 83° N,
for 5 limb spectra. Mixing ratio profiles of HCN used here is displayed in Fig. 6,
the isotopic vertical mixing ratio profiles are proportional to the HCN one with
the ratios 12C/!3C = 68 and 1“N/N = 56. HI3CN and HC'N are well de-
tectable on several limb spectra. Error bars equal to the rms of the residuals are
indicated for each spectrum (top right).

tering does not significantly degrade the fits beyond the noise
level.

3.3. Results

Figs. 2 and 3 show some fits of the observed spectra at 15° S
and 83° N in the spectral range 701-718 cm™!. Comparisons
of observed spectra with spectra calculated without the HCN
isotope emission bands (solid gray line) and synthetic spectra
including them (solid black lines) clearly validate the detection
of H'3CN and HCSN in the nadir and several limb spectra.
Note that the altitudes are corrected by the same altitude shift
as deduced from the v4 CHy4 band (see above).

3.3.1. The H'2C!¥N retrieved vertical profile

The inversion kernels of HCN are plotted in Figs. 4 and 5,
at 15° S and 83° N, respectively. The inversion kernels give
the dependence of the emitted intensity upon the logarithm of
the mixing ratio as a function of altitude and thus represent
the information content of the spectra. In each figure, the HCN
inversion kernels calculated at 712.25 cm™! (dashed line) are
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Fig. 4. Normalized inversion kernels of HC!5N at 711.25 em™! (left panel,
solid gray line) and H'3CN at 706 cm ™! (right panel, solid gray line) at 15° S,
compared in both cases with the H'2C14N normalized kernels at 712.25 cm ™!
(dashed line). Altitudes are given where kernels reach their maxima. The corre-
sponding HCN vertical mixing ratio profile is plotted in Fig. 6. The correspond-
ing H!3CN an HC!SN retrieved vertical profiles are proportional to the HCN
one with 12C/13C = 89 and “N/I5N = 56.
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Fig. 5. Normalized inversion kernels of HCISN at 711.25 em™! (left panel,
solid gray line) and H'3CN at 706 cm™! (right panel, solid gray line) at 83° N,
compared in both cases with the HCN normalized kernels at 712.25 cm™!
(dashed line). Altitudes are given at kernel maxima of HI3CN and HCON.
The corresponding HCN vertical mixing ratio profile is plotted in Fig. 6. The
corresponding H'3CN an HC!SN retrieved vertical profiles are proportional to
the HCN one with 12C/13C = 68 and 1N/5N = 56.

plotted in both panels for comparison with the H'3CN kernels
at 706 cm~! (right panel, solid gray line) and HC'>N kernels
at 711.25 cm™! (left panel, solid gray line) calculated with
isotope abundance profiles proportional to the HCN one (see
Section 3.3.2).

At 15° S, we used both nadir and limb spectra to retrieve
the abundance profile of HCN and its isotopes. At 712.25 cm™!
(HCN Q-branch), the nadir spectrum probes levels (given by
the full width of the kernels at half maximum) between 14 mbar
(87 km) and 0.7 mbar (206 km) with a maximum at 3 mbar
(37 km). To retrieve the HCN profile, we used 7 limb spectra
that probe levels between 0.3 mbar (244 km) and 0.004 mbar
(462 km).
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Fig. 6. Retrieved mixing ratio profiles of HCN at 15° S and 83° N. Parts where
the temperature profile is not constrained are displayed as dotted lines. Error
bars (correlated between levels through the filtering of the solution) are plotted
at levels where kernels reach their maxima (see Figs. 4 and 5). The altitude
scale refers to the Tb profile.

At 83° N, HCN was inverted from 8 limb spectra probing
levels between 0.95 mbar (165 km) and 0.05 mbar (305 km).
Its emission is optically thin on all limb spectra. Note that the
temperature profile at 83° N probes a large latitude range (be-
tween 69° N and 83° N) below the 250 km level (0.13 mbar),
which may introduce some uncertainties on the abundance pro-
file below this level.

Fig. 6 gives the vertical profiles of HCN retrieved at 15° S
and 83° N. Error bars for HCN are given at levels where its
kernels are maximal. Note that the errors are correlated over
~3 scale heights due to the filtering of the solution. These er-
rors are the quadratic sum of an error due to noise, temperature
uncertainties, and uncertainties in the altitude correction (see
Section 3.1) equal to about £7 km. Uncertainties due to noise
are calculated in the same way as for the temperature profile,
and we also multiplied this error by the factor rms/NESR. The
error due to temperature uncertainties is estimated by retrieving
extreme abundance profiles that use the minimum and maxi-
mum temperature profiles (defined by the temperature errors,
see Fig. 1). The estimation of errors due to the altitude correc-
tion is performed by retrieving the abundance profile succes-
sively with the 47 km and —7 km shift while using the inverted
temperature profile with the corresponding viewing altitudes.

