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Présentation du laboratoire
Ma thèse s'est déroulée au Laboratoire de Météorologie Dynamique (LMD), ave le�nanement de l'Eole Polytehnique.Fondé en 1968, le LMD omprend 150 membres répartis sur trois sites : l'Eole Poly-tehnique, l'Eole Normale Supérieure et l'Université Pierre et Marie Curie. Le laboratoirea pour prinipal objet de reherhe, l'étude des méanismes d'évolution et de prévision desphénomènes météorologiques et limatiques de l'atmosphère terrestre. Ces travaux sontensuite adaptés pour l'étude des atmosphères planétaires en général produisant ainsi uneinteration e�ae entre les sienes de la Terre et les sienes de l'Univers.Les reherhes du LMD sont orientées selon quatres domaines :� des ativités de modélisation (proessus limatiques, variabilité limatique, pollutionatmosphérique, les atmosphères planétaires) ;� des ativités d'analyse de mesures e�etuées à partir de systèmes spatiaux (mesuredu bilan radiatif terrestre, analyse du rayonnement atmosphérique, yle de l'eaudans les tropiques,...) ;� des ativités expérimentales omprenant la mise au point d'instruments de mesure(télédétetion par LIDAR, radiométrie satellitale, mesures aéoroportées et sous bal-lons) ;� des ativités théoriques (dynamique des �uides géophysiques, non-linéarité et turbu-lene, assimilation des données).Le laboratoire omprend une diretion (Direteur : M. H. Le treut et Direteur-Adjoints :M. W. Tseitline et M. F. Vial), une équipe administrative, une équipe d'informatiiens,une doumentaliste et des herheurs, ingénieurs et tehniiens ainsi que des dotorants etstagiaires, ollaborant dans les di�érents domaines de reherhe.L'une des originalités de la reherhe menée au LMD est d'étudier de front et ave lemême outil, le Modèle Cimatique de Cirulation Générale LMDZ, le limat de la Terre etelui d'autres planètes du système solaire, en partiulier Mars, Titan et Vénus.
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Résumé
Le travail de ette thèse porte sur l'analyse des méanismes de transport atmosphériqueet des ondes dans les atmosphères en superrotation omme elles de Vénus et Titan à l'aidede modèles limatiques de irulation générale et en s'appuyant sur les nouvelles observa-tions fournies par les missions Cassini-Huygens pour Titan et Venus Express pour Venus.L'objetif est de ontraindre les proessus dynamiques qui onduisent au phénomène desuperrotation présent dans es deux atmosphères, par l'étude des méanismes de transportde moment inétique et de traeurs par la irulation méridienne moyenne et les ondes.Ce travail onstitue la première étude de la dynamique de l'atmosphère de Vénus et desa superrotation ave un Modèle de Cirulation Générale présentant un transfert radiatifpropre à ette planète (alul ohérent de la température). C'est également la première foisque le modèle bidimensionnel (latitude-altitude) de Titan développé au LMD est validé parla omparaison aux observations réentes de Cassini-Huygens.Pour es deux études e�etuées en parallèle, j'utilise d'une part le Modèle 2D de Ciru-lation de Titan développé au LMD pour lequel sont intégrés les ouplages entre dynamique,himie et mirophysique, et d'autre part le Modèle de Cirulation Générale de Vénus en-ore en ours de développement. Pour étudier les méanismes de transport, j'ai introduitdans le modèle de Vénus un shéma de traeurs passifs qui a permis d'obtenir des résultatspréliminaires sur la irulation méridienne et les ondes dans la basse atmosphère sous lesnuages où la dynamique est enore mal omprise. Même si le modèle vénusien en l'étatatuel n'est pas entièrement satisfaisant, en raison de ertaines di�ultés tehniques quin'ont pas enore été surmontées, j'ai développé un ensemble d'outils d'analyse que j'aivalidé sur une simulation de référene qui permettra à terme de répondre aux questionsque nous nous posons sur l'atmosphère de Vénus.Le modèle Titan reproduit les prinipales aratéristiques observées dans l'atmosphèrede Titan pour di�érentes saisons : de Voyager 1 pendant l'équinoxe de printemps nord àCassini-Huygens durant le solstie d'hiver nord. Cela onstitue une preuve importante queles di�érents méanismes présents dans le modèle, qui prennent en ompte les ouplagesentre la dynamique, la struture thermique, la mirophysique des brumes et la photohimie,sont orretement modélisés. Les quelques désaords qui subsistent montrent les limites dumodèle (modèle bidimensionnel, limitation vertiale du modèle) et peut-être la non repré-ix



Résumésentation de ertains proessus qui pourraient avoir un r�le non négligeable dans le systèmeatmosphérique de Titan (ondes planétaires manquantes, marées gravitationnelles,...).Même si le Modèle de Cirulation Générale de Vénus est enore insatisfaisant, les outilsdéveloppés et validés sur la simulation de référene ont permis de montrer les méanismesimportants qui interviennent dans le phénomène de superrotation par l'étude des ondeset du transport qu'elles génèrent. Les ondes de hautes fréquenes (de périodes omprisesautour de 4-5 jours prinipalement) ramènent le moment inétique en latitude vers l'équa-teur au niveau des nuages. Ce résultat est important puisque 'est la première fois qu'ondémontre à l'aide d'un Modèle de Cirulation Générale pour lequel la struture thermiqueest alulée de manière ohérente, le r�le de l'onde à 4-5 jours terrestres observée dans lesnuages vénusiens. Dans le modèle, le moment inétique est transporté par la irulationméridienne moyenne vers les hautes latitudes en aord ave le méanisme de Gierash-Rossow. A hautes latitudes, où il s'aumule, se développent des instabilités barotropesqui vont générer es ondes planétaires de grande éhelle. Ces ondes planétaires qui main-tiennent la superrotation équatoriale ont des natures di�érentes selon l'altitude : nousmodélisons probablement des ondes de Kelvin dans les régions équatoriales sous les nuageset des ondes de Rossby à hautes latitudes (vers 60◦) au-dessus. La omparaison des ré-sultats de ette simulation ave les observations réentes de Venus Express (spetromètreinfrarouge VIRTIS) et elles plus aniennes (Pioneer Venus) on�rment es résultats. Cesméanismes sont assez robustes d'une simulation à une autre et on peut raisonnablementpenser qu'ils pourront être validés ave une simulation plus satisfaisante lorsque les pro-blèmes du modèle seront résolus.Mots lés : modélisation limatique, transport atmosphérique, physique et dynamiquedes atmosphères, atmosphères planétaires, simulations numériques, ondes atmosphériques,himie atmosphériqueContat : audrey.respin φ polytehnique.edu
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Abstrat
This study deals with the understanding of the superrotation dynamial meanismwhih takes plae in the atmospheres of Venus and Titan (Saturn's satellite). It is ara-terised by a faster rotation of the atmosphere ompared with the rotation of the "planet".This dynamial phenomenon, peuliar to slow rotating "telluri bodies", is a preferen-tial subjet to study atmospheri transport meanisms. The goal is to understand andto onstrain dynamial proesses whih maintain superrotation by studying partiularlythe transport of angular momentum (and traers) by the mean meridional irulation andwaves. The study uses the 2D-Cirulation Model of Titan (oupled dynamial-hemial-mirophysial model), and the 3D General Cirulation Model (GCM) of Vénus, underdevelopment in the Laboratory of Dynami Meteorology (LMD). Reent results given byCassini-Huygens and Venus Express spae missions have been used for the validation ofmodelised dynamial meanisms.First, I have validated the meridional riulation in Titan model, by omparison bet-ween observations and modelised hemial distributions, for whih dynamial transporthas a key role. This meridional irulation allows to validate dynamial meanisms respon-sible for the superrotation in the model, and to interpret observations in terms of thermal,dynamial and hemial strutures.Moreover, analysis tools that I have developped for the Venus GCM allow, �rstly to des-ribe transport meanisms (of angular momentum and passive traers) by mean meridionalirulation and waves, and seontly to give the mean arateristis of waves (Eliassen Palmdiagnostis, spetral analysis, et.). Thanks to these tools, my PhD study shows that themodelised mean meridional irulation transport angular momentum upward in equato-rial regions and poleward in the upper branh of the Hadley ells. Barotropi instabilitiesin high latitudes interat with the global mean �ow that reates planetary sale waveswhih bring bak angular momentum to the equator. In the model, it is the high frequenywaves, and in partiular the famous 4-5 terrestrial earth period waves observed in Venuslouds, that mostly ontribute to the latitudinal transport, thus allowing to maintain theequatorial superrotation in the model.

xi





Remeriements
Je tiens à exprimer mes vifs remeriements pour ma famille et Denis, qui m'ont soutenuependant es trois ans intensifs de thèse. Je remerie également les thésards du LMD, Mar-tine Maherou, mes di�érents obureaux et oburettes qui se sont suédés, pour la bonneambiane qu'ils ont su donner au laboratoire. Je remerie également l'Eole Polytehniquede m'avoir permis de faire ette thèse dans de très bonnes onditions, et de m'avoir proposéde faire un monitorat de �uides géophysiques aux polytehniiens. Je garderai un très bonsouvenir de ette expériene d'enseignement.En�n, je me souviendrai des nombreux lieux d'inspiration pour l'ériture de ma thèse :depuis Dunkerque, à Royan, en passant par la Bourgogne profonde, et les montagnes duVerors, et je remerie bien sûr toutes les personnes qui ont ontribué à rendre e adreagréable.Je tiens également à ajouter à ette liste qui ne saurait être onise : Sébastien Le-bonnois pour sa patiene et ses quelques onseils informatiques judiieux... Meri aussi dem'avoir fait partiiper à autant de ongrès, et de m'avoir introduite dans la ommunautéinternationale très sélete des "faiseurs de superrotation". Je remerie aussi les trois Fran-çois du LMD : François Forget, François Lott, et François Vial pour les disutions animéesque nous avons eues, sans oublier bien sûr, Frédéri Hourdin, qui a su m'aorder un peude son temps.Petite, je souhaitais devenir exploratrie... Et bien, je garderai un souvenir ému deette période "astrophysique" qui m'aura permis de ontribuer un peu moi aussi à etteexploration.

xiii



A.C., tiré de Fmurr



Introdution générale
La irulation générale des atmosphères résulte d'un ertain nombre de forçages ex-térieurs, omme le hau�age solaire di�érentiel (en latitude) et la rotation solide de laplanète. Ces forçages ontraignent l'intensité de la irulation méridienne moyenne (dansun plan latitude-altitude) et le type d'instabilité. Ces deux moteurs prinipaux de la dyna-mique atmosphérique vont onditionner les di�érents régimes de irulation possibles, etsont à l'origine des di�érenes entre les diverses atmosphères planétaires. Vénus et Titanse distingueront des irulations atmosphériques de type terrestre omme elle de Mars àause de leur faible vitesse de rotation planétaire.Problématique de la thèseL'étude des méanismes de transport oupe atuellement une plae importante dansl'étude des atmosphères planétaires et en partiulier elle de la Terre, pour les probléma-tiques de transport de polluants ou de redistribution de l'énergie, pour n'en iter que deux.L'étude des ondes et du transport assoié, permet d'expliquer divers proessus omme lese�ets de réhau�ements soudains, d'aélération de l'éoulement, et. De manière générale,les ouplages entre omposition et dynamique ont une plae importante dans les questionsrelatives au hangement limatique terrestre en raison des inertitudes qu'ils génèrent :inertitudes sur l'évolution des puits et soures de CO2, sur l'évolution de la distributiond'ozone, et. Cette sensibilité du limat est souvent onditionnée par les proessus de trans-port atmosphérique. L'étude de es méanismes de transport dans le ontexte plus généralque onstituent les atmosphères de Titan et Vénus permet don d'étendre notre hampd'investigation et par la même de mieux omprendre les proessus qui s'e�etuent surTerre. Ces atmosphères planétaires onstituent "des laboratoires grandeur nature" pourl'étude du limat terrestre.La superrotation, qui s'e�etue dans les atmosphères de Vénus et Titan, onstitue unsujet privilégié pour l'étude de es méanismes de transport. Ce phénomène, qui a été ob-servé pour la première fois sur Vénus, se dé�nit par une rotation de l'atmosphère beauoupplus rapide que la planète solide, e qui engendre un exès de moment inétique dans l'at-mosphère non négligeable. Cela se traduit par la présene de vents violents permanents en1



Introdution généralealtitude, de l'ordre de la entaine de mètres par seonde. Pour omprendre e phénomène,il est néessaire d'analyser l'ensemble des méanismes qui gouverne es atmosphères : de lastruture thermique aux mouvements dynamiques moyens et transitoires. En partiulier, ilfaut diagnostiquer préisément les méanismes de transport par la irulation méridiennemoyenne (dans un plan latitude-altitude) d'une part et par les ondes d'autre part. Lesgrandes ellules de Hadley présentes sur Terre transportent l'exès de moment inétiqueprésent à l'équateur jusque vers 30◦, latitude à laquelle se développent des instabilités ba-rolines liées à la présene d'ondes planétaires de grande éhelle qui prennent le relais pourtransporter le moment inétique à plus hautes latitudes. Pour des "orps telluriques" quitournent plus lentement omme Vénus et Titan, la irulation est fortement modi�ée etles méanismes de transport résultants vont être di�érents de eux que nous onnaissonspour les planètes en rotation rapide omme la Terre et Mars.Les traeurs (omposés himiques) permettent de ontraindre les méanismes de trans-port. Sur Terre, le transport par les ondes à hautes latitudes, avait été mis en évidene parle déplaement de ertains traeurs (observation de l'ozone) à l'enontre du mouvementméridien moyen qui se fait vers l'équateur dans la branhe supérieure de la ellule de Ferrel.Cette thèse a pour objet l'étude de es méanismes de transport (de moment inétiqueet de traeurs), ainsi que l'étude des ondes qui onduisent au phénomène de superrotationprésent dans les atmosphères de Vénus et Titan. En e�et, à e jour, auune onlusiondé�nitive ne s'est imposée pour expliquer e phénomène dynamique propre aux �objetstelluriques� en rotation lente. Il s'agit de déterminer le r�le de la irulation méridiennemoyenne dans le transport de moment inétique ainsi que elui des ondes. Deux grandes�éoles� se font fae : elle qui onsidère qu'un transport horizontal de moment inétiqueest dominant (méanisme de Gierash, 1975; Rossow and Williams, 1979) et les autres quipenhent plut�t pour un transport vertial (r�le des ondes de gravité, théorie des maréesthermiques de Fels, 1977). Cette problématique se résume en quelques grandes questions :La irulation méridienne moyenne est-elle dominée par des ellules type ellules de Had-ley ? Les ondes planétaires transportent-elles du moment inétique vers l'équateur ? Quelleest la nature de es ondes atmosphériques de grande éhelle (éhelle planétaire) ?Moyens d'étudeLes outils qui vont permettre de répondre à es questions sont d'une part l'ensembledes observations fournies par les di�érentes missions spatiales qui ont observé Vénus etTitan, et en partiulier les dernières enore en fontionnement : Venus Express et Cassini-Huygens ; et d'autre part la modèlisation numérique de es atmosphères.La modélisation numérique des atmosphères, développée dans les années 70, est de-venue l'outil de base inontournable pour étudier es systèmes omplexes. Ils permettentde simuler la irulation à grande éhelle, et selon le degré de développement du mo-dèle, de modéliser, entre autres, la distribution des omposés himiques, des aérosols etleur transport. Pour faire fontionner es modèles, il est néessaire de préiser un ertainnombre de paramètres de base tels que la position du soleil, la vitesse de rotation solide,le rayon de la planète, ertaines aratéristiques de l'atmosphère omme sa omposition,et. et de donner un état initial, 'est à dire les hamps de température, et de pression enhaque point du maillage. Le modèle limatique alule ensuite, à l'aide des équations fon-2