3.3.2. Isotopic ratio vertical variations

We investigated the vertical variation of the H'*CN and
HC'>N mixing ratio and found that vertical profiles propor-
tional to the HCN one yield good fits of the data. The results
of this analysis concerning YN/'“N are given in Fig. 7, which
displays the comparison between two '>N/!4N isotopic ratio
vertical distributions calculated at 15° S. The first one, in solid
black line, is deduced from HCN and HC!>N vertical mixing
ratio profiles retrieved with a correlation length equal to 3 scale
heights (L = 3). The second one, in dotted—dashed line, is de-
duced from the same retrieved HCN vertical abundance profile
but with a HC'SN mixing ratio profile proportional to the HCN
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“N/"N isotopic ratio

Fig. 7. Vertical distribution of the 1>N/14N isotopic ratio at 15° S. The solid
black line corresponds to the isotopic ratio deduced from the vertical abun-
dance profile of HCN displayed in Fig. 6 and a HCISN profile retrieved with a
correlation length equal to 3 scale heights. Error bars are plotted at the HCN
kernel maxima. The gray envelope corresponds to the error deduced for the
nadir viewing. The dot-dashed line presents the isotopic ratio calculated using
the same HCN abundance profile and a HCIN profile proportional to the HCN
one. The dashed lines represent the error envelope of this constant-with-height
isotopic ratio.

one (i.e., L = 00), which yields to a constant ISN/14N ratio with
height. Taken at face value, the isotopic ratio profile retrieved
with L = 3 would suggest an increase of the 'YN/'*N ratio by a
factor of 1.7 between 200 and 300 km. However, the error bars
are rather large and the two retrieved isotopic ratio profiles with
L =3 and L = oo yield similar fits of the data and almost the
same reduced x2 (x2/n with n = 35, the number of indepen-
dent spectral points used for the retrieval) for all spectra. As an
example, the reduced y? of the fit of the nadir spectrum with the
scaled HC'SN profile is equal to 1.018 times that correspond-
ing to the L = 3 profile, and for the limb spectrum at 284 km
(where profiles differ the most), the reduced %2 for the scaled
profile is equal to 1.027 times that for the L = 3 vertical profile.
Thus, the vertical gradient in the ISN/14N ratio, retrieved with a
relatively small correlation length is not statistically significant.
Similar tests were made for the vertical isotopic ratio profile of
13C/12C at 15° S, and the two isotopic ratios at 83° N, and we
found that isotope vertical profiles proportional to the H'2C!*N
one gave very satisfactory fits of data (with a reduced 2 always
lower than 1.021 times the one corresponding to the spectral fits
with isotopic profiles retrieved with L =3 or 4).

Additionally, we made several tests to investigate the vertical
variations of the isotopic ratios. We tested different vertical gra-
dients for the isotope vertical profiles (keeping the same HCN
profile as displayed in Fig. 6). Considering the signal-to-noise
ratio, we were not able to constrain any possible increase with
height of the N/'#N and '3C/'2C isotopic ratios, but we could
derive a 3-o upper limit of their decrease with height. The
I5N/!4N vertical variation is not constrained at 15° S, but at
83° N, we found that it cannot decrease by more than a factor
of 4 between 170 and 300 km. Concerning the '3C/'?C isotopic
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ratio, we conclude that it cannot decrease by more than a fac-
tor of 2.5 between 150 and 250 km at 15° S, and a factor of 2
between 170 and 300 km at 83° N.

As no vertical variation of these isotopic ratios is evidenced
by the observations, we forced the retrieved vertical profiles of
H'3CN and HC'SN to be proportional to the HCN one in the
retrieval process.

3.3.3. The 12C/13C isotopic ratio

The inversion kernels corresponding to the retrieved H'3CN
mixing ratio profile (proportional to the HCN one) are plotted
in Figs. 4 and 5, at 15° S and 83° N, respectively. At 15° S, like
for the HCN inversion, we used both nadir and limb spectra to
retrieve the abundance profile of this isotope. The nadir emis-
sion of H'3CN at 706 cm™! probes levels in the 5-0.20 mbar
range (122-265 km) with a maximum at 1 mbar (188 km). The
highest part of the H!3CN mixing ratio profile is constrained by
the emission from 3 limb spectra that probe the 0.3—0.07 mbar
range (244-315 km); at higher levels, the signal-to-noise ratio
becomes too weak (see Fig. 2 at 350 km).

At 83° N, HI3CN was inverted from 8 limb spectra probing
levels between 0.95 mbar (165 km) and 0.05 mbar (305 km).
Their emissions are optically thin on all limb spectra.

Fig. 8 displays the 13C/12C isotopic ratios at 15° S (black)
and 83° N (gray) relative to the Earth value (dotted lines) along
with the corresponding 1-o error envelopes (solid line). These
error envelopes include uncertainties due to noise, uncertainties
on temperature and altitude correction. At 15° S, 13C/12C =
(1793) x ['3C/'2Clg and at 83° N, 13C/12C = (1.3 £0.3) x
[13C/'*Cle.

3.3.4. The "*N/>N isotopic ratio

Figs. 4 and 5 display the kernels corresponding to the HC'’N
mixing ratio profile (proportional to the HCN one) at 15° S
and 83° N, respectively. The HC'SN mixing ratio profile is de-
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duced by using the nadir and 4 limb spectra that probe up to
0.04 mbar (357 km). At 711.25 cm™! the nadir emission probes
levels comparable to those of the H'3CN.

At 83° N, HC!°N was inverted from 8 limb spectra probing
levels between 0.95 mbar (165 km) and 0.05 mbar (305 km).

The deduced N/'N isotopic ratios at 15° S and 83° N,
in Earth value units, are presented in Fig. 8. At both latitudes,
the central value of 'YN/'*N (dashed lines) is equal to 4.9 times
the Earth ratio, but with differences in error bars and altitude
ranges. At 15° S, PN/N = (4.97]7) x ["N/"N]g and at
83° N it is equal to 4.94:8:2 times the Earth isotopic ratio.

4. Discussion
4.1. Temperature profile and HCN vertical mixing ratio profile

As described in Section 3.1, the first guess used in the re-
trieval process is the HASI temperature profile, which differs
from that used in Vinatier et al. (2007). Also, we used a methane
abundance of 1.41% as inferred from the GCMS aboard Huy-
gens, whereas Vinatier et al. (2007) chose 1.6% as inferred from
CIRS (Flasar et al., 2005). Concerning the temperature profile
at 83° N, it can be compared with the thermal profile retrieved
at 80° N by Vinatier et al. (2007) from another set of limb spec-
tra recorded earlier in the Cassini mission (during the T3 flyby).
The profile retrieved here is generally in very good agreement
with their profile in the range where there is information (0.05—
1 mbar), except near the 1-mbar level where the temperature
in this study is lower by 9 K than what was found from the
T3 flyby. The HCN vertical profile we found in this study at
15° S is an update of the vertical profile found by Vinatier et al.
(2007), with slight differences due to the temperature profile in
the atmospheric model.

At 83° N, the HCN vertical mixing ratio is in agreement with
the one derived in our previous work at 80° N (Vinatier et al.,
2007), despite the difference in the methane abundance (and
thus in the temperature profile) between the two investigations.

‘We can compare the vertical HCN profile retrieved at 15° S
with the profile deduced from ground-based millimeter ob-
servations (disk-averaged), which are more heavily weighted
towards low latitudes. Our HCN profile is very close to the
Hidayat et al. (1997) profile below 200 km, but becomes larger
at higher levels (by almost a factor of 2 at 300 km). On the other
hand, it is very close to the Marten et al. (2002) profile below
400 km, and larger at higher altitudes.

4.2. The 12¢/13C isotopic ratio

We have investigated the vertical variations of the '3C/!2C
isotopic ratio at 15° S and 83° N and conclude that it does not
decrease by more than a factor of 2.5 in the 150-250 km range
at 15° S, and a factor of 2 in the 170-300 km range at 83° N.
We therefore constrained the retrieved H'>CN vertical profiles
to be proportional to the HCN one, which yields good fits of the
data within noise level.

At 15° S, we found that the '2C/'3C ratio is equal 8913 (i.e.,

[13C/"2Clise s = (1703) x [3C/12Clg). At 83° N, the retrieved
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12¢/13C isotopic ratio is equal to 681’{3 (which corresponds to
[3C/"2Clg3e n = (1.3 £ 0.3) x ['3C/'2C)g). The two determi-
nations are thus consistent within error bars. If we combine
the two values, we obtain 2C/'3C = 75 + 12. Our results ob-
tained near the equator can be compared with the disk-averaged
H'2CN/H'3CN isotopic ratio obtained from ground-based mil-
limeter observations (as most of the information originates from
equatorial regions). Hidayat et al. (1997), from their analysis
of the (4-3) HC!3N rotational line at 345.34 GHz recorded at
the JCMT (Mauna Kea, Hawaii), found that for altitudes below
200 km the 12C/13C ratio lies between 70 and 120, in agree-
ment with our results (63-87). Gurwell (2004) also determined
the 12C/13C isotopic ratio in HCN from the same rotational line
observed at the Submillimeter Array. He inferred two differ-
ent results, depending on the temperature profile used in the
radiative transfer model. Assuming the Coustenis and Bézard
(1995) temperature profile, he retrieved e3¢ =132 4+ 25,
while using Lellouch’s (1990) thermal profile leads to '2C/!3C
= 108 £ 20. The latter value agrees with our result. However,
it should be noticed that the analysis of the ground-based disk-
averaged observations assume that the HCN profile does not
vary with latitude, which is not true from Voyager and Cassini
observations. The analysis of ground based millimeter observa-
tions could probably be improved by considering a latitudinal
gradient in the HCN distribution.

The '2C/'3C isotopic ratio was also determined in situ by
the GCMS instrument during the Huygens descent in Titan’s
atmosphere on 14 January 2005. From the methane measure-
ments, Niemann et al. (2005) found a 2C/13C isotopic ratio
equal to 82.3 £ 1 between 18 and 6 km around 10° S. Waite
et al. (2005), from their study of the Cassini/INMS in situ data
at 1200 km derived '2CH4/"*CH4 = 95.6 £ 0.1, which leads to
an estimated value equal to 81 at the surface, in agreement with
the GCMS results. The range of the carbon isotopic ratio found
in HCN in this study (between 100 and 350 km) envelops the
in situ results relative to CH4 (the main reservoir of carbon in
Titan’s atmosphere). As a consequence, it does not appear that
carbon undergoes significant fractionation in the HCN forma-
tion process.

4.3. The "*N/IN isotopic ratio

The vertical variations of the '>N/!*N isotopic ratio were
explored at both latitudes. At 15° S, because of the poor signal-
to-noise ratio, they cannot be constrained, whereas at 83° N,
we set an upper limit of a factor of 4 on its vertical decrease
between 170 and 300 km. We then forced the retrieved HC'’N
profiles to be proportional to the HCN one, which allows a good
reproduction of the data within noise level.