Introdution généraledamentales disrétisées, l'évolution des prinipaux hamps de l'atmosphère. Pour l'étudedu limat, ontrairement aux études météorologiques, l'état initial a peu d'importane aron ne herhe pas à reproduire un état préis de l'atmosphère à un moment donné maisà retrouver les tendanes aratéristiques de l'atmosphère sur des éhelles de temps trèslongues.Les modèles de irulation générale étant onstruits à partir d'un oeur dynamiquedonné par les lois générales, il est possible de les adapter pour d'autres atmosphères dutype terrestre ('est à dire pour lesquelles les approximations ouhe mine et hydrosta-tique sont véri�ées). Le développement d'un modèle de l'atmosphère Titan a ainsi été faita�n, entre autres, de préparer la mission Cassini-Huygens. Le modèle bidimensionnel atuelompte parmi les quelques modèles de l'atmosphère de Titan disponibles dans le monde.Pour Vénus, le Modèle de Cirulation Générale développé au Laboratoire de MétéorologieDynamique est enore en ours de développement. L'enjeu est de taille puisque e modèlevénusien est le tout premier à avoir un transfert radiatif propre à la planète Vénus, paropposition aux modèles newtoniens atuellement en vigueur pour lequels la struture ther-mique est imposée. Ces modèles développés pour di�érentes atmosphères et ontraints pardi�érents jeux d'observations vont nous permettre de mieux omprendre les méanismesde transport liés au phénomène de superrotation.C�té observations, j'ai utilisé les nouveaux résultats fournis par Cassini-Huygens en2005 pour Titan, grâe à une ollaboration ave le Laboratoire d'Etudes Spatiales et d'Ins-trumentation en Astrophysique de Meudon, et eux de Venus Express en 2006 pour Vénus.Les variations saisonnières modélisées sont ontraintes par l'ensemble des missions spa-tiales qui se sont suédées autour de es atmosphères : de Voyager 1 dans les années 80à Cassini-Huygens en 2005 pour Titan et des missions Mariner, des sondes Venera dansles années 60 à Venus Express en passant par les sondes Pioneer Venus en 1978 pour Vénus.Travail et organisation de la thèseLes travaux e�etués pendant ette thèse se sont basés à la fois sur des résultats théo-riques onnus de irulation des atmosphères, sur des simulations faites à partir des modèlesde irulation générale et sur les observations disponibles qui nous permettent de valideres modèles. Le oeur de mon travail a prinipalement onsisté à utiliser les modèles deirulation de Titan et Vénus, et à développer des outils d'analyse pour diagnostiquer lairulation moyenne, les ondes et le transport modèlisés. Les résultats obtenus ont ensuiteété onfrontés aux observations.Le travail fait pour Vénus et Titan n'est pas tout à fait symétrique en raison prinipa-lement des di�érenes entre les deux modèles : le modèle Titan est bidimensionnel et nepermet don pas l'étude approfondie des ondes qui sera permise ave le modèle de iru-lation générale de Vénus, en revanhe le modèle Titan est plus omplet ar il omprenddes modules photohimique et mirophysique qui sont ouplés à la dynamique. C'est pourette raison que le travail fait sur es deux objets a été séparé en deux hapitres distints.Ave le modèle atuel de Titan, seules des études des méanismes de transport par lairulation méridienne moyenne sont possibles et le oeur de mon travail sur le modèleTitan a été de valider ette irulation par la omparaison aux distributions himiquesobservées réemment par Cassini-Huygens. Ce travail sera présenté au hapitre 4 dans la3



Introdution généralepartie modélisation des atmosphères planétaires.Bien que la simulation de référene atuellement disponible pour le modèle vénusienn'est pas entièrement satisfaisante (ainsi que les autres simulations tests : simulation ave ousans topographie, simulation ave ou sans yle diurne), nous avons herhé à ontraindrele phénomène de superrotation sur Vénus en développant des outils qui permettent l'étudedes ondes et des méanismes de transport de moment inétique et de traeurs passifs. Cesrésultats sont ensuite onfrontés aux observations disponibles et en partiulier elles de Ve-nus Express. A ette �n, un shéma très simple de traeurs passifs a été introduit dans lemodèle, et es premiers résultats permettent de ontraindre le transport par la irulationméridienne et les ondes. Ce travail sera détaillé dans le hapitre 5. A ela s'ajoute une partieintrodutive assez exhaustive que nous avons jugée utile d'inlure dans le manusrit, a�nque ette thèse soit failement lisible et aessible au maximum de leteurs. Cette partiepermet de rappeler les prinipaux résultats de la irulation des atmosphères dans le asterrestre, en l'étendant aux atmosphères de Vénus et Titan. Nous avons ensuite introduitle phénomène de superrotation propre aux "objets telluriques" à faible vitesse de rotation.
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Chapitre 1Cirulation générale des atmosphères
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Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresproblématique de la superrotation, propre aux atmosphères de Vénus et Titan, en insistantsur les paramètres lefs de es atmosphères partiulières.La physique d'une atmosphère est régie par un ertain nombre d'équations de basequi déoulent de lois de onservation, et pour lesquelles nous ferons ertaines approxima-tions (f. setion 1.2). Les di�érents états de l'atmosphère, au repos ou en rotation searatérisent par ertains équilibres, qui vont être perturbés par des forçages extérieurs(apport d'énergie solaire, perturbations gravitationnelles, et.) et rétablis selon les équa-tions générales, en réant des éoulements moyens de grande éhelle (f. setion 1.4). Ceséoulements moyens seront sensibles à des perturbations en densité, de vortiité potentielle,et., et génèreront des ondes de di�érentes éhelles spatio-temporelles (f. setion 1.5). Cesondes interagiront aussi ave l'éoulement moyen rétablissant ainsi l'équilibre global (f.setion 1.6).1.2 Lois de onservation1.2.1 Les équations de onservationA) Conservation de la quantité de mouvementLes atmosphères sont des milieux soumis au e�et de la rotation de la planète solide.L'équation du mouvement en repère tournant s'obtient en faisant la omposition des mou-vements pour la vitesse :
D~U

Dt
= −2~Ω ∧ ~U − ~Ω ∧ ~Ω ∧ ~OM − ~∇Φa −

1

ρ
~∇P + ~Fvisq + ~Fext (1.1)où U désigne la vitesse relative du �uide dans le repère tournant, P la pression, ρ ladensité, ~Ω la rotation de la planète solide, et ~∇Φa le potentiel de gravitation.Notion de dérivée partiulaire. On rappelle que Dt
~U est la dérivée partiulaire (des-ription lagrangienne), qui s'exprime omme Dt

~U = ∂t~U + (~U.~∇)~U , où ∂t~U est l'aéléra-tion de la partiule dans la desription eulérienne et (~U.~∇)~U est le terme d'advetion. Ladesription lagrangienne, plus intuitive, permet de suivre haque partiule dans son mou-vement, mais elle est di�ile à utiliser dans un �uide, étant donné que haque partiule àson mouvement propre.Notion d'advetion. L'advetion est aratéristique d'un �uide. En e�et, en méaniquedu solide, une masse est omposée de partiules qui ont la même vitesse lors d'un dépla-ement (partiules solidaires), alors qu'une masse de �uide est omposée de partiules quiont des mouvements propres. Dans notre problème onernant les atmosphères en super-rotation, nous verrons que l'advetion pourra jouer un r�le important dans le transport demoment inétique.Pour un �uide en rotation, l'équation de onservation de la quantité de mouvementprésente don des termes supplémentaires par rapport à un �uide au repos, qui sont la8



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresfore de Coriolis (~Fcor = −2~Ω∧ ~U) et la fore entrifuge (~Fcen = −~Ω∧ ~Ω∧ ~OM), où ~Ω estla vitesse de rotation de la planète solide et ~OM est la distane du point M au entre dela planète.Fore de Coriolis. La fore de Coriolis fait intervenir diretement la vitesse relatived'une partiule �uide se déplaçant dans le repère tournant et n'est don pas présente si lapartiule �uide n'a pas de mouvement dans le repère tournant, ontrairement à la foreentrifuge qui est diretement liée à la vitesse de rotation de la planète solide. La fore deCoriolis tend à dévier vers la droite des partiules qui vont vers le nord et vers la gauhedes partiules qui vont vers le sud dans l'hémisphère nord (et vis-versa dans l'hemisphèresud). Cei explique la présene des alizés sur Terre, vents d'est dans les régions équatorialesprès du sol, si hers aux navigateurs, en raison de la déviation de la branhe retour de laellule de Hadley par la fore de Coriolis (f. setion 1.4.1.II.A).Vénus et Titan ont des vitesses de rotation solide beauoup plus petites que elles dela Terre et de Mars (f. Table 1.2 qui donne les di�érentes grandeurs aratéristiques dansles atmosphères de Vénus, la Terre, Titan), et les fores de oriolis et entrifuge auront uneintensité plus faible dans es atmosphères.Fore entrifuge et notion de géopotentiel. L'aélération entrifuge dérivant d'unpotentiel, on dé�nit le géopotentiel omme l'ensemble des fores extérieures s'exerçantsur le �uide, qui regroupe le potentiel de gravitation (Φa) et le potentiel d'aélérationentrifuge :
Φ = Φa −

1

2
|~Ω ∧ ~OM |2 (1.2)

Figure 1.1 � Notion de géopotentiel Φ qui résulte du potentiel de gravitation Φa et dupotentiel d'aélération entrifuge (Ω2r, ave r la distane au entre du orps solide), etvertiale loale assoiée (Illustration de Sadourny (2001).9



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresLa diretion du gradient du géopotentiel ~∇Φ donne la vertiale loale et les surfaesiso-géopotentielles, appelées géoïdes, lui sont orthogonales et tangentes (f. Fig. 1.1. L'ap-platissement des p�les étant très faible sur Terre et d'autant plus sur Vénus et Titan quitournent lentement, les surfaes iso-géopotentielles sont assimilables à des sphères et ona alors Φ ≃ ga + Cte, où a est la distane au entre de la planète. Dans un repère plantangent à la surfae, on aura :
Φ ≃ gz (1.3)ave z distane au-dessus d'un géoïde de référene.Sur Terre, le géoïde de référene est le niveau moyen des oéans. Sur Vénus et Titan, legéoïde de référene est elui de la topographie. Pour es planètes en rotation lente, il faudragarder en tête que la fore entrifuge à un r�le plus important que la fore de Coriolis etil sera don néessaire parfois de la sortir du géopotentiel. Dans e as, le potentiel degravitation sera diretement lié à la gravité Φa = gz.Les fores de visosité internes au �uide. ~Fvisq (f. équation 1.1) représente les foresvisqueuses. La fore de visosité s'exprime omme un laplaien de la vitesse ~Fvisq = ν△~Uoù ν est la visosité inématique (ou moléulaire) du �uide. En présene de mouvementsturbulents di�ilement quanti�ables, on peut introduire une visosité turbulente, et onsuppose que ette visosité turbulente suit les mêmes lois de di�usion de la quantité demouvement que la visosité inématique.Les fores extérieures. ~Fext (f. équation 1.1) représente l'ensemble des fores exté-rieures qui peuvent s'exerer sur une atmosphère, telles que les fores de marées gravita-tionnelles et les fores magnétiques. Il est probable que sur Titan, les fores gravitationnellesexerées par Saturne aient un r�le non négligeable dans la dynamique de l'atmosphère (Zhuand Strobel, 2005). Pour Vénus, les marées thermiques jouent également probablement unr�le, étant donné la faible vitesse de rotation solide et la proximité du soleil. Les maréesgravitationnelles exerées par le soleil sur Vénus ont pu avoir un r�le dans le ralentissementet la rotation rétrograde de la planète solide (f. setion 1.5.1).Sur Vénus, auun hamp magnétique a été mesuré à e jour. Il serait possible qu'unhamp magnétique induit soit réé par l'interation entre le vent solaire et les partiulesde la haute atmosphère, mais e hamp magnétique serait présent essentiellement dans leshautes ouhes de l'atmosphère et n'interviendrait don pas dans l'étude de l'atmosphèremoyenne qui nous intéresse. Sur Titan, auun hamp magnétique fort n'a été déteté à ejour.Notion de vitesse zonale relative. On peut dé�nir la vitesse zonale relative par :

~u = ~Ωlocale ∧ ~s, ave s = a cosφ qui est la distane à l'axe de rotation solide.Dans un système sphérique, on a : u = a cosφΩlocale, où u est la vitesse zonale relative.Une partiule �uide située à la distane s = a cosφ de l'axe des p�les tournera autour deet axe à la vitesse angulaire (absolue) : ω = Ω + Ωlocale, où Ωlocale = u
a cosφ et Ω est la10



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresvitesse de rotation de la planète solide.Notion d'éoulements laminaires et turbulents. Lorsqu'on onsidère un �uide réel,on doit tenir ompte de sa visosité, 'est à dire sa apaité à s'opposer à l'éoulement. Ade faibles débits, on onstate qu'un éoulement est très régulier et que les grandeurs qui learatérisent dépendent peu du temps. A haque instant, l'éoulement peut être modélisépar un ensemble de ouhes qui glissent les unes sur les autres à des vitesses di�érentes.Le régime de l'éoulement est dit laminaire. A des débits plus élevés, on onstate que leontour de l'éoulement reste régulier en moyenne mais devient instable. Le régime estquali�é de transitoire. Si on augmente enore le débit, le ontour reste régulier en moyennemais n'est plus du tout stable. Il apparaît des �utuations aléatoires. On parle alors derégime turbulent.Pour lasser es di�érents types d'éoulements, on introduit un nombre sans dimension,le nombre de Reynolds qui ompare le terme d'advetion ((~U.~∇)~U ) et la fore de visosité(ν△~U). Si on introduit des éhelles aratéristiques de temps T = ( 1
2Ω ), de hauteur H etde vitesse U, on a :

Re =
UH

ν
(1.4)Le nombre de Reynolds permet de déterminer quel sera le méanisme de propagationdes perturbations (di�usion de la quantité de mouvement par la visosité ou advetion),qui sera le plus rapide et imposera alors l'allure du hamp de vitesse. Pour un éoule-ment turbulent, le nombre de Reynolds est grand et le terme d'advetion est dominant.Les éoulements orrespondants sont instables. Ils sont observés pour de fortes vitesses del'éoulement dans des �uides peu visqueux ou de grandes tailles, omme 'est le as dansles atmosphères.Sur Terre, les mouvements sont fortement turbulents dans la troposphère en raisonsurtout des mouvements de onvetion. Le nombre de Reynolds peut alors atteindre Re ∼

104 (U ∼ 100ms−1 dans des ylones et U ∼ 10ms−1 dans les antiylones, H peutatteindre au maximum la valeur de l'éhelle de hauteur (f. setion 1.4.1.A), soit H ∼
10km et νair ∼ 102m2s−1). Dans la stratosphère, la vitesse peut atteindre au maximum
U ∼ 100ms−1 dans le jet de l'hémisphère d'hiver vers 50 km, e qui donne un Reynoldsqui peut dépasser loalement la valeur du Reynolds dans la troposphère, soit Re ∼ 105mais en moyenne, hors des jets, les vitesses sont plus faibles et le Reynolds obtenu est plusfaible (mais reste turbulent).Sur Vénus, le vent zonal est de l'ordre de U ∼ 100ms−1 au sommet des nuages etde quelques mètres par seonde près de la surfae. L'éhelle de hauteur aratéristique del'atmosphère, H est ompris entre 15 km à la surfae et 2 km dans la haute atmosphèreà partir de 70 km et νair ∼ 102m2s−1. Le Reynolds obtenu est très turbulent dans toutel'atmosphère (Re ∼ 2000 au sommet des nuages).Sur Titan, le vent zonal peut atteindra U ∼ 100ms−1 au niveau des jets. L'éhellede hauteur aratéristique, H est de l'ordre de 20 km. Si on prend νair ∼ 102m2s−1, leReynolds moyen est de l'ordre de 20 000 au niveau des jets.11



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresB) Conservation de la masseSelon la fameuse itation de Antoine Lavoisier (Aadémie des Sienes) : �Rien ne seperd, rien ne se rée, tout se transforme�, la notion de onservation de ertaines grandeurstelles que la masse prend tout son sens.La onservation de la masse est valable dans l'atmosphère, que e soit loalement oude manière globale (ρ est la densité du �uide et ~U est la vitesse du �uide) :
Dρ

Dt
+ ρ(~∇.~U ) =

∂ρ

∂t
+ ~∇.(ρ~U ) = 0 (1.5)On peut onsidérer généralement le �uide omme inompressible dans l'atmosphère.On a alors :

~∇.~U = 0 (1.6)Cette approximation est surtout valable près du sol et l'est un peu moins dans la hauteatmosphère, où la masse volumique déroît fortement. La Figure 1.2 représente la vitessedu son sur Vénus et sur la Terre, qui dépend des aratéristiques de haque atmosphèreet en partiulier de la densité. La ompressibilité de l'air dans les atmosphères a pouronséquene l'existene d'ondes sonores, qui n'interagissent pas ave l'éoulement. Utiliserl'hypothèse d'inompressibilité permet don de réduire la omplexité des équations sanspour autant modi�er la nature des éoulements. La ompressibilité joue aussi un r�le dans lastrati�ation de l'atmosphère et il est néessaire d'utiliser l'hypothèse dite de �Boussinesq�pour onserver ette propriété de strati�ation de l'atmosphère (f. setion 1.2.2). Nousutiliserons ette approximation dans toutes les disussions qui suivront.On peut remarquer que sur Vénus, la vitesse du son est beauoup plus grande que surTerre dans la basse atmosphère (jusque vers 40 km), et peut atteindre ∼410 m s−1 près dela surfae.

Figure 1.2 � Vitesse des ondes aoustiques sur Vénus et la Terre (Shubert, 1982).
12



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresC) Conservation des onstituants de l'atmosphèreLes onstituants minoritaires sont également onservés lors de leur transport. On dé�nitgénéralement un rapport de mélange du onstituant i (sans dimension), par la relation :
ri = ni/no, où ni est la densité du onstituant i, no est la densité de l'ensemble desonstituants de l'atmosphère.La onservation d'un onstituant i se traduit par l'équation :

Dri
Dt

= Si + Pi + ki∆ri (1.7)où Si représente un terme soure de prodution himique, Pi un terme de destrutionhimique, ki∆ri un terme de di�usion et Dtri = ∂tri + (~U.~∇)ri est la dérivée partiulaireave (~U.~∇)ri, l'advetion du onstituant i par l'éoulement de vitesse (~U ).Pour des onstituants majoritaires (par exemple N2 pour la Terre et Titan, et CO2pour Vénus) ou pour des espèes passives, 'est à dire des espèes pour lesquelles le tempstypique de réation himique est beauoup plus grand que le temps d'advetion par la dy-namique (f. setion 4.7), les termes soure de prodution et de destrution himique, ainsique la di�usion sont négligeables devant les termes de transport et on a : ∂tri+(~U.~∇)ri = 0.Ces onstituants sont alors des traeurs de l'éoulement (omme du olorant qui serait sim-plement adveté par le �ot).D) Equation d'état du �uideL'atmosphère peut être onsidérée omme un gaz parfait, dans la mesure où on négligeles frottements et les e�ets de hangement d'état de la vapeur d'eau. Dans e as, dans lesonditions normales de température et de pression régnant sur Terre :
P = ρRaT (1.8)où Ra = R

Ma
(J mol−1 K−1), Ma la masse molaire moléulaire diatomique (kg mol−1)(f. Table 1.2) et R onstante des gaz parfaits (R=287 J kg−1 K−1).Pour l'atmosphère de Vénus, dans laquelle règne des températures et pressions trèsélevées (à la surfae : Ps ∼ 92bar et Ts ∼ 733K), l'approximation des gaz parfaits n'estplus tout à fait valable.E) Conservation de l'énergieLa onservation de l'énergie s'exprime à partir du premier prinipe de la thermodyna-mique et fait intervenir l'énergie interne spéi�que, e∼CvT.Sur Terre, Cv = 717Jkg−1K−1 pour de l'air se assimilé à un gaz parfait. Sur Vénus,

Cv est plus élevé omme indiqué dans le tableau réapitulatif (f. Table 1.2).Pour une partiule de �uide, suivie dans son mouvement, la variation d'énergie interneest la somme du travail des fores de pression et des apports extérieurs de haleur (premierprinipe de la thermodynamique) :
De

Dt
= −P

ρ
~∇.~U + Fdia (1.9)13



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresoù P est la pression, ρ la densité, ~U la vitesse du �uide et Fdia représente tous lesphénomènes diabatiques et omprend divers termes de soures de haleur :
Fdia =

1

ρ
(Ξ − ~∇. ~Q− ~∇. ~FR). omme les frottements visqueux (Ξ), la divergene du �ux de ondution thermique ~Q(par exemple, la haleur qui va être onduite dans le sol à la surfae), la divergene du�ux radiatif ~FR (par exemple, le rayonnement thermique infrarouge), et d'autres termesqui peuvent s'ajouter omme le dégagement de haleur lors de la ondensation des nuages,et.Cette équation de onservation de l'énergie peut s'exprimer en terme d'entropie spé-i�que s du �uide, pour un �uide inompressible. En rappelant que Tds = de + Pd(1

ρ ),l'équation préédente (f. équation 1.9) est équivalente à :
Ds

Dt
=
Fdia
T

(1.10)Lorsque le système est adiabatique (pas de soures de haleur et pas de frottements vis-queux), omme pour un �uide parfait par exemple, l'entropie spéi�que se onserve dans lemouvement. Les limatologues utilisent souvent l'entropie ar elle est diretement liée à latempérature potentielle, grandeur qui a une signi�ation physique simple. La températurepotentielle orrespond à la température qu'aurait une partiule �uide si elle était ramenéeadiabatiquement à la pression de surfae. Cette température potentielle est plus �physi-que�, dans le sens où elle roît ave l'altitude, les ouhes d'air moins denses se trouvantau-dessus de ouhes d'air plus denses.Pour une transformation adiabatique, il existe une relation supplémentaire entre lapression P et la température T,
T

P κ
= cte (1.11)où κ = Ra/Cp qui est aratéristique du gaz, Ra = R

Ma
(J mol−1 K−1), et Cp est lahaleur massique à pression onstante (f. Table 1.2).Cela permet d'introduire la température potentielle :

θ = T (
P

Ps
)
−Ra

Cp (1.12)où Ps est la pression à la surfae.Pour un gaz parfait, on a s = CplnT − RlnP + Cte, d'où l'expression importante quilie l'entropie à la température potentielle :
s = Cplnθ + cte (1.13)Remarques. La onservation de l'énergie ou de la température potentielle peut égale-ment s'exprimer omme la onservation de la poussée d'Arhimède. De nombreux ouvragesraisonnent également en terme de onservation de la poussée d'Arhimède. En e�et, uneperturbation de la poussée d'Arhimède (ou gravité réduite), Ã, est diretement liée à la14



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresperturbation de température potentielle, θ̃ par rapport à un état de référene θr, et s'ex-prime dans le adre de l'approximation de Boussinesq omme Ã = g θ̃θr
(f. setion 1.2.2).1.2.2 Approximation de BoussinesqL'approximation de Boussinesq est très utilisée en physique des atmosphères ar leséquations de la dynamique des Modèles de Cirulation Générale (MCG) sont expriméespour prendre en ompte ette approximation.En e�et, l'approximation de Boussinesq permet de s'a�ranhir de la ompressibilité du�uide, sans pour autant supprimer ertains e�ets liés aux variations de densité, ommela poussée d'Arhimède, qui joue un r�le non négligeable. En fait, ette approximationrevient à onsidérer seulement la dépendane de la densité ave l'entropie et à négliger ladépendane ave la pression. Elle n'est plus valable dans la haute atmosphère. On modi�edon la onservation de la quantité de mouvement dans le as inompressible, en maintenantertains e�ets de ompressibilité. Pour ela, on développe les paramètres d'état du �uideen perturbations autour d'un état de référene, aratérisé par une entropie et une densitéuniformes et par la loi de l'hydrostatique (f. setion 1.4.1.I.A) :

∂Pr
∂z

= −ρrg (1.14)Nous appelerons ρr, Pr et sr les densité, pression et entropie de l'état de référene, et
ρ̃, P̃ et s̃ les perturbations en densité, pression et entropie au première ordre. On introduitune nouvelle dé�nition du géopotentiel qui prend en ompte les fores de pression, et qu'onappelera Φ′ :

−∇Φ′ = − 1

ρr
∇hP − 1

ρ

∂P

∂z
− get le traitement partiulier de la omposante vertiale fait sortir la poussée d'Arhimède

γ(s− sr), on a :
−1

ρ

∂P

∂z
− g ≃ − 1

ρr

∂P̃

∂z
+ γ(s− sr)ave γ = − g

ρr

∂ρ
∂s

∣

∣

∣

P
(ρr, sr). Pour un �uide parfait, γa est onstant et vaut γa = − g

Cp
,dans les onditions normales de température et de pression. Sur Vénus, γa vaut toujours

γa = − g
Cp
, mais la apaité alori�que massique à pression onstante dépend de la tempé-rature et de la pression.Poussée d'Arhimède. Le terme γ(s− sr) est la poussée d'Arhimède, proportionnelleà la di�érene de densité entre la partiule �uide et les partiules voisines :

Ã ≃ γ(s − sr) ≃ −g∂P̃
ρr

(1.15)Elle peut aussi s'exprimer en terme de température potentielle, sous la forme : Ã ≃ g θ̃
θr
.Il est important de noter que la poussée d'Arhimède ontient l'aélération de la gra-vité. La poussée d'Arhimède est souvent assoiée au aratère baroline de l'atmosphère,15



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresdans le sens où elle est assoiée à une situation instable, qui asse la strati�ation en den-sité de l'atmosphère (f. setion 1.2.5), par exemple, la montée d'une partiule haude etdon peu dense dans un milieu plus dense. Cela fait opposition à un aratère barotrope(f. setion 1.2.5), où des ouhes uniformes en densité sont superposées les unes sur lesautres.Le géopotentiel dans l'approximation de Boussinesq s'érira :
Φ̃ ≃ − 1

ρr
∇hP − 1

ρr

∂P

∂z
≃ − P̃

ρr
(1.16)L'équation du mouvement dans l'approximation de Boussinesq, se réérit don :

D~U

Dt
= −2~Ω ∧ ~U − 1

ρr
~∇P + γ(s− sr) + ~Fvisq + ~Fext (1.17)1.2.3 Approximation ouhe mine et modèle de Saint VenantDans le as des atmosphères des planètes telluriques (par opposition aux planètes ga-zeuses), une première simpli�ation intéressante sera d'exploiter l'épaisseur relativementfaible de l'atmosphère par rapport au rayon de la planète solide. Cela permettra ainsi dedéoupler les mouvements vertiaux des mouvements horizontaux.On utilise un paramètre adimensionné qui ompare les dimensions aratéristiques ver-tiale H et horizontale L de l'atmosphère, appelé rapport d'aspet :
ǫ =

H

L
(1.18)Généralement, e paramètre est plus petit que 1 sauf dans les mouvements onvetifsque nous n'étudions pas dans ette thèse. Ce paramètre joue un r�le très important dansla desription des atmosphères et permet de simpli�er les équations. Pour un �uide inom-pressible, l'analyse dimensionnelle donne une vitesse vertiale très petite devant les vitesseshorizontales. C'est une des onséquenes de l'approximation ouhe mine.Sur Titan, l'approximation ouhe mine n'est plus orrete puisque l'atmosphère aune grande extension vertiale par rapport au rayon de la planète (f. setion 3.2.1). Ce-pendant, ette desription sera valable tant qu'on étudie des méanismes qui interviennentdans la basse atmosphère (jusqu'à 500 km seulement pour Titan).Rappel sur le modèle de Saint Venant (modèle 2D)Beauoup d'éoulements peuvent don être onsidérés omme horizontaux (latitude-longitude) ave une épaisseur de ouhe donnée. Pour ette raison, il est très pratiqued'utiliser un modèle bidimensionnel, dit de Saint Venant. On onsidère alors une mineouhe de �uide inompressible, de densité et d'entropie uniformes, d'épaisseur h−hsurf =

hr (hsurf , altitude de la surfae). Il se trouve que le modèle de Saint Venant peut s'étendrepour une atmosphère à n ouhes vertiales, haunes de densité et d'entropie uniformes.Il a été montré que les mouvements 3D de l'atmosphère peuvent alors se déomposer surune base de modes propres de struture vertiale prédéterminée, et haun de es modespropres est gouverné par des équations identiques à elle du modèle de Saint Venant.16