At 15° S, we retrieved a ¥N/I5N isotopic ratio equal
to 56715 (e, [PN/MNJises = (4.9719) x [N/“Nlg),
and at 83° N, we retrieved “N/I5SN equal to 5630 (i.e.,
[SN/“Nlgze Ny = (4.9f8:3) X [15N/14N]@). Therefore no lat-
itudinal variations are observed between 15° S and 83° N. If
we combine these two results, we obtain *N/!IN = 56 + 8.

This value can be compared with the N/ N isotopic
ratio deduced from ground-based millimeter observations.
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Marten et al. (2002) studied HCN (at 88.6 GHz) and HC'’N
(258.16 GHz) among other nitriles and deduced a value for
the HC'#N/HCSN ratio in the range 60-70. In this study, we
obtain an averaged value that lies between 48 and 64, which
is in agreement with Marten et al.’s results. Gurwell (2004)
also retrieved the HC'*N/HC'®N isotopic ratio from millime-
ter observations assuming two different temperature profiles.
He derived "“N/!'>N = 94 & 13 with the Coustenis and Bézard
(1995) thermal profile and "“N/1>N = 72 & 9 with that from
Lellouch (1990). Our results agree with Gurwell’s second re-
sult within error bars.

The #N/'>N isotopic ratio was also determined by the Huy-
gens/GCMS instrument from N, measurements. Niemann et al.
(2005) deduced an isotopic ratio equal to 183 &= 5 (between
36 and 41 km), which corresponds to an enrichment of I5N
compared to '*N equal to about 1.5 times the terrestrial value.
14N/15N was also derived from in situ Cassini/INMS measure-
ments at 1200 km by Waite et al. (2005) who found a value in
the range 172-215, corresponding to an estimated value at the
surface in the range 168-211, encompassing the GCMS val-
ues. The N enrichment in HCN is thus higher than in N, by
a factor of about 3 (considering the GCMS results). As N» is
the main reservoir of nitrogen in Titan’s atmosphere, the higher
ISN/14N ratio in HCN, a product of the coupled photochemistry
of Ny and CHy, implies that fractionation processes occur in Ti-
tan’s atmosphere, which favor HC!SN compared to HC'*N.

As a first step, HCN formation involves the dissociation of
N> by extreme UV photons and by electrons. Nitrogen atoms
in the ground state (*N) then react with CH3 radicals, a di-
rect product of methane photolysis, to form HCN (e.g., Wilson
and Atreya, 2004). Reaction of methane with NT ions, formed
from electron impact and photoionization of N, provides an-
other pathway for HCN production. HCN is then diffused to
the lower atmosphere and eventually lost by condensation.
Incorporation in the photochemical haze has also been pro-
posed as an important loss mechanism for HCN (McKay, 1996;
Lara et al., 1999).

Fractionation mechanisms may operate at these different
steps. The first one, photodissociation of N, may actually be
quite efficient. Dissociation of N occurs at wavelengths lower
than 100 nm, mostly by a predissociation mechanism, in which
a transition occurs to Rydberg and valence states. These states
have a long enough lifetime to exhibit vibrational and rota-
tional structure and thus relatively narrow absorption lines (e.g.,
Haverd et al., 2005; Lewis et al., 2005; Stark et al., 2005). The
isotopic shift of the '*N'>N and '>N'SN vibration bands rela-
tive to the '“N, bands can reach a few tens of cm™! (Sprengers
et al., 2003; Lewis et al., 2005), larger than the linewidth. For
continuum irradiation from the Sun, wavelengths correspond-
ing to N, line absorption are more rapidly attenuated than
those corresponding to the less abundant isotopes. The latter
can then undergo photodissociation at levels deeper than '“Nj
that is self-shielded. This process can potentially increase the
I5N/4N atom ratio but precise line-by-line calculations, taking
into account the solar spectrum, are needed to assess its frac-
tionation effect in Titan.
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Fractionation might also occur in the formation reactions
themselves (i.e., mostly N + CH3 according to Wilson and
Atreya, 2004) but, to our knowledge, such effects were inves-
tigated neither through laboratory measurements nor ab initio
calculations. HCN condensation in the lower stratosphere is
expected to deplete the heavy isotope in the gas phase as com-
pared with the solid due to isotopic effects similar to those ob-
served for H>O on Earth. This loss mechanism cannot therefore
explain the observed enrichment in (gaseous) HC'*N. Photoly-
sis is only a minor loss process in Titan’s atmosphere as most of
the CN radicals are recycled back to HCN. According to Waite
et al. (2005), the isotopic fractionation induced by the HCN
photodissociation is not sufficient to account for the observed
enrichment in HC!>N. Finally, a possibility is the formation of
the photochemical haze if it is a significant loss process for
HCN as advocated by McKay (1996), Lara et al. (1999) and
Vinatier et al. (2007). Unfortunately, here again, the appropri-
ate laboratory measurements are missing.

5. Conclusions

High-spatial resolution and vertically-resolved data recorded
by CIRS allowed us to detect HC''N and H'3CN in the in-
frared range and to retrieve the '“N/'SN and '2C/'3C isotopic
ratios. The vertical variations of the >N/!N ratio cannot be
constrained at 15° S, while at 83° N an upper limit of its de-
crease between 170 and 300 km was set to a factor of 4. As
concerns 3C/12C, its decrease with height at 15° S cannot ex-
ceed a factor of 2.5 between 150 and 250 km, and a factor
of 2 between 170 and 300 km at 83° N. Assuming no verti-
cal variations, the '2C/13C ratios inferred at 15° S and 83° N
agree within error bars (891’%% at 15° S and 681’%2 at 83° N).
The "N/'SN ratio was found equal to 56715 at 15° S and

5650 at 83° N, i.e., enriched by a factor of 4.9 compared to
the Earth. The isotopic ratio values that we obtained here from
Cassini/CIRS infrared spectra confirm values derived from pre-
vious ground-based millimeter observations. The range in the
12¢/13C ratio we derived here in HCN encompasses the car-
bon isotopic ratio in CH4 deduced in situ from Huygens/GCMS
data (82.3 & 1). We find a enrichment of !N in HCN that is
higher by a factor of about 3 than that in N, obtained from
in situ measurements, implying the existence of fractionation
processes in the HCN photochemistry. Simulations as well as
laboratory experiments will be necessary to identify and quan-
tify these processes. Moreover, until the end of Cassini mission,
CIRS will extend its coverage over all Titan’s surface, which
will permit us to improve the accuracy of these isotopic ratios
both latitudinally and vertically.
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CASSINI REVEALS TITAN
REPORT

Titan's Atmospheric Temperatures,
Winds, and Composition
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Temperatures obtained from early Cassini infrared observations of Titan show a
stratopause at an altitude of 310 kilometers (and 186 kelvin at 15°S). Stratospheric
temperatures are coldest in the winter northern hemisphere, with zonal winds
reaching 160 meters per second. The concentrations of several stratospheric organic
compounds are enhanced at mid- and high northern latitudes, and the strong zonal
winds may inhibit mixing between these latitudes and the rest of Titan. Above the
south pole, temperatures in the stratosphere are 4 to 5 kelvin cooler than at the
equator. The stratospheric mole fractions of methane and carbon monoxide are (1.6 +
0.5) x 1072 and (4.5 + 1.5) x 10>, respectively.

Unlike other moons in the solar system, Titan
has a substantial atmosphere and offers an in-
teresting comparison with Earth and the other
planets. Its pressure at the surface is 1.5 times
Earth’s, but its temperature is much colder, 90
to 94 K (/-3). Like Earth, Titan’s atmosphere
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is primarily N,, but CH, (not O,) is the next—
most abundant constituent. Dissociation of CH,
and N, by ultraviolet sunlight and energetic
electron impact leads to a rich mixture of or-
ganic compounds (4-6). Titan’s winter polar
atmosphere may be analogous to the terrestrial
Antarctic ozone hole but with different chem-
istry. Infrared observations from the Voyager
spacecraft indicated cold stratospheric tem-
peratures, strong circumpolar winds, and an
enhanced concentration of several organic com-
pounds in the north-polar region, which was
coming out of winter in 1980 to 1981 (7-9).
This enhanced concentration suggests that the
winter polar atmosphere was isolated from
that at low latitudes. Titan has a 16-day period
and rotates slowly, like Venus. Both have at-
mospheres that rotate globally much faster
than their surfaces. Unlike Venus, however,
Titan has a large seasonal modulation in its
stratospheric temperatures and winds (2, 7).
Here we summarize results from early
Cassini orbiter observations of Titan by the
Composite Infrared Spectrometer (CIRS). The
observations were made on 2 July 2004 (flyby
TO), shortly after Cassini was inserted into
orbit around Saturn, and on 13 December 2004
(flyby TB). CIRS consists of two Fourier-
transform spectrometers, which together mea-
sure thermal emission from 10 to 1400 cm™!
(wavelengths 1 mm to 7 um) at an apodized
spectral resolution selected between 0.5 and
15.5 cm™! (10, 11). The far-infrared interfer-
ometer (10 to 600 cm™") has a 4-mrad field of
view on the sky. The mid-infrared interferom-
eter consists of two 1 x 10 arrays of 0.3-mrad
pixels, which together span 600 to 1400 cm ™.
Like Earth, Titan has a well-defined strato-
sphere. It has been well characterized at
altitudes up to ~225 km by Voyager radio-
occultation and infrared observations (1, 7, &)

194

13 MAY 2005

and also by the Infrared Space Observatory
(12). Titan stellar occultations have been used
to probe the mesosphere at altitudes of 300
to 500 km (/3, 14). In this region, the re-
trieved temperature profiles show great vari-
ability, possibly because of the influence of
vertically propagating waves. The accuracy
of the retrieved temperatures decreases at al-
titudes below ~300 km because of the un-
certain contribution of aerosol absorption to
the signal. None of these observations defined
the stratopause, which is the maximum in the
temperature profile separating the mesosphere
from the underlying stratosphere. The strato-
pause temperature and its location are deter-
mined by the vertical variation of aerosol
heating, infrared cooling to space by C,H,,
and, to a lesser extent, heating of CH,, in its
near-infrared bands (15). At these altitudes,
CH, is well mixed, but the aerosols tend to de-
crease with altitude and C,H increases slowly
with altitude (6). The spatial resolution of the
mid-infrared detector arrays allowed CIRS to
observe Titan’s atmosphere on the limb, where
the line of sight extends through the atmo-
sphere to deep space. In this mode, the altitude
coverage and vertical resolution was deter-
mined by the array pixels (/7). Figure 1A shows
that vertical profiles up to the 0.01-mbar
level (410 km) are feasible. At 15°S, a well-
defined stratopause is evident near 0.07 mbar
(310 km) with a temperature of 186 K.
CIRS mapped stratospheric temperatures
over much of Titan (Fig. 1, B and C) in the
second half of 2004, with its mid-infrared ar-
rays in the nadir-viewing mode. This corre-
sponded to early southern summer (solstice
was in October 2002). The warmest temper-
atures were near the equator. Temperatures
were moderately colder at high southern lati-
tudes (by 4 to 5 K near 1 mbar), but they were
coldest at high latitudes in the north, where it
was winter. The thermal wind equation re-
lates the variation of zonally averaged tem-
peratures with latitude to the variation of the
mean zonal winds along cylinders parallel to
Titan’s rotation axis (/6). The derived zonal
winds (Fig. 1D) were weakest at high southern
latitudes and increased northward. The maxi-
mum winds were at low and mid- northern
latitudes, reaching 160 m s~! between 20°
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and 40°N. The zonal winds at the 10-mbar
level in Fig. 1D, which are not known, were
set to zero. The errors from this assignment
should not materially affect the displayed
winds where they were strong, at low latitudes
and in the north. The largest relative errors are
likely to be at high southern latitudes, where
the derived winds were smallest (/6).