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresLe modèle de Saint Venant peut don être vu omme une astue pour simpli�er ertainsaluls, en partiulier pour l'étude des ondes, omme nous le verrons dans la setion 1.5.Les équations de Saint Venant s'obtiennent à partir des équations qui régissent lesmouvements de grande éhelle.a) Si on intègre l'équation de ontinuité entre hsurf et h, et omme on onsidère que lavitesse horizontale ~Uh est indépendante de z, on a :
D(h− hsurf )

Dt
+ (h− hsurf )∇h

~Uh = 0 (1.19)ar ∫ h
hsurf

∂zω dz ∼ ω ∼ D(h−hsurf)
Dt .b) L'équation du mouvement s'érit simplement dans le modèle de Saint Venant :
D ~Uh
Dt

+ fk ∧ ~Uh + g∇hh = 0 (1.20)Le système de Saint Venant fait don intervenir uniquement deux équations ouplées,dé�nies par deux hamps horizontaux, h et ~Uh, e qui failite la résolution des problèmes.1.2.4 Notion de plan βEn raison de la forme de la planète, la manière la plus naturelle de projeter les équa-tions est d'utiliser des oordonnées sphériques et de se plaer dans un repère tournant (λlongitude, φ latitude et a la distane au entre de la planète).Cependant, lorsque le phénomène étudié est d'éhelle inférieure au rayon terrestre, il estplus ommode d'utiliser un système de oordonnées artésiennes dans un plan tangent à lasurfae ou à toute ouhe atmosphérique (x selon la longitude dirigé vers l'est, y selon lalatitude dirigé vers le nord et z l'altitude loale). Dans e repère tangent, le �uide est soumisà une rotation loale qui est issue de la projetion du veteur rotation de la planète (Ω)suivant la vertiale loale et qui vaut en oordonnées sphériques : Ωlocal = Ω sinφ. Etantdonné que la latitude n'intervient plus que dans la fore de Coriolis, nous introduisons leparamètre de Coriolis, qui n'est autre que la fore de Coriolis exprimée dans un repère plantangent :
f = 2Ωlocal = 2Ω sinφ (1.21)On a alors deux formes simpli�ées possibles. On va e�etuer un développement limitéau voisinage d'une latitude φo, qui orrespond à l'endroit où le plan est tangent (à l'ordre1) et on peut alors exprimer la fore de Coriolis sur e plan tangent qui dépend de lalatitude. On parle alors d'approximation du plan β et le paramètre de Coriolis s'érira :

f = fo + βy (1.22)ave fo = 2Ω sinφo (paramètre de Coriolis à une latitude φo) et β = ∂f
∂y

∣

∣

∣

φo

= 2Ω sinφo

a �1.A l'équateur, puisque φo = 0◦, alors fo = 0 et f = βy.Aux hautes latitudes, on peut négliger toutes variations du paramètre de Coriolis avela latitude. C'est l'approximation du plan f : f = Cte = fo = 2Ω sinφo, où φo est la latitude17



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères�xée. Aux p�les, puisque φo = 90◦, alors f = 2Ω. L'e�et β, qui traduit l'e�et de la rotationloalement sur un plan est don plus fort aux p�les.Les équations qui gouvernent l'atmosphère dans une approximation plan tangent enrepère tournant s'érivent :


























∂u
∂x + ∂v

∂y + ∂ω
∂z = 0

Du
Dt = − 1

ρr

∂P
∂x + fv + Fvisq,u + Fext,u

Dv
Dt = − 1

ρr

∂P
∂y − fu+ Fvisq,v + Fext,v

Dw
Dt = − 1

ρr

∂P
∂z + γ(s− sr) + Fvisq,w + Fext,w

Ds
Dt = Fdia

T

(1.23)Le veteur vitesse relatif a pour oordonnées : u vitesse zonale, v vitesse méridienne et
w vitesse vertiale. Fvisq,u, Fvisq,v et Fvisq,w sont les omposantes de la fore de visosité,et de même pour la fore extérieure.1.2.5 VortiitéI) Notion de vortiitéLa vortiité o�re une représentation alternative du mouvement qui a un grand intérêten dynamique des atmosphères. Par dé�nition, la vortiité d'un �uide est le rotationnel desa vitesse (~ω = ~∇∧ ~U). Dans un repère tournant, la vortiité absolue s'érit :

~ωa = ~∇∧ ~U + f~k (1.24)où ~ω = ~∇∧ ~U est la vortiité relative du �uide, ~k est la vertiale loale selon l'axe desp�les et le paramètre de Coriolis f = 2Ωlocal est la vortiité d'entrainement du �uide, quidépend de la latitude.Théorème de Kelvin. Le théorème de Kelvin assure la onservation de la irulation Γde la vitesse sur un ontour fermé qui se déplae ave le �uide (formule de Stokes) :
Γ =

∫

C

~U.~dl =

∫ ∫

~∇∧ ~U. ~dS (1.25)Pour un �uide inompressible, le volume dV est onservé et δΓ = ω dVh , où h est lahauteur de la ouhe de �uide onsidéré. On parle alors de olonnes de Taylor, ylindresde hauteur h (entre deux isentropes par exemple), qui représentent des tubes vertiaux devortiité, de surfae dS. Si la ouhe de �uide a une hauteur plus grande, dS diminue et lavortiité relative du �uide ω augmente. C'est e qui se passe dans les siphons ou dans lestornades, où lors de l'aspiration vers le haut (ou vers le bas pour les siphons), la setiondiminue et la vortiité vertiale augmente. Ave e raisonnement, on trouve généralementune dépression au-dessus d'un relief et des antiylones aux bords du relief (f. Shéma 1.3).Équation d'évolution de la vortiité absolue. L'équation d'évolution de la vortiité ab-solue s'obtient en prenant le rotationnel de l'équation de la quantité de mouvement (f.équation 1.17) dans l'approximation de Boussinesq, e qui fait bien sûr disparaître le termede pression (une pression exerée sur un objet ne fait jamais tourner et objet) :18



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères

Figure 1.3 � Illustration du théorème de Kelvin. Lors du passage au-dessus d'un obstale,le �uide doit augmenter sa vortiité absolue wa (et don relative w ar f onstant) avantet après l'obstale et diminuer sa vortiité relative au-dessus de l'obstale, en réant ainsiun système dépressionnaire (Illustration inspirée du ours de Sadourny (2001)).
Dt(~∇∧ ~U + 2Ωlocal

~k)− ~∇~U.(~∇∧ ~U + 2Ωlocal
~k) = −γ~k ∧ ~∇s+ ~∇∧ ~Fvisq + ~∇∧ ~Fext (1.26)où Dt~ωa = Dt(~∇∧ ~U + 2Ωlocal

~k) représente la dérivée partiulaire de la vortiité abso-lue, −~∇~U.(~ωa) l'étirement ou la ontration des tubes de vortiité par la vitesse , −γ~k∧ ~∇sla prodution baroline de vortiité et ~∇∧ ~Fvisq + ~∇∧ ~Fext la di�usion de vortiité par lesproessus visqueux ou par les fores extérieures.Notions de �uides barotrope et baroline. La prodution baroline de vortiité peuts'exprimer aussi omme − 1
ρ2r
~∇ρr ∧ ~∇P , où ρr est une densité de référene. Selon l'aligne-ment respetif des lignes d'isopression et des lignes d'isopyne (lignes de même densité), ona un �uide dit barotrope (alignement, Pr = f(ρr)) ou baroline (réation de tourbillons,les gradients de pression et de densité ne sont pas alignés)(f. Shéma 1.4). Sur Terre,l'atmosphère est globalement barotrope dans la ouhe limite (∼1 km). Une on�gurationbaroline se produit, lors d'un hangement brusque de température, omme à l'arrivée d'unorage ave un front froid.II) Eoulement barotrope et transport de la vortiité absolueL'éoulement est barotrope si on onsidère un �uide onstitué de ouhes vertialesd'entropie s uniforme (alignement des gradients de pression et de densité (f. Fig. 1.4), leterme de prodution baroline disparaît don. On n'a don pas de mouvements vertiauxliés à la pression et à la gravité. Dans e as, et pour un �uide parfait (sans visosité), ona : 19



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères

Figure 1.4 � Illustration d'un �uide baroline, aratérisé par des gradients de pressionet de densité (ou de température) qui ne sont pas alignés (par opposition au �uide baro-trope)(Illustration tirée du site de Wikipedia).
Dt(~∇∧ ~U + 2Ωlocal

~k) − ~∇~U.(~∇∧ ~U + 2Ωlocal
~k) = 0 (1.27)La vortiité absolue est transportée dans son mouvement dans le �uide omme unveteur matériel, pour lequel : DtdM = ~∇U. ~dM . Lorque le hamp de vitesse présenteune onvergene au niveau de la surfae (dépression), ompensée par l'équation de onti-nuité par une asendane et une divergene en altitude, les tubes de tourbillons vertiauxs'étirent et la vortiité relative du �uide augmente. Les mouvements vertiaux liés à etourbillon sont don aélérés. Inversement, dans le as d'une haute pression près de lasurfae, les tubes de tourbillons sont omprimés et le mouvement vertial ralenti. Si onfait le rapprohement ave le hapitre 1.4.1.I.B sur la réponse de l'atmosphère à un forçageénergétique, on voit bien que les zones de forçage seront des zones de forte vortiité, enraison du mouvement vertial induit (zones de tempêtes ou même ylones).Mouvement bidimensionnel. Pour un mouvement bidimensionnel omme on peut sou-vent en renontrer (il n'y a plus d'étirement ou ompression selon la vertiale, le deuxièmeterme de l'équation 1.27 disparaît), on a la onservation de la vortiité absolue (Dtωa = 0).On peut alors représenter loalement l'éoulement par une fontion de ourant ψ(x, y) ave

u = −∂yψ et v = +∂xψ, qui sont les omposantes de la vitesse relative du �uide. La vor-tiité relative du �uide s'exprime alors :
ω = ±△ψ (1.28)Deux signes sont possibles et déterminent le sens de rotation loale de la dépression (paronvention, on prend △ψ>0) et de l'antiylone (△ψ<0). Cette équation indique qu'on a20



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresune variation spatiale de la fontion de ourant due à de la vortiité loale.La onservation de la vortiité absolue peut être également réexprimée en terme defontion de ourant :
∂t△ψ + J(ψ,△ψ) + β∂xψ = 0ave J l'opérateur jaobien de hangement de référentiel (passage d'un système de oor-données (x,y) à (ψ,△ψ). Cela permet de montrer par exemple que les seuls endroits où onpuisse avoir des tourbillons axisymétriques stationnaires sont les p�les. Il se trouve aussiqu'aux p�les de haque atmosphère planétaire, es tourbillons sont des dépressions. SurVénus, les vortex polaires ont un r�le partiulièrement important dans la dynamique del'atmosphère.III) Eoulement baroline et notion de vortiité potentiellePour un �uide baroline sans visosité, le as est un peu plus général : il y a en plusréation baroline de tourbillons ar les gradients de densité et de pression ne sont plusalignés. On peut alors dé�nir une vortiité salaire, appelée vortiité potentielle, qui estla projetion de la vortiité absolue sur les gradients des isentropes (ou de températurepotentielle).Les surfaes isentropes sont souvent utilisées en physique des atmosphères ar ellesoînident à peu près bien ave des surfaes matérielles et le gradient de es surfaes estprohe de la vertiale loale (en situation de strati�ation stable). La vortiité potentielleest une grandeur générale très utilisée en physique des atmosphères. Elle s'exprime omme :
η = ~∇s.(~∇∧ ~U + 2Ωlocale

~k) (1.29)On peut montrer que ette vortiité potentielle est onservée dans l'éoulement, enl'absene de soures de haleur et de visosité (Dtη = 0). C'est alors e qu'on appelle untraeur de l'éoulement, au même titre que ertains onstituants passifs des atmosphères(f. setion préédente 1.2.1).Dans un modèle de Saint Venant (f. setion 1.2.3), modèle à une ouhe d'atmosphèremais qui peut se généraliser à n ouhes vertiales superposées, la vortiité potentielle seonserve également et s'érit :
η =

∇∧ U + f

h− hsurf
= (∇∧ U + f)

∂θ

∂P
(1.30)L'interprétation physique est plus direte et on voit ainsi que si l'épaisseur de la ouhed'atmosphère h − hsurf augmente, la vortiité absolue augmente également en raison del'étirement des tubes tourbillon. Si on se plae à une latitude donnée, le paramètre de Co-riolis est le même et une augmentation de la vortiité absolue se traduit alors diretementpar une augmentation de la vortiité relative (~∇ ∧ ~U>~0), e qui aratérise bien une dé-pression. Cette expression de la vortiité potentielle sera utilisée dans la suite, notammentlors de l'analyse des sorties du modèle Vénus (f. setion 5.6.4).21



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères1.3 Déomposition de l'éoulementDans les atmosphères, on onstate qu'il y a des tendanes moyennes (irulation de Had-ley sur Terre par exemple) et des perturbations qui s'y superposent (e�ets non-axisymétriques,non stationnaires, et.) et qui s'expriment généralement par l'apparition d'ondes de naturesdiverses. On peut don déomposer les hamps de vent, température, géopotentiel, et.,en une partie moyenne (zonale et ou temporelle), donnant les moyennes eulériennes et desperturbations (non-axisymétriques et ou non stationnaires).La moyenne temporelle s'érit :
[x](λ, φ, z) =