The CIRS observations, taken with earlier
studies, indicate that the strongest zonal winds
migrate seasonally in the stratosphere. Voyager
infrared observations, taken in 1980 shortly af-
ter the northern spring equinox, indicated that
the strongest winds were at mid- and high
northern latitudes, and also at high southern
latitudes (8). Subsequent stellar-occultation

central-flash data provided information on the
winds on the 0.25-mbar isobar in the upper
stratosphere. An occultation of Sgr 28 in 1989,
during northern summer, showed a strong jet
(175 m s~ 1) centered at 65°S (13, 17). A more
complex wind structure was observed in De-
cember 2001, a few months before northern
winter solstice; a 220-m s~ ! jet was centered
near 60°N, and a somewhat weaker jet had a
maximum near 20°S, with strong winds extend-
ing to 60°S (/8). The CIRS data indicate that
the southern-hemispheric winds have weakened
and the strongest northern-hemispheric winds
have migrated toward the equator (Fig. 1D).
This is not a simple hemispheric reflection of
the high-latitude jet observed during the Sgr

28 occultation, which occurred approximate-
ly one-half-Titan year earlier (/3).

The lower temperatures at the south pole
of Titan during early summer are in marked
contrast to the south-polar warming seen in
Saturn’s stratosphere (19). A radiative expla-
nation by itself is not straightforward, because
the radiative relaxation time in Titan’s upper
stratosphere is so short (~1 year, compared
with Saturn’s orbital period of 29.5 years).
Time-dependent radiative models of Titan,
which assume opacities that are uniform in lat-
itude, predict that the south pole near 1 mbar
is 16 to 17 K warmer than the equator at the
current season (20). Instead, it is 4 to 5 K
colder. The gaseous opacity in the stratosphere
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Fig. 1. Temperatures and zonal winds in Titan's atmosphere. (A) Vertical
temperature profile near 15°S, retrieved from a combination of nadir- and
limb-viewing spectra (76). The dashed portions of the curve represent the
regions where temperatures are not well constrained by the spectra and
are more influenced by the Voyager radio-occultation profiles (7) and ra-
diative mesospheric models (75) used as the initial estimate. (B) Temper-
atures (K) on the 1.8-mbar isobar, obtained from nadir-viewing spectra
at 3-cm " resolution. The map is a combination of observations taken on
2 July 2004, which were primarily in the southern hemisphere at longi-
tudes centered near 0°, and observations on 13 December 2004, which
were in both hemispheres at longitudes centered near 146°W. The hori-
zontal resolution is 5° of great-circle arc. The temperature errors from
instrument noise are 0.2 K at most locations, increasing to ~0.4 K at high
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northern latitudes, where there are fewer data. (C) Meridional cross section
of stratospheric temperatures (K) averaged over available longitudes [see
(B) for horizontal coverage], with latitude as the horizontal coordinate and
pressure as the vertical coordinate (altitude is indicated on the right). The
errors in zonal-mean temperature from noise range from 0.03 to 0.1 K. (D)
Zonal winds (m s~7), calculated from the temperatures in (C) using the
thermal wind equation for a thick atmosphere (76). Positive numbers in-
dicate eastward velocities. Winds at the 10-mbar level have been set equal
to zero. At low latitudes within the parabola, this boundary condition is
insufficient for calculating the winds, and they have been omitted (76).
At 15° latitude, the noise in temperatures propagates into errors of 6 and
9 m s~ at the 5- and 0.5-mbar levels, respectively; at higher latitudes
the error decreases roughly as 1/tan (latitude).
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could be heterogeneously distributed so that it
cools less at low latitudes than at high lati-
tudes, whereas fewer aerosols at the south pole
could lead to less solar heating there (217).
The colder south pole may also be a man-
ifestation of a lagged stratospheric cross-
equatorial circulation (8). Although the radiative
relaxation time is short compared with season-
al time scales, temperatures and zonal winds
are coupled because of the thermal wind equa-
tion. The need to transport axial angular
momentum from the hemisphere going into
summer, where meridional temperature gradi-
ents are weakening, to that going into winter,
where the gradients are strengthening, adds
an inertia to the system that causes a phase
lag of about one full season. It may be that the
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Fig. 2. Meridional distribution of several hydro-
carbons and nitriles, retrieved from the spectral
regions displayed in fig. S3, but at a resolution
of 3 cm=" (76). The vertical distribution of the
gases was assumed to be uniform above the
condensation level in the lower stratosphere.
The temperature profile in Fig. 1A was used as
an initial estimate, and the stratospheric tem-
peratures were retrieved at different latitudes
from radiances in the v, band of CH,. The er-
rors indicated include those from noise in the
spectral region containing the emission lines of
the individual molecules, as well as from noise
in the retrieved stratospheric temperatures.

www.sciencemag.org SCIENCE VOL 308

circulation is transporting angular momentum
northward in early southern summer, with an
attendant upwelling at high southern latitudes
and adiabatic cooling. The vertical velocities
required are small, about 0.05 cm s~ ! (/6).
Two-dimensional coupled radiative-dynamical
models with parameterized eddy mixing, which
simulate the transport of radiatively active gas-
eous constituents and aerosols, have been de-
veloped to predict Titan’s seasonal behavior.
Although these models have been tuned to re-
produce the stratospheric temperatures observed
by Voyager reasonably well, they fail to ac-
count for the cooler south-polar temperatures
observed now, instead predicting temperatures
~10 K warmer than at the equator (22).

Titan’s atmosphere is rich in organics:
hydrocarbons and nitriles (figs. S1 to S3).
Hydrocarbons form from the photolytic and
catalytic dissociation of CH,. Nitriles are
created by dissociation of N, from ultraviolet
sunlight and impacts by energetic electrons
from photoionization and the magnetosphere,
followed by reactions with hydrocarbon radi-
cals (4-6). Voyager 1 infrared data (9), which
were obtained during Titan’s early northern
spring, showed that the concentrations of ni-
triles (HCN, HC,N, and C,N,) and the more
photochemically active hydrocarbons (C,H,,
C,H, and C,H,) were enhanced at high north-
ern latitudes by factors of 10 to 100, compared
with the concentrations at low latitudes. The
CIRS observations in early northern winter
show an enhancement of several of the same
constituents at northern latitudes (Fig. 2), but
by a smaller amount. Indeed, C,H, now shows
not an enhancement, but a twofold depletion
at high northern latitudes. If the Voyager re-
sults are typical, then one can expect a build-up
of the relative concentrations of these organ-
ic compounds through the winter into early
spring. Numerical simulations suggest that the
enhancement of these species is associated
with an axisymmetric meridional circulation
that subsides in the polar region during win-
ter and early spring (22, 23). Most of the en-
hanced species have larger mixing ratios at
higher altitudes, where they are photochemi-
cally formed. Subsidence brings these enriched
parcels of atmosphere down to the levels of
the observed emission, ~1 to 10 mbar (9).
Subsidence also brings the species into winter
shadow, where they are shielded from further
photodissociation (24). For the enhancements
to persist at high northern latitudes, lateral mix-
ing with the atmosphere at other latitudes must
be inhibited, compared with the transport by
the meridional circulation.

Titan’s strong circumpolar winds (Fig. 1D)
may facilitate this isolation, which is also a
critical ingredient of the terrestrial Antarctic
polar vortex during winter (25). There, the
concentrations of species such as CH, and HF
imply strong descent from the mesosphere
well into the stratosphere, and these gases
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have sharp gradients across the polar vortex
(26). Indeed, the whole process leading to the
ozone hole within the vortex—the cold polar
temperatures leading to the formation of strato-
spheric clouds, which denitrify the polar atmo-
sphere by heterogeneous chemistry, liberating
gaseous ClL,; its photodissociation in the spring
into Cl, which in turn irreversibly destroys O,—
requires the polar air to be isolated from the
warmer, lower-latitude air that contains reac-
tive nitrogen compounds (25). Planetary waves,
which normally efficiently mix air masses, are
unable to penetrate the polar vortex until later
in spring, when polar temperatures rise and
the circumpolar winds weaken. Planetary-scale
waves on Titan have not been well character-
ized yet. The CIRS observations indicate that
any thermal contrasts associated with waves
are small at present. The maximum zonal vari-
ation in temperature observed in the available
coverage shown in Fig. 1B is <1 to 1.5 K.
In the southern hemisphere, where it was
summer, the hydrocarbons and nitriles were
more uniformly distributed with latitude (Fig. 2).
The numerical simulations (23) attribute such
flat structure to rising motions in the summer
hemisphere, bringing material impoverished in
the trace organics from altitudes below their
condensation level in the lower stratosphere.
An interesting result pertains to C,H,. Recent
analysis of Keck broad-band filter observations
acquired from 1999 to 2002 suggests that C,H,
was 12 to 20 times as abundant in the south-
polar region as at the equator (27). The CIRS
data show little enhancement at the south pole.
The relevant C,H, photolysis rate [from (28),
adapted for full illumination and A > 160 nm]
is2 x 1077 s71, or a 60-day lifetime for an
individual molecule. Although a 12- to 20-fold
enhancement in C,H, could be removed in 150
to 180 days photochemically, it is not clear
what caused the enhancement reported from
the Keck data, because the period of ob-
servation was already middle to late spring in
the southern hemisphere, a period when rising
motions are predicted (23), and the diurnally
averaged solar illumination changes slowly.
CH, is a condensable gas in Titan’s tropo-
sphere. Analysis of Voyager’s far-infrared and
radio-occultation data indicate that its mole
fraction near the surface ranges from 0.06 at
low latitudes to 0.02 at high latitudes (3). The
lifetime of CH, in Titan’s atmosphere is only
4 x 107 years (29), and it requires a surface or
interior source if the current inventory is typi-
cal of Titan’s long-term history. The distribu-
tion of stratospheric CH, is probably uniform
(17). Analyses of Voyager’s infrared observa-
tions (in the v, band of CH, near 1300 cm™")
and radio-occultation soundings led to esti-
mates of the CH, stratospheric mole fraction
in the range 0.005 to 0.045 (table S1). Part
of this uncertainty resulted because the CH,
v,-band line-formation region is near 1 mbar,
where Voyager radio-occultation data have large
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errors. Uncertainties in the argon abundance
and the cold-trapping constraint applied in the
tropopause region also contributed to the errors
in the estimated CH, mole fraction. The use
of the pure rotational lines of CH, in the far-
infrared (fig. S2B) eliminates many of these
ambiguities. The line-formation region is in
the stratosphere between 3 and 20 mbar (140 to
80 km altitude), which mostly lies between the
two regions accessible to direct-temperature
sounding, the upper troposphere and tropopause
region between 500 and 50 mbar (20 to 60 km),
and the upper stratosphere between 5 and
0.5 mbar (130 to 230 km). Nevertheless, in-
terpolation between the two altitude ranges
constrains the temperatures sufficiently to make
an improved determination of the stratospheric
CH,, abundance. The optically thick v, band is
not too sensitive to the CH, abundance, but is
more sensitive to the stratospheric temper-
atures, because it is on the Wien tail of the
Planck function. The rotational lines are almost
optically thin, and therefore they are more sen-
sitive to the stratospheric CH, abundance but
less sensitive to temperature, because they lie
at wave numbers below those at the peak emis-
sion (fig. S1) (30). Figure S4 illustrates fits for
synthetic spectra with different CH, mole frac-
tions. The best fit in a least-squares sense to
all the rotational lines corresponds to a mole
fraction of (1.6 £ 0.5) x 1072. This is compa-
rable to the mole fraction determined at 1000-
to 1200-km altitude from remote-sensing and
in situ measurements (table S1), indicating that
CH,, is fairly well mixed up to these altitudes.