1

T

∫ T

0
x(λ, φ, z, t)dt (1.31)et la moyenne zonale :

x(λ, z, t) =
1

2π

∫ 2π

0
x(λ, φ, z, t)dλ (1.32)La partie non-axisymétrique s'érit : x∗ = x−x et la partie non stationnaire : x′ = x−[x](ou transitoire). Sur Terre, la moyenne zonale est généralement adaptée aux mouvementsde la stratosphère et la moyenne temporelle, au mouvements de la troposphère qui présenteune grande variabilité temporelle. La di�ulté sur Vénus est que les mouvements non sta-tionnaires ouvrent un large domaine temporel : les marées thermiques ont une période del'ordre de la journée vénusienne, soit une entaine de jours terrestres, alors que les ondesde hautes fréquenes sont de l'ordre de la journée terrestre.Contribution des perturbations dans les équations générales. On va réérire les équa-tions générales (dynamique sur l'horizontale, dynamique sur la vertiale ou équation hydro-statique, équation de ontinuité et équation de la haleur) qui gouvernent les atmosphèresen séparant les mouvements moyens des perturbations, et en moyennant en longitude. Lebut est d'étudier les di�érentes ontributions à l'éoulement global, à savoir l'éoulementmoyen (f. setion 1.4) et les ondes (f. setion 1.5), puis d'évaluer les interations et l'in-�uene réiproque entre l'éoulement moyen et les perturbations qui se superposent (f.setion 1.6).Les équations en sphérique (dans le as général non stationnaire) s'érivent alors :
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Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères(advetion par les perturbations appelées terme de Reynolds, qui orrespond à un transportnon linéaire du deuxième ordre) au même titre que les proessus de dissipation (X , Y , Q).Les perturbations. Les �utuations représentent tous les éarts à la moyenne zonale,'est à dire tous les e�ets non-axisymétriques et ontiennent don à la fois les éartssemi-permanents, tels que les ondes stationnaires, et les transitoires, qui �utuent dansle temps. Ces derniers sont lairement visibles sur Terre par les systèmes dépressionairesdes moyennes latitudes.Le système d'équations 1.33 est très important ar il fait apparaître les dérivées spatialesdes �ux perturbés de quantité de mouvement et de haleur.� Le forçage sur le vent zonal s'exprime en �ux zonaux de quantité de mouvement :
u′v′ cosφ est le �ux zonal de quantité de mouvement méridien et ρrw′u′ est le �uxzonal de quantité de mouvement vertiale.� Le forçage méridien s'exprime en �ux méridiens de quantité de mouvement : v′2 cosφest le �ux méridien de quantité de mouvement méridien et ρrw′v′ est le �ux méridiende quantité de mouvement vertiale.� Le forçage résultant de l'équation de la haleur fait intervenir le �ux méridien dehaleur θ′v′ cosφ et le �ux vertial de haleur ρrw′θ′.Ce sont don les �ux variables spatialement qui forent l'éoulement moyen.Les proessus de frition et forçages externes. Les termes X, Y et Q regroupenttrès largement les forçages extérnes et les proessus de frition : dissipation de la quantité dehaleur par des phénomènes diabatiques (Fdia, f. équation 1.10) et di�usion de la quantitéde mouvement par visosité (Fvisq , f. équation 1.1), qui sont paramétrés dans les modèlesnumériques.La di�ulté réside dans la modélisation orrete de es deux types de forçages, quine sont pas toujours lairement distints, et qui pourtant sont de natures très di�érentes,puisque l'un onerne l'ation des ondes et l'autre les méanismes de frition ou l'impatde fores extérieures.La stabilité statique de l'atmosphère augmente si il y a peu d'éhanges turbulents ver-tiaux don par exemple si le temps de di�usion visqueux est faible. En e�et, la fritiona tendane à mettre l'atmosphère en orration. Par frition, on entend la visosité mo-léulaire et la dissipation turbulente (de petite éhelle) qui se traduit par une visositéanisotrope (visosité anisotrope ausée par la strati�ation et les isaillements de vents).Sur Vénus, les e�ets de la visosité sont très faibles au-dessus des nuages ar le tempsaratéristique de di�usion visqueux τvisq = H2

ν ∼ 4.104s (H ∼ 2km et ν ∼ 102 m2s−1) est très grand devant le temps aratéristique des mouvements dynamiques vertiaux
τdyn = H

w ∼ 2000s (w de quelques mètres par seonde). Par ontre, sous les nuages, ladensité de l'atmosphère est multipliée par 100 environ et le temps de di�usion visqueuxdivisé de la même quantité.La visosité turbulente anisotrope est, quand à elle, plus ompliquée à évaluer : elleorrespond à un méanisme physique enore assez mal onnu qui onsiste en une asadenon linéaire de l'énergie inétique des grandes éhelles vers les plus petites, appelé régime deKolmogorov. Il se pourrait que sur Vénus, ette visosité turbulente joue un r�le importantdans le transport de l'énergie. 23



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresPour résumer, plus on déouple vertialement l'atmosphère de la planète solide, pluson stabilise l'atmosphère et plus la superrotation peut être maintenue en altitude dansl'atmosphère. Dans la setion 5.2.3 (f. Fig. 5.5), nous disuterons les pro�ls vertiaux ty-piques de stabilité pour Vénus.1.4 Eoulements moyensIntrodutionSi on herhe l'état de base assoiée aux équations générales préédentes (ordre 0 de lathéorie des perturbations), on va obtenir les solutions stationnaires d'un éoulement pu-rement zonal, d'une irulation méridienne axisymétrique, sans termes de frition et sansforçage par les perturbations. C'est e qu'on appelera la irulation moyenne.Ces mouvements atmosphèriques moyens sont gouvernés par ertaines propriétés, quisont la strati�ation en densité de l'atmosphère qui aratérise sa stabilité vertiale et larotation de la planète solide. Ces deux aspets sont à l'origine des prinipaux équilibres quirégissent la irulation moyenne de l'atmosphère. Le forçage thermique exeré par le soleilintervient dans la struture thermique et don dans la stabilité de l'atmosphère, aussi bienvertialement qu'à l'éhelle globale.1.4.1 Grands équilibres et forçagesI) Lois pour des �uides au reposA) Equilibre hydrostatiqueUne partiule �uide au repos est soumise à la fore de gravité et aux fores surfaiquesde pression. A l'équilibre, es deux fores se ompensent. La fore de gravité intervenantuniquement selon la vertiale, les fores de pression qui interviennent sur l'horizontales'annulent et il ne reste plus que l'équilibre hydrostatique selon la vertiale :
∂zPr = −ρrg (1.34)Les �utuations de pression, qui orrespondent à un petit éart par rapport à unepression de référene, satisfont aussi à l'équilibre hydrostatique (dans le adre de l'approxi-mation de Boussinesq, f. setion 1.2.2) :

∂zP̃ = ρrγ(s− sr) (1.35)Pour un gaz parfait, on obtient diretement l'expression de la pression :
Pr = Po exp(−

∫ +∞

0

g

RaT (z)
dz) (1.36)ave Po=Ps=P(z=0), la pression de surfae (f. tableau 1.1).Cet équilibre est don déterminé par la onnaissane du pro�l vertial de températureT(z) et d'une ondition limite P(z=0). Dans les modèles numériques, on rentre initialementun pro�l de température T(z) et une valeur de la pression de surfae.24



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresOn onsidère généralement que et équilibre reste bien véri�é dans les �uides en mou-vement, ar les vitesses vertiales sont généralement faibles par rapport aux vitesses ho-rizontales pour des mouvements de grande éhelle en moyenne spatiale. Cela exlut lesphénomènes de onvetion dans les nuages par exemple. Dans les modèles numériques ditsméso-éhelles, où on peut étudier des proessus s'e�etuant sur des éhelles horizontalesplus petites que la résolution horizontale du modèle, les e�ets non-hydrostatiques sont alorsà prendre en ompte.

Figure 1.5 � Hauteurs d'éhelle sur Vénus et la Terre. H pour Vénus est basée sur lesmesures des sondes Pioneer Venus (Sei� et al., 1980). H pour la Terre est basée sur la�U.S. Standard Atmosphere� (1976).On a don une équivalene direte entre la pression et la température à une altitudedonnée. On introduit généralement l'éhelle de hauteur (en m) :
H(z) =

Ra(z)T (z)

g
=

RT (z)

Ma(z)g
(1.37)Sur la Terre, pour une température moyenne de 250 K et une masse molaire moyennede 29 gmol−1 (air se ave essentiellement du diazote), l'éhelle de hauteur vaut 8 km.Sur Vénus, l'éhelle de hauteur varie de 15 km près du sol à 2 km vers 70 km, pour unemasse molaire de 43.4 gmol−1 (air se ave essentiellement du dioxyde de arbone ommesur Mars) (f. Fig. 1.5).Sur Titan, l'éhelle de hauteur est d'une vingtaine de kilomètres et sur Mars, d'unedizaine de kilomètres (f. Table 1.2).Notion de strati�ation. On appelle �uide strati�é, un �uide pour lequel la densitédéroît exponentiellement ave l'altitude selon la loi de l'hydrostatique (par opposition à un25



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères�uide uniforme de densité onstante). L'atmosphère peut-être onsidérée omme un �uidestrati�é dans la mesure où des ouhes de densité di�érentes se superposent vertialement.Notion de stabilité. Expérimentalement, on peut obtenir un �uide strati�é dans uneuve dans laquelle on injete ontinuement un �uide de densité déroissante. On peut alorsobserver l'osillation d'un élément d'une ertaine densité plaé en suspension dans le �uide�entre deux eaux� qu'on a perturbé de sa position initiale La fore de rappel, pour et élé-ment de �uide, est la poussée d'Arhimède et la stabilité de l'équilibre hydrostatique seradéterminée par le gradient vertial d'entropie (ou de température potentielle) dans la uve.La notion de stabilité signi�e résistane au mouvement vertial d'une partiule déplaée desa position d'équilibre et plaée dans un environnement déterminé par un gradient vertiald'entropie (ou de température potentielle).Les ondes de gravité. Tout éart à l'équilibre hydrostatique peut générer une onde.Pour une partiule qui est déplaée de sa position d'équilibre, et pour laquelle la forede rappel est la poussée d'Arhimède, alors si on néglige les �utuations de pression, lesfrottements dans l'équation 1.17 et les phénomènes diabatiques de l'équation 1.10, onobtient l'équation de propagation d'une onde (P est la pression, γ est dé�ni dans la setion1.2.2, w est la vitesse vertiale) :
∂2P

∂t2
+ wγ

∂s

∂z
= 0 (1.38)ave une fréquene d'osillations vertiales aratéristique donnée par : N2 = γ ∂s∂z ≃

− g
ρr

∂ρ
∂z , qui est appelée �fréquene de Brunt-Vaïsala�. C'est l'osillation d'une partiule�uide soumise à la poussée d'Arhimède exerée par les partiules voisines, après unepetite perturbation vertiale de l'équilibre hydrostatique. Ces ondes, appelées ondes degravité, peuvent se propager dans les atmosphères strati�ées stables si l'éoulement estperturbé à basse fréquene par exemple au-dessus d'un relief (ondes orographiques). Detelles ondes peuvent jouer un r�le non négligeable dans les atmosphères de Vénus et Titan(f. setion 5.2.6).B) Réponse à un apport d'énergie et irulation méridienne engendréeUn des forçages externes importants pour les �uides au repos est exeré par le soleil.Le hau�age solaire va diretement provoquer une réponse de l'atmosphère. Les di�érenesde hau�age solaire vont ainsi générer des irulations, que e soit au niveau du globe ouloalement (frontières entre ontinents et oéans). Le hau�age de l'atmosphère dépend dela quantité d'énergie solaire reçue et de la manière ave laquelle ette énergie est traitée :elle-i peut-être absorbée ou di�usée par le gaz. Cela dépend des propriétés intrinsèquesdu gaz (nature moléulaire du gaz, propriétés optiques, et.) et fait intervenir la physiquede l'interation entre le rayonnement et la matière.Un hau�age va se traduire par une augmentation d'entropie et l'équation de onser-vation de l'entropie (f. équation 1.10) donne la réponse d'un �uide strati�é à un apportd'énergie Fdia. On herhe à étudier la mise en irulation et l'éoulement stationnaire qui26



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères
Figure 1.6 � Cirulation engendrée par un hau�age.résulte de e forçage pour un �uide à l'équilibre hydrostatique, et aratérisé par un pro�ld'entropie s(z) (ou de température potentielle). On peut onsidérer que e �uide est per-turbé par un hau�age sur une zone horizontale �nie, et qui respete la stabilité vertialedu �uide (∂zs>0).Sur Terre, un hau�age fort se produit au sommet de la stratosphère en raison de l'ab-sorption forte de l'UV par l'ozone, e qui dé�nit d'ailleurs l'altitude de la stratopause (vers50 km). Cette augmentation loale d'entropie entraine, via l'équation hydrostatique, la for-mation d'une anomalie de pression positive en altitude (f. équation 1.36). Cette anomaliede pression va engendrer une irulation horizontale (en latitude) divergente, qui va êtreompensée par une vitesse vertiale asendante sur toute la olonne d'atmosphère, selonl'équation de ontinuité (f. équation 1.6). Il y aura don un appel d'air vers le haut dans lesrégions équatoriales, où le hau�age net est plus fort qu'aux hautes latitudes à une altitudedonnée. Cette di�érene de hau�age en latitude est due au fait que l'atmosphère absorbeplus d'énergie solaire qu'elle n'en réemet dans l'infrarouge dans les régions tropiales alorsqu'aux hautes latitudes, l'atmosphère émet plus dans l'infrarouge qu'elle n'absorbe (f.Fig. 1.6). Cei est dû pour beauoup au fait que la Terre est ronde et que globalement,la quantité d'énergie solaire reçue à un instant donné est plus grande à l'équateur. Il fautnoter ependant qu'en moyenne sur la journée, les p�les reçoivent plus d'énergie solairequ'à l'équateur, e qui explique que la tropopause est plus élevée aux p�les. A une altitudedonnée, l'anomalie de pression est don plus faible aux hautes latitudes.Il résulte de et appel d'air vers le haut, un refroidissement des basses ouhes. Celaentraine don également la formation d'une anomalie de pression négative à la base, selonla relation de l'hydrostatique, qui engendre une irulation horizontale onvergente prèsde la surfae. A partir d'un ertain moment, ela se stabilise et le refroidissement induitpar la vitesse vertiale dans les basses ouhes ompense globalement le hau�age lié auforçage à plus hautes altitudes. L'atmosphère a don répondu à e forçage en réant uneirulation de grande éhelle onvergente près de la surfae vers la zone de forçage et di-vergente près du forçage dans les ouhes supérieures. Cette irulation de grande éhelles'appelle irulation de Hadley-Walker et se produit dans la stratosphère terrestre. Elle aété dérite de la sorte pour la première fois par Hadley en 1686.Cette desription très générale s'applique également pour les atmosphères de Vénuset Titan, dans le sens où des di�érenes de hau�age en latitude génèrent une irulationméridienne moyenne de grande éhelle. Sur la Figure 1.7 sont représentés, a titre d'exemple,les �ux solaire et infrarouge de l'atmosphère vénusienne.Comme nous allons le voir dans le hapitre qui suit, seule la rotation solide va modi�erl'extension en latitude de ette ellule. 27



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères

Figure 1.7 � Variations latitudinales du �ux solaire absorbé (ligne disontinue) et du �uxinfrarouge émis sur Vénus (ligne ontinue)(W m−2) (Tomasko et al., 1980b).Ce type de irulation se renontre également dans de nombreuses situations à deséhelles plus petites, omme le phénomène de brise �tière, lié à la di�érene d'inertiethermique entre l'oéan et le ontinent, la mousson indienne. Cette desription n'est pasmodi�ée par la présene de nuages onvetifs.II) Lois pour les �uides en rotationNous avons jusque là onsidéré le �uide au repos, assoié à une planète �xe, et soumis àl'équilibre hydrostatique. Ce �uide pouvait être mis en mouvement par un hau�age solairedi�érentiel. Nous allons voir maintenant les grands équilibres qui déoulent de l'in�uenede la rotation.A) Modèle de Hadley : in�uene de la rotation et onservation du moment inétiqueLa irulation méridienne (qui s'e�etue dans un plan altitude-latitude), va être sensibleà la rotation de la planète. La fore de Coriolis va modi�er ette irulation de Hadley etexpliquer par exemple l'origine des alizés.Cela peut se voir aussi ave la onservation du moment inétique : une partiule �uidequi se dirige vers les p�les et se rapprohe don de l'axe de rotation, va tourner plus viteautour de l'axe des p�les. On donne souvent l'illustration d'une patineuse qui rapproheses bras près du orps et qui tourne don plus vite sur elle-même, par onservation dumoment inétique.Le moment inétique spéi�que absolu ~ma d'une partiule qui tourne autour de l'axedes p�les s'érit :
~ma = ~k.(~s ∧ ~Ua) (1.39)où ~Ua est la vitesse zonale absolue, ~s la distane à l'axe (s = a cosφ) et ~k est la vertialeloale indiquant l'axe des p�les. Si on déompose la vitesse absolue (Ua = u + Ωa cosφ),on obtient : 28



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères
ma = a cosφ(u+ Ωa cosφ) (1.40)où u est la vitesse zonale relative de la partiule �uide et a, le rayon de la planète. Lemoment inétique spéi�que d'entrainement est s2Ω, ave s = a cosφ.