In addition to containing CH,, the far-
infrared contains rotational lines of stratospher-
ic emission from CO and HCN (fig. S2A).
The rotational line-formation region of CO is
similar to that of CH,. We find from a least-

REPORT

squares fit of all the lines observed in indepen-
dent selections of spectra from the TO and TB
flybys that the CO mole fraction is (4.5 £ 1.5) x
103, assuming that it is uniform with altitude
(31). This is consistent with the determination
[(5.0 £ 1.0) x 10~3] by Gurwell and Muhleman
(32), and marginally consistent with what
Hidayat et al. (33) inferred below the 1-mbar
level from disk-averaged heterodyne millime-
ter observations [(2.5 £ 0.5) x 1075]. Within
the errors, it is also consistent with the tropo-
spheric value [(3.2 + 1.0) x 10~] derived from
S-um spectra (34), although one cannot rule out
that the stratosphere has a higher concentration.
One might expect the mole fractions of CO in
the stratosphere and troposphere to be more or
less equal, because CO does not condense at
the temperatures and abundances observed, and
the time constant for photochemical adjustment
under current conditions is ~10° years (4).
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The Cassini UVIS Stellar Probe of the

Titan Atmosphere

Donald E. Shemansky,”‘ A. lan F. Stewart,2 Robert A. West,? Larry W. Esposito,z Janet T. Hallett,’ Xianming Liu®

The Cassini Ultraviolet Imaging Spectrometer (UVIS) observed the extinction of
photons from two stars by the atmosphere of Titan during the Titan flyby. Six
species were identified and measured: methane, acetylene, ethylene, ethane,
diacetylene, and hydrogen cyanide. The observations cover altitudes from 450 to
1600 kilometers above the surface. A mesopause is inferred from extraction of the
temperature structure of methane, located at 615 km with a temperature minimum
of 114 kelvin. The asymptotic kinetic temperature at the top of the atmosphere
determined from this experiment is 151 kelvin. The higher order hydrocarbons and
hydrogen cyanide peak sharply in abundance and are undetectable below altitudes
ranging from 750 to 600 km, leaving methane as the only identifiable carbonaceous

molecule in this experiment below 600 km.

On 13 December 2004, the Cassini UVIS
observed the occultation of two stars, Shaula
(A Sco) and Spica (o Vir) near the end of the

second Titan flyby (labeled Ty). Both mea-
surements of atmospheric transmission were
obtained in egress: Spica was in the northern

hemisphere over a range of latitudes and
Shaula at a southern latitude, —-36° (fig. S1).
Observations were made with the extreme
ultraviolet (EUV) and the far ultraviolet
(FUV) UVIS channels (/). Data from Spica
were compromised by spacecraft pointing drift
but provide useful comparative atmospheric
structural information at lower altitudes (2).
The spectral range of the FUV observations
(110 nm to 190 nm) is effective for the
identification and determination of the hydro-
carbon species abundances. These complement
and extend solar occultation results from
Voyager 1 and 2 in 1980 to 1981 (3, 4) into
the range 900 to 1200 km for CH,. Our data
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