Figure 1.8 � Cirulation de grande éhelle sur Terre, ave la présene desalizés (vents d'est) dans les régions équatoriales liés à la branhe retour dela ellule de Hadley, et des vents d'ouest aux moyennes latitudes (Site web :http ://la.limatologie.free.fr/troposphere/troposphere1.htm).Dans le modèle de Hadley, l'éoulement onserve une symétrie de révolution autour del'axe des p�les. Les gradients zonaux de pression sont don nuls et en l'absene de visosité,le moment inétique absolu d'une partiule est onservé.En utilisant la onservation du moment inétique d'une partiule qui se déplae d'unelatitude φo ave une vitesse zonale relative uo vers une latitude φ1 ave une vitesse zonalerelative u1 (f. équation 1.40), on a don :
u1 = uo

cosφo
cosφ1

+ Ωa(
cos2 φo
cosφ1

− cosφ1)Une partiule qui quitte l'équateur ave une vitesse zonale nulle, atteindra la latitude30◦ ave une vitesse de ∼120 m s−1, e qui fait penser au jet subtropial (vents d'ouest)qui existe sur Terre vers 30◦. Cependant, ave e modèle, on onstate qu'une partiuleissue de l'équateur atteint les p�les ave une vitesse in�nie et une partiule issue des p�lesatteint l'équateur ave une vitesse de 430 m s−1, e qui n'est pas très réaliste. Le modèle deHadley s'applique don surtout dans les régions équatoriales où l'in�uene de la rotationplanétaire n'est pas trop grande (paramètre de Coriolis nul à l'équateur, f. équation 1.21).Sur Vénus, où la vitesse de rotation solide est plus faible, le modèle de Hadley devraitmieux fontionner.La branhe retour de la ellule de Hadley dans les basses ouhes de l'atmosphère vaêtre sensible aux e�ets de la rotation via la fore de Coriolis et expliquer sur Terre laprésene des alizés, es vents d'est présents dans les régions équatoriales. Une illustrationde la irulation terrestre est donnée sur la Figure 1.8.Sur Terre, il faut don trouver un méanisme apable de redistribuer l'énergie et lemoment inétique au-delà de la zone équatoriale (au-delà de 30◦), malgré la forte rotation29



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresd'entrainement de l'atmosphère aux hautes latitudes. La irulation méridienne rée unjet subtropial vers 30◦ et don génère une zone baroline, dans le sens où il y a un fortisaillement vertial de la vitesse. Dans ette zone, se développent des tourbillons hori-zontaux (dans le plan latitude-longitude), alternane d'antiylones et de dépressions, quitraduisent l'importane d'e�ets non-axisymétriques à es latitudes moyennes (entre 30◦ et60◦). Les ondes planétaires de grande éhelle qui se développent aux moyennes latitudes(perturbations par rapport à la moyenne zonale) prennent alors le relais et transportentvers les p�les l'énergie et le moment inétique.Le jet subtropial qui apparait sur Terre aux moyennes latitudes (vers 30◦) est observésur Titan à plus hautes latitudes (vers 60◦), en raison de la faible rotation solide, et la zonebaroline n'est plus lairement visible. On aurait plut�t une zone barotrope, dans le sens oùil y a un fort isaillement latitudinal de vitesse et les p�les joueraient un r�le plus important.B) Nombres aratéristiques et notion d'éoulement dominé par la rotationPour évaluer les e�ets de la rotation, nous allons introduire des variables sans dimen-sions : U vitesse aratéristique, L longueur aratéristique, W=2Ω fréquene aratéris-tique et Ω rotation solide du orps solide. On adimensionne l'équation de onservation dela quantité de mouvement en repère tournant :
∂tŨ +Ro(Ũ .∇)Ũ + k ∧ Ũ = −∇Π̃ + E△Ũoù on a introduit le nombre de Rossby qui ompare l'advetion à la fore de Coriolis :

Ro =
U

2ΩL
(1.41)ainsi que le nombre d'Ekman :

E =
ν

2ΩL2
(1.42)qui ompare la fore de visosité et la fore de Coriolis.Les grandeurs tildées sont des grandeurs adimensionnées et Π̃ représente la grandeuradimensionnée orrespondant à un potentiel dans lequel on a regroupé le géopotentiel etles fores de pression.Un éoulement sera "dominé par les e�ets de la rotation" si es deux nombres sontpetits devant 1. Les e�ets de la rotation se font sur des mouvements de grande éhelle etontrairement à e qu'on peut lire parfois, la fore de Coriolis terrestre par exemple ne sefait pas sentir dans un siphon de lavabo.Pour des mouvements atmosphériques de grande éhelle sur Terre (U ∼ 10ms−1, L ∼

106 m et f ∼ 10−4s−1 global), Ro ∼ 0.1. Sur Vénus, U ∼ 100ms−1, L ∼ 106 m et
f ∼ 6.10−7s−1 global, Ro ∼160 et sur Titan, U ∼ 100ms−1, L ∼ 106 m et f ∼ 9.10−6s−1global, Ro ∼10. La dynamique de es deux atmosphères ne sera pas dominée par la rotation,ontrairement à la Terre.Ces nombres aratéristiques vont nous permettre de faire des simpli�ations dansl'équation de onservation de la quantité de mouvement et don d'introduire les di�érentséquilibres utiles à l'étude des atmosphères planétaires.30



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresC) Equilibres ylostrophique et géostrophiqueDans l'équation de la quantité de mouvement en repère tournant, on onstate que lestermes dominants sont les fores liées à la rotation (fores entrifuge et de Coriolis) et lesgradients de pressions (Ro�1, E�1). On obtient alors un équilibre très général qui prenden ompte les équilibres ylostrophique et géostrophique :
2~Ω ∧ ~U + ~Ω ∧ ~Ω ∧ ~OM = − 1

ρr
~∇P (1.43)Dans une atmosphère strati�ée stable (e qui est globalement le as à grande éhelle),la vitesse dominante est la vitesse horizontale (zonale) et l'équilibre se fait don surtoutdans un plan horizontal (latitude-longitude).Si on projette selon la latitude , la fore de rotation loale s'érit : Frotation = 2Ωu sinφ+

u2 tan φ
a , où a est le rayon de la planète, u la vitesse zonale relative et Ω la vitesse angulairede rotation solide. Le premier terme est la projetion sur l'horizontale de la fore de Corioliset le deuxième la projetion de la fore entrifuge. L'équilibre horizontal s'érit alors :

2Ωu sin φ+
u2 tan φ

a
= − 1

ρr
∇yP (1.44)où u = aΩlocale cosφ est la vitesse relative zonale.Deux as se présentent don selon les intensités relatives des deux fores de rotationqui interviennent dans et équilibre.a) Équilibre géostrophique. Dans le as où la fore de Coriolis est grande devant leterme entrifuge, on obtient alors l'équilibre géostrophique :

2Ωu sinφ = − 1

ρr
∇yPCet équilibre est globalement observé sur Terre et la vitesse géostrophique est unebonne approximation de la vitesse réelle observée (en moyennant un peu dans le tempspour retirer les mouvements rapides). A l'équilibre géostrophique, les partiules se dé-plaent horizontalement des hautes pressions vers les basses pressions à une altitude donnéeet tournent autour des minima de pressions dans le sens de rotation ylonique (dans lesens trigo) et autour des maxima de pressions dans le sens de rotation antiylonique (dansle sens des aiguilles d'une montre) dans l'hémisphère nord (et vis-versa dans l'hémisphèresud). En fait, on peut montrer, pour l'atmosphère terrestre, que l'équilibre géostrophiqueorrespond à un état asymptotique vers lequel tend le système quelques soient les pertur-bations autour de et état d'équilibre (proessus d'ajustement de la vitesse vers la vitessegéostrophique).L'équilibre géostrophique n'explique pas omplètement les éoulements horizontaux ob-servés et on déompose généralement la vitesse horizontale en une vitesse géostrophiquedominante, plus un éart à ette vitesse moyenne appelée vitesse agéostrophique qui est bienplus petite. On parle alors d'éoulements quasi-géostrophiques, qui prennent en ompte la31



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresfaible non-stationnarité des équilibres géostrophiques. Cette non-stationnarité est due sur-tout à la variation du paramètre de Coriolis ave la latitude et aux variations du forçagesolaire. La vitesse agéostrophique permet par exemple d'expliquer sur Terre l'enroulementdes partiules autour des dépressions, les partiules �uides sont attirées vers les dépres-sions dans les basses ouhes de l'atmosphère puis entrainées vers le haut. Cette vitesseagéostrophique tient ompte, entre autres, des proessus de frottements.b) Équilibre ylostrophique. Dans le as où 'est le terme entrifuge qui domine surla fore de Coriolis, e qui sera le as pour les planètes en rotation très lente omme Vénusou Titan, on obtiendra alors l'équilibre dit ylostrophique où 'est la fore entrifuge quiéquilibre le gradient de pression (f. Fig. 1.9) Leovy (1973) :
u2 tan φ

a
= − 1

ρr
∇yP (1.45)

Figure 1.9 � Équilibre ylostrophique pour le as vénusien : le gradient horizontal de lapression est équilibré par la omposante latitudinale de la fore entrifuge (Shubert, 1983).Le shéma 1.9, tiré de Shubert (1983), représente bien l'équilibre horizontal ylostro-phique. Si on projette l'équation sur l'horizontale, la omposante latitudinale de la foreentrifuge a pour e�et de ramener les partiules vers l'équateur. En e�et, plus une partiules'éloigne de l'équateur, plus elle se met à tourner vite autour de l'axe des p�les et plus laomposante latitudinale de la fore entrifuge devient grande. Cette fore s'oppose donau gradient latitudinal de pression qui tend à enmener la partiule vers les p�les dans labranhe supérieure de la ellule de Hadley. Sur Terre, vers 30◦, la irulation de Hadleyprend �n ar les e�ets de la rotation terrestre deviennent trop fort. Pour une planète quitourne sur elle-même plus lentement omme Vénus, la irulation méridienne moyennes'étendra plus loin vers les p�les.D) Vent thermiqueLes équilibres ylostrophique et géostrophique établis dans la setion préédente (f.équation 1.43) peuvent être réexprimés en terme de température. Pour ela, on se plae32



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresdans une approximation de plan tangent (f. setion 1.2.4) où le gradient horizontal depression sera équilibré par la omposante horizontale de la fore de rotation, et où l'équi-libre hydrostatique sera véri�é sur la vertial.En utilisant le fait que Φ ≃ gz, on réexprime le terme de pression :
1

ρr

∂P

∂y

∣
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∣
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∂Φ
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∣

∣

∣

∣

P

=
1

a

∂Φ

∂φIl est ommun en physique des atmosphères d'utiliser la pression en oordonnée vertialear dans e as, on est sûr d'avoir un �uide inompressible (démonstration dans Sadourny,2001). En se souvenant de l'équilibre hydrostatique, on peut introduire la oordonnée sansdimension suivante, qui s'apparente au rapport de l'altitude sur l'éhelle de hauteur depression :
ζ = − ln(

P

Pr
) =

z − zr
H

(1.46)où on rappelle que l'éhelle de hauteur H = RaT
g , et zr est une altitude de référene.Ave es nouvelles oordonnées, l'équilibre hydrostatique s'érit : 1

g
∂P
∂z = −ρr = ∂P

∂Φ , eten utilisant la loi des gaz parfaits, P = ρrRaT et la dé�nition de ζ, on a : P ∂Φ
∂P = − P

ρr
=

−RaT = −∂Φ
∂ζ , d'où

∂Φ

∂ζ
= RaT (1.47)En di�érentiant l'équation 1.43 par rapport à ζ et en substituant dans l'équation 1.47,on obtient :

1

a

∂RaT

∂φ
=

∂

∂ζ
(2Ωu sin φ+ u2 tanφ

a
)En onsidérant que les vents à la surfae sont nuls, u∼0 (les vents sont généralementplus faibles à la surfae en raison des frottements ave le sol), on obtient l'équation du ventthermique générale :

∫

∂ζ

a

∂RaT

∂φ
= 2Ωu sinφ+ u2 tanφ

a
(1.48)Cette relation permet d'évaluer indiretement la struture des vents dans une atmo-sphère (u), à partir du hamp de température, la struture thermique d'une atmosphèreétant failement déterminée par inversion des mesures du rayonnement thermique infra-rouge émis par l'atmosphère. Cette équation présente deux solutions (dans le as limite où

aΩ�u), qui orrespondent à deux sens opposés du vent zonal : l'une dans le sens opposéà la rotation solide de la planète et l'autre dans le même sens (en raison de la raine). Siauune autre information n'est donnée sur les vents, il est alors di�ile de savoir le sensdu vent zonal. Une telle di�ulté s'est présentée pour Titan, pour laquelle on a pendantquelques années ignorée le signe du vent zonal, avant que la sonde Huygens ne permettede mesurer les vents par e�et Doppler ave l'orbiteur et la Terre.33



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresEn e�et, d'autres tehniques que le vent thermique permettent d'obtenir la struture duvent. En suivant le déplaement de ertaines strutures nuageuses, il est possible d'évaluerla vitesse du vent zonal (�loud traking�). Cette tehnique a été beauoup utilisée pourVénus, où des marques sombres se déplaent ave les nuages, mais pour d'autres planètesqui ne présentent pas su�samment de strutures, omme Titan, ette tehnique est dif-�ile à utiliser. Une méthode �able pour déterminer les vents onsiste à les mesurer pare�et Doppler. Cela peut se faire entre une sonde qui est larguée dans l'atmosphère et unorbiteur (ou la Terre), omme les mesures qui ont été faites par Huygens sur Titan.E) Approhe qualitative de la superrotation ave l'équation du vent thermiqueDans le as purement ylostrophique, l'équation du vent thermique s'érit :
2u
∂u

∂ζ
= − a

tanφ

∂T

∂φ
(1.49)Cette équation donne une première approhe qualitative du phénomène de superrota-tion :� Dans la troposphère (sur Vénus et Titan par exemple), la température à l'équateursera supérieure à la température au p�le. Nous aurons don ∂φT<0, d'où ∂ζu>0 etdon le vent zonal devra roître ave l'altitude. C'est préisément e qui est observé.� Dans la mésosphère sur Vénus et dans la stratosphère sur Titan, 'est l'inverse quiaura lieu : la température étant plus élevée au p�le qu'à l'équateur. Nous aurons don

∂φT>0, d'où ∂ζu<0 et don le vent zonal devra déroître dans ette région, e quiest également e qu'on observe et modélise ave la déroissane de la superrotationdans elle-i (f. setions 4.6.3 et 5.2.3).1.4.2 Approximation hydrostatiqueI) Lois d'éhelle et forçages (rotation, strati�ation)Comme préédemment (f. setion 1.4.1.II.B), où on avait introduit les nombres a-ratéristiques quanti�ant les e�ets de la rotation, nous allons faire une analyse d'éhellesur l'équation de l'entropie pour quanti�er ette fois les e�ets de la strati�ation et surl'équation du mouvement vertiale pour omparer les e�ets de la strati�ation et eux dela rotation. On rappelle que les grandeurs aratéristiques introduites sont : U vitesse a-ratéristique, H hauteur aratéristique, et W fréquene aratéristique.a) Importane de la strati�ation.En adimensionnant l'équation de l'entropie (f. équation 1.13 sans les termes diaba-tiques), on a sur la vertiale :
FrǫU∂ts̃+Wω̃∂z s̃ = 0où on introduit le nombre de Froude qui exprime l'importane des e�ets de la strati�-ation :
Fr =

U

NH
∼ U√

gH
(1.50)34



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresLa fréquene de Brunt-Vaïsala N remplae alors la fréquene de Coriolis qui apparais-sait dans le nombre de Rossby (f. équation 1.41). Pour des petits nombres de Froude,l'atmosphère est dominée par la strati�ation vertiale.Sur Terre, pour U ∼ 10ms−1, H ∼ 10km et N ∼ g
H ∼ 10−2s−1, on a Fr ∼ 0.1. SurVénus, au sommet des nuages, U ∼ 100ms−1, H ∼ 2km et N ∼ 4.10−3s−1, Fr ∼ 10 etprès du sol, U ∼ qqms−1, H ∼ 15km et N ∼ 6.10−4s−1, Fr ∼ 0.1. L'atmosphère surVénus semble don assez strati�ée dans la troposphère et un peu moins en altitude enraison de la forte superrotation zonale. Sur Titan, au niveau des jets, on a U ∼ 100ms−1,

H ∼ 20km et N ∼ 4.10−3s−1 (en moyenne), e qui donne un nombre de Froude Fr ∼ 0.8.L'atmosphère de Titan est également strati�ée.b) Comparaison entre les e�ets de la strati�ation et la rotation.On introduit également le rayon de déformation qui ompare les e�ets de la strati�ationet les e�ets de la rotation :
Rd =

NH

2Ω
∼

√
gH

2Ω
(1.51)Ce paramètre permet de lier les éhelles vertiale et horizontale par l'intermédiaire dela strati�ation et de la rotation.Un autre paramètre adimensionné est parfois introduit pour omparer les di�érentsrégimes d'énergie, appelé le paramètre de Burger : Bu = (Rd

L )2 = gH
f2L2 = Ec

Ep
(ave L, lon-gueur aratéristique, Ec énergie inétique et Ep énergie potentielle). Il donne le rapportentre l'éhelle du mouvement et elle donnée par le rayon de déformation. Si les mouve-ments ont une éhelle horizontale aratéristique plus petite que le rayon de déformation,l'éoulement sera dans un régime d'énergie potentielle Ep, 'est à dire qu'il présenteraun régime d'ondes de hautes fréquenes et la fore de Coriolis sera faible. Dans le asontraire, l'éoulement sera dans un régime d'énergie inétique K et l'éoulement s'organi-sera en grand tourbillons, et des ondes dues à la rotation pourront alors être visibles.� Une illustration peut être faite ave une goutte d'eau qu'on fait tomber dans une uved'eau en rotation. Près du lieu de la hute, il y a transfert de l'énergie potentiellequ'avait la goutte en énergie inétique et les e�ets de la rotation ne se font pasbeauoup sentir. On observe à et endroit les osillations de la surfae libre. Assezloin du point de hute, la rotation loale du �uide a augmenté et la fore de Coriolisdevient plus importante. Le �uide s'organise alors en un grand mouvement de rotationautour de l'axe de rotation de la uve.� Le lien peut être fait ave la rotation d'une atmosphère. En e�et, dans la uve enrotation sous l'e�et de la fore entrifuge, la surfae libre se stabilise sous formed'une parabole et la variation de l'épaisseur du �uide est alors reliée à la variationdu paramètre de oriolis : au entre de la uve en rotation, au minimum de la hau-teur du �uide, la fore de oriolis est nulle et peut représenter l'équateur alors quesur les bords de la uve, au maximum de hauteur de �uide, la fore de oriolis estmaximale et est assoiée au p�le (une uve en rotation ne représente qu'un hémi-sphère). L'analogie peut don être faite : aux p�les, la fore de Coriolis est la plusforte et l'éoulement s'organise sous forme d'un vortex polaire alors qu'aux moyenneslatitudes, on peut observer la présene d'ondes de Rossby par exemple, par l'alter-35



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresnane des hautes et basses pressions. Près de l'équateur, des ondes de plus hautesfréquenes seront observées (f. setion 1.5). Cette éhelle est don utile pour l'étudedes ondes de Rossby et 'est pourquoi elle est aussi appelée éhelle de déformationde Rossby.Sur Terre, N ∼ 10−2s−1, H ∼ 10km et f ∼ 10−4 global, e qui donne un rayon dedéformation Rd ∼ 106. L ∼ 1000km est environ 100 fois plus grand que H. Sur Vénus, ausommet des nuages, on a N ∼ 4.10−3s−1, H ∼ 2km et f ∼ 6.10−7 global, L ∼ 104kmet près du sol, on a N ∼ 6.10−4s−1, H ∼ 15km, même valeur. Le rayon de déformation(Rd ∼ 107) est don globalement 10 fois plus grand sur Vénus que sur la Terre, e quiest logique puisque les e�ets de rotation par rapport à la strati�ation sont moindres. SurTitan, on a en moyenne N ∼ 4.10−3s−1, H ∼ 20km et f ∼ 10−5, e qui donne un rayonde déformation Rd ∼ 8.106, prohe de elui de Vénus.II) Eoulement moyen de grande éhelleLes deux grands équilibres pour un éoulement moyen qui ressortent de es étudespour des atmosphères en rotation est l'équilibre �ylo-géostrophique� sur l'horizontal(f. équation 1.33) : [f + u tan φ
a ]u = 1

a∂φΦ et l'équilibre hydrostatique sur la vertiale :
∂φ
∂z − R

H θ̄ exp−Raz
H = 0. C'est e qu'on appelle l'approximation hydrostatique. Pour deséoulements dont l'éhelle horizontale est grande devant l'éhelle vertiale (approxima-tion ouhe mine) mais qui reste plus petite que le rayon terrestre, on pourra utiliserl'approximation hydrostatique (atmosphère dominée par la strati�ation vertiale), ainsique l'approximation plan β. Ces éoulements orrespondent à des mouvements de grandeéhelle, qui sont aratérisés par les deux équilibres rappelés i-dessus ainsi que par la pré-sene des ondes de moyennes latitudes, des marées et des ondes équatoriales. Nous avionsvu que es deux grands équilibres peuvent se ombiner pour donner e qu'on appelle l'équi-libre du vent thermique (f. setion 1.4.1.II.D), qui montrait qu'un éoulement purementzonal pouvait être obtenu par un gradient latitudinal de température.Pour des mouvements de petites éhelles, la vitesse vertiale peut être grande et l'ap-proximation hydrostatique n'est alors plus véri�ée. Cela onerne les mouvements turbu-lents de la troposphère que nous n'étudierons pas, ainsi que les ondes de gravité qui sontdes ondes se développant sur un maillage spatial assez �n.Globalement, les atmosphères des planètes en rotation lente omme Vénus et Titansuivent les mêmes lois que elles qui régissent l'atmosphère terrestre à ei près que lesfores de rotation n'ont pas la même intensité. Dans la deuxième partie de ette thèse,nous étudierons don les aratéristiques de es éoulements de grande éhelle sur Vénuset Titan, en gardant en tête e qui se passe sur Terre.
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Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères1.5 Grandes familles d'ondesIntrodutionDans la setion préédente, nous avons exposé les grands équilibres qui gouvernentl'éoulement moyen. Les perturbations par rapport à es grands équilibres génèrent desondes de nature di�érente qui sont ouplées à l'éoulement moyen. Dans ette setion, nousdonnerons les grandes familles d'ondes assoiées à es grands équilibres, et aratériséespar des fores de rappel propres. Nous négligerons ii les ondes dues à la ompressibilité dumilieu omme les ondes sonores qui ne seront pas présentes dans notre étude des milieuxdans l'approximation de Boussinesq et ne seront également pas présentes dans les modèlesnumériques.Un premier type d'ondes est dû à l'in�uene aussi bien gravitationnelle que thermiquedu soleil. Ces perturbations sont assoiées au phénomène de marées. Nous présenteronsdans la setion 1.5.1 les prinipales aratéristiques de es marées sans entrer profondémentdans la théorie.Dans une atmosphère au repos, nous aurons des ondes dûes à l'éventuelle strati�ationstable du milieu où la fore de rappel sera la poussée d'Arhimède (f. setion 1.4.1.A).Dans un repère tournant, il existe une autre atégorie d'ondes : les ondes dûes à larotation. Dans e as, la fore de rappel sera la fore de Coriolis. Nous aurons les ondesinertielles dans le as où le paramètre de Coriolis f est onstant et les ondes de Rossby dansle as où l'on prend en ompte la variation de f ave la latitude (f. approximation plan
β, setion 1.2.3). En�n, dans le as général, il existe des modes mixtes, tels que les ondesd'inertie-gravité ou les ondes mixtes Rossby-gravité, pour lequelles les fores de rappel sontsimultanément la poussée d'Arhimède et la fore de Coriolis. Ce sont es ondes dues à larotation que nous allons présenter puis étudier dans le as de Vénus (f. setion 5.7.1).Dans d'autres atmosphères planétaires, les propriétés générales des ondes que nous al-lons dérire ne seront pas fonièrement modi�ées mais seront valables dans des domainesplus ou moins larges et ave des intensités plus ou moins fortes, en raison surtout desdi�érenes de rotation solide. Le forçage radiatif in�ue indiretement sur les ondes par lairulation générale qu'il va engendrer et des modi�ations dans le transfert radiatif entredi�érentes atmosphères n'induiera don pas des modi�ations profondes dans la desrip-tion des ondes. Nous retrouverons don sur Vénus, le même type d'ondes mais ave desfréquenes un peu di�érentes que sur Terre.1.5.1 Les marées (thermiques et gravitationnelles)Les marées sont un ensemble de déformations dans les atmosphères, ausées par uneperturbation di�érentielle de haunes des ouhes de elle-i. Leurs e�ets se traduisentpar un éhange de moment inétique ave e orps perturbateur et il est don importantde les disuter dans le adre de e travail. Ces fores interviendront dans e que nous avonsappelé �fores extérieures�, ~Fext ( ~Fdia, f. setion 1.10 et ~Fvisq , f. setion 1.1). Elles ontdeux origines di�érentes :� Une origine gravitationnelle : la déformation est provoquée par une attration gravi-tationnelle di�érentielle sur haque ouhe, de la surfae au sommet de l'atmosphère.� Une origine thermique : la déformation est provoquée par le hau�age di�érentiel del'atmosphère par le soleil. 37



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresa) La marée gravitationnelle

Figure 1.10 � Couple de marées gravitationnelles pour un système au repos.Considérons d'abord le système au repos. On prend un orps C solide ou liquide deentre de gravité G, qui va être perturbé gravitationnellement par un orps m. Pour esystème à deux orps, il existe deux hamps de gravité importants :� ~G(G) : Le hamp de gravité appliqué par m au point G.� ~G(Mi) : Le hamp de gravité appliqué par m en un point Mi.On dé�nit alors l'aélération de marée par :
~γM = ~G(M) − ~G(G) (1.52)d'où la fore de marée assoiée au point Mi :

~FMi
= ρ( ~G(Mi) − ~G(G)) (1.53)La fore de marée est don une fore di�érentielle qui est dûe au aratère étendu duorps C étudié. Cette fore de marée gravitationnelle s'applique autant sur la planète solideque sur l'atmosphère.Dans le as d'une masse �uide seule et qui ne tourne pas, la loi de densité ne dépendraque de la oordonnée radiale r, la masse n'étant soumise qu'à sa seule gravité. Dans le asoù il y a un ompagnon (omme le Soleil par exemple pour Vénus, la lune pour la Terre etSaturne pour Titan), la densité dépendra simultanément des trois oordonnées r,φ,λ. Ona don :

~G(M) = ~Gcorps seul(r) + ~Gmaree(r, φ, λ)or, d'après le théorème de Gauss pour la gravitation :
~∇.( ~G(M)) = −4πGρ (1.54)d'où :

ρtotal(M) = ρcorps seul(r) + ρmaree(r, φ, λ) = f(r, φ, λ) (1.55)38



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresOn obtient don bien une loi de densité non radiale et l'apparition d'un �bulbe demarée�. Ce bulbe se aratérise par une assymétrie de la masse dirigée selon la ligne desentres, 'est à dire la ligne qui relie les entres de gravité du oprs perturbateur et duorps perturbé.Lorsque le système est en mouvement, divers proessus vont intervenir, omme lesméanismes de dissipation et de rotation, et modi�er ainsi le système jusqu'à l'obtentiond'une situation stable. Ces modi�ations se font sur des éhelles de temps astronomiques.A l'instant initial (formation du système solaire), était le haos et haque objet dusystème solaire avait des paramètres orbitaux obtenus de manière aléatoire : les objets ontdes orbites plut�t elliptiques, sont inlinés par rapport au plan de référene des orbites(obliquités non nulles) et n'ont auune raison d'être synhronisés entre eux (les périodesorbitales et de spins des objets ne sont pas identiques). Cet état est instable et n'est pasun état d'énergie minimale. Il devra tendre vers un état plus stable qui est le suivant :les orbites seront irulaires, les spins des di�érents orps seront parallèles au spin de l'or-bite et les mouvements propres des objets seront synhronisés ave le mouvement orbital(période orbitale de l'objet perturbé sera égale à la période de rotation propre de l'objetperturbateur et la période propre de rotation de l'objet perturbé sera également égale à lapériode orbitale de e même objet). Pour arriver à et état, il aura fallu dissiper le surplusd'énergie inétique. Il nous faudra don des phénomènes de dissipation. Dans le as d'un�uide, 'est la visosité qui jouera e r�le.Ce phénomène de dissipation va jouer un r�le très important dans le phénomène demarée. En e�et, s'il n'y a pas de frottements, le bulbe de marée serait toujours dirigé selonla ligne des entres et le ouple exeré sur e dernier par m (objet perturbateur) seraitde moyenne temporelle nulle sur une période de révolution orbitale. Dans le as réel, lefrottement induit un angle α entre la diretion du bulbe et la ligne des entres. Cet angleest paramétré en fontion des proessus dissipatifs et don prinipalement de la visositéde l'atmosphère. On appellera et angle, angle de marée. Un ouple s'exere alors de façonà faire tendre le système vers son état le plus stable.Cependant, pour avoir une ompréhension globale du phénomène de marée, il faut tenirompte d'un dernier fateur : la rotation du orps sur lui-même (Ω). Revenons au as d'unsystème à deux orps. Deux as se présentent, où ωorb représente la vitesse de rotationorbitale de l'objet perturbé (f. Shéma 1.10) :� ωorb>Ω. Pour synhroniser, on voudrait que la vitesse de rotation propre de la planète(Ω) soit égale à la vitesse orbitale (ωorb). Dans e as, le ouple de marée va dontendre à augmenter la vitesse de rotation propre de la planète.� ωorb<Ω. En utilisant le même raisonnement, le ouple de marée va don tendre àdiminuer la vitesse de rotation propre de la planète.Le as atuel de Vénus est partiulier puisqu'elle tourne plus lentement sur elle-mêmequ'elle ne tourne autour du soleil. Elle se situerait don a priori dans le premier as, et savitesse de rotation propre serait en train d'augmenter. Il est possible que les marées gravi-tationnelles aient joué un r�le pour l'obtention des paramètres orbitaux atuels de Vénus,ainsi que dans la rotation rétrograde. Jaques Laskar aurait alors le premier suggéré ler�le des marées gravitationnelles dans le phénomène de superrotation de l'atmosphère deVénus et l'importane de la rotation rétrograde dans les proessus de transport de moment39



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresinétique de la planète solide vers l'atmosphère de Vénus.b) la marée thermique

Figure 1.11 � En haut : prinipe de la marée thermique : le hau�age de l'atmosphèrediminue ave la distane au soleil Po e qui engendre des gradients de pression. La masseatmosphérique se redistribue alors pour équilibrer la pression loale. En bas : illustration desmouvements qui pourraient maintenir la superrotation sur Vénus : la marée thermique avela irulation subsolaire-antisolaire assoiée et la irulation méridienne moyenne (Huntenet al., 1983).L'atmosphère d'une planète va être soumise au hau�age du Soleil et d'autant plus fortque la planète est prohe du Soleil. Les variations loales de température qui en résultentengendrent alors des variations de pression selon la loi des gaz parfaits. Les gradients depression ainsi réés génèrent à leur tour en permanene une redistribution de masse at-mosphérique de façon à revenir à l'équilibre de pression, sous forme de bulbe de maréethermique. Plus préisément, la température et la pression étant élevées au point subso-laire (pour lequel le Soleil est au zénith), l'atmosphère a tendane à être repoussée horsde la région ensoleillée. Dans le as de Vénus, il en résulte une irulation mésosphériqueallant du point sub-solaire vers le point anti-solaire (f. Fig. 1.11). Sur Terre, on peut ob-server également des marées atmosphériques (signal diurne et semi-diurne dans les hampsde température et de pression).La marée thermique sera, de la même façon que la marée gravitationnelle, soumise àune dissipation par visosité d'où l'appliation d'un ouple de marée. Nous allons montrerqu'une redistribution de pression peut induire une redistribution de la masse atmosphé-rique. Pour ela, on reprend l'équation de Navier-Stokes, en se plaçant dans un régimequasi-hydrostatique ave ~Fext = ~∇UMT , où UMT est un potentiel de marée thermique, eten ne onsidérant ni les fores de rotation, ni la marée gravitationnelle. On a alors :40



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères
~∇P
ρr

= ~∇Φ + ~∇UMTComme g�UMT , le potentiel de marée thermique n'est qu'une perturbation d'ordre1 par rapport à l'équilibre hydrostatique sans marée thermique, on peut don linéariserl'équation préédente en posant :






P = Po + P1

ρ = ρo + ρ1

Φ = Φo + Φ1On obtient alors pour l'ordre 0 et pour l'ordre 1 :
{

~∇Po = ρo~∇Φo

~∇P1 = ρo~∇Φ1 + ρ1
~∇Φ0 + ρo~∇UMTOn a don �nalement la perturbation en densité à l'ordre 1 :

ρ1 =
1

‖~∇Φo‖2
(~∇P1 − ρo~∇Φ1 + ρo~∇UMT ).~∇ΦoCei explique de manière rudimentaire omment une variation de pression sous l'in-�uene d'un potentiel, dit de marée thermique, UMT , rée une redistribution de densité.Cette redistribution de densité va induire une irulation du point haud vers le pointfroid (subsolaire-antisolaire). Ce type de irulation est lairement observé sur Vénus quiest soumise à un hau�age di�érentiel fort. Cette irulation subsolaire-antisolaire forte-ment non-axisymétrique est observée dans la mésosphère vénusienne (au-delà de 80 kmenviron) (f. setion 5.2.6). Le maximum de vent zonal sur Vénus prend don plae dansune zone de transition entre un régime de irulation en moyenne axisymétrique jusqu'ausommet des nuages et un régime de irulation subsolaire-antisolaire non-axisymétrique(f. Shéma 1.11).1.5.2 Les ondes d'inertie-gravitéLes ondes d'inertie-gravité orrespondent à la deuxième grande lasse d'éoulementaprès l'éoulement moyen aratérisé par l'équilibre �ylo-géostrophique� et l'équilibrehydrostatique pour les �uides en rotation.On herhe à obtenir l'équation qui gouverne les osillations induites par une petiteperturbation d'un état de base, ainsi que la relation de dispersion aratéristique de etteperturbation. Cette relation de dispersion indique si la perturbation à un aratère ondu-latoire, 'est à dire que ette perturbation est entretenue (système ouvert), ou bien si elleest amortie (absorption par le milieu) ou ampli�ée (instabilités).On part d'un état de base aratérisé par son pro�l d'entropie s(z) (ou de tempéra-ture), qui véri�e l'équilibre hydrostatique (la pression de l'état de base orrespond à une�utuation de pression) : ∂P∂z = ρrγ(s− sr). Le paramètre de Coriolis est onstant et vaut

fo (on se plae assez loin de l'équateur) et N est la fréquene de Brunt-Vaïsala de l'étatde base. A partir de et état de base, on linéarise l'équation 1.17 en posant :41



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères






P = P + P̃
s = s+ s̃

U = U + Ũet on obtient (les termes d'advetion disparaissent dans la linéarisation, si on ne gardeque l'ordre 1) les équations du mouvements selon l'horizontal et la vertial :
{

∂Ũh

∂t + fok ∧ Ũh + 1
ρr
∇hP̃ = 0

∂w̃
∂t + 1

ρr

∂P̃
∂z − γs̃ = 0en introduisant la perturbation de la vortiité relative vertiale : ζ̃ = ∂xṽ − ∂yũ et laperturbation de la divergene horizontale : δ̃ = ∂xṽ + ∂yũ.On obtient le système d'équations linéarisées :



















∂tζ̃ + foδ̃ = 0

(∂tδ̃ − foζ̃) + 1
ρr
△h(P̃ )

δ̃ + ∂zw̃ = 0
∂ts̃+ w̃∂zs = 0Ces équations peuvent être reombinées pour s'exprimer en terme d'énergie totale desperturbations Ẽ : ∂Ẽ∂t

+ ~∇.(P̃ Ũ) = 0, ave Ẽ = 1
2ρr(U

2 + γ2

N̄2 s̃
2) (U, vent zonal), où on voitlairement apparaître les énergies potentielle (Ẽp = 1

2ρr
γ2

N̄2 s̃
2) et inétique (Ẽc = 1

2ρrU
2)des perturbations. Dans un mouvement ondulatoire, il y a éhange entre es deux formesd'énergie (Sadourny, 2001).En ombinant les équations i-dessus entre elles pour éliminer la pression et l'entropie,on obtient l'équation qui gouverne les osillations (w est la vitesse vertiale, fo, paramètrede Coriolis lié à la rotation et N, la fréquene de Brunt Vaïsala liée à la strati�ation) :

(
∂2

∂t2
+ f2

o )
∂2w̃

∂z2
+ (

∂2

∂t2
+N

2
)△hw̃ = 0 (1.56)Pour N = Cte = No, ette équation admet des ondes planes omme solution. Puisquela vitesse vertiale est nulle à le surfae (w=0 en z=0), on herhe des solutions sous laforme :

w(x, y, z, t) = ŵ sin(mz) exp i(kx+ ly − wt)ave m, nombre d'onde vertial, k, nombre d'onde zonal, l, nombre d'onde méridien et
ω, la fréquene absolue des ondes.L'équation de dispersion s'érit alors :

ω2 =
N2
o (k

2 + l2) + f2
om

2

k2 + l2 +m2
(1.57)ave fo < ω < N .La fréquene absolue de es ondes ω est don omprise entre la pulsation de Coriolis(fo = 2Ω) et la fréquene de Brunt-Vaïsala N, et orrespond don à des modes rapides.42



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresCes ondes sont très générales, au même titre que l'équilibre �ylo-géostrophique�. Ellessont aussi appelées ondes de Poinarré. Dans le as, où la fréquene absolue tend vers lapulsation de Coriolis, on aura des ondes inertielles et dans l'autre extrême, des ondes degravité.1.5.3 Ondes équatoriales (ondes de Kelvin et ondes mixtes Rossby-gravité)Pour dériver les ondes équatoriales, on se plae toujours dans le modèle de Saint Ve-nant. On est obligé ette fois de tenir ompte des variations du paramètre de Coriolis avela latitude et on prend un plan entré sur l'équateur (β plan équatorial : f = βy).Les équations linéarisées s'érivent (f. équations 1.20 et 1.19) :










∂ũ
∂t − βyṽ + g ∂h∂x = 0
∂ṽ
∂t + βyũ+ g ∂h∂y = 0
∂gh̃
∂t + c2(∂u∂x + ∂v

∂y ) = 0ave c =
√
ghr et ũ, ṽ, h̃, les perturbations de la vitesse zonale, méridienne et del'épaisseur de la ouhe. On herhe des solutions sous la forme (système d'équations auxdérivées partielles dont les oe�ients dépendent de y, la latitude) :

ũ = û(y) exp i(kx− wt), ṽ = v̂(y) exp i(kx− wt), h̃ = ĥ(y) exp i(kx− wt).et les amplitudes omplexes véri�ent :










û = iβyv̂+kgĥ
w

v̂(w2 − β2y2) = −iβykgĥ− igw ∂ĥ
∂y

gĥ(w2 − k2c2) = −ic2w ∂v̂
∂y + ic2kβyv̂

(1.58)I) Solutions généralesDe manière générale, l'ensemble des solutions est donnée par l'étude du signe de ω2 −
k2c2 dans l'équation 1.58. Un traitement des équations donne :

∂2v̂

∂y2
= v̂(k2 − ω2

c2
+
βk

ω
+
β2y2

c2
) (1.59)Cette équation 1.59 admet un grand nombre de solutions qui peuvent se mettre sousla forme : v̂ = Hν(y

√

β
c ) exp−βy2

2c , où Hν sont les polyn�mes d'Hermite dé�ni par unerelation de réurrene (H0(t) = 1, H1(t) = t, H2(t) = 4t2 − 2, et.) et ν est le nombrede noeuds pour la vitesse méridienne entre les p�les : ν=0, uniforme en latitude, ν=1 unnoeud, et.On obtient ainsi une relation de dispersion générale pour les ondes équatoriales :
w2

c2
− k2 − βk

ω
− (2ν + 1)β

c
= 043



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresLes solutions prinipales orrespondent à une solution uniforme en latitude (ν = 0).Dans e as, selon la valeur w2 − k2c2, on aura soit des ondes de Kelvin et soit des ondesmixtes Rossby-gravité (MRG) (f. setions 1.5.3 et 1.5.3).II) Ondes de KelvinOn trouve que seule une des solutions (w = −kc ou w = +kc) est possible dans le as oùon herhe à annuler w2 −k2c2. Le as w = −kc, qui orrespond à des ondes se propageantvers l'ouest ne donne pas de solution. Ce type d'ondes équatoriales se propagent don versl'est à la vitesse c =
√
ghr, mais dans e as on obtient ∂v̂

∂y = βy
c v̂ (f. équation 1.58), e quidonne une vitesse méridienne exponentielle à l'in�ni loin de l'équateur. Cela est inorretsauf si v̂ = 0, e qui donne alors : ∂ĥ∂y = −βy

c ĥ. Ave ette hypothèse, on a :
h̃ = ho exp−βy

2

2c2
exp i(kx−wt), ũ =

gh̃

c
, ṽ = 0 ! (1.60)Cette onde est appelée onde de Kelvin et se propage horizontalement vers l'est (dans lemême sens que la rotation de la planète solide) dans les régions équatoriales. Sur Vénus, ellese propagera horizontalement vers l'ouest. Elle est aratérisée par une vitesse méridienne nulleave une vitesse de phase identique aux ondes de gravité en l'absene de rotation. Elle estdon également non-dispersive : quelque soit le signal, il sera onservé lors de sa propa-gation. Dans un plan horizontal, elle est entrée autour de l'équateur (f. Fig. 1.12) etl'amplitude de l'onde déroît en latitude omme (( cβ )1/2, éhelle de Rossby équatoriale).

Figure 1.12 � Strutures horizontales des ondes de Kelvin (en haut) et ondes MRG (enbas)(Andrews et al., 1987).Relation de dispersion des ondes de Kelvin et paramètre de Lamb. La relation de dis-persion de ette onde est donnée par :
c =

√

ghr (1.61)où k est le nombre d'onde zonal. Celle-i peut être réexprimée sous la forme σ = a k√
γ ,où on a posé ω = 2Ωσ (paramètre adimensionné omparant la fréquene des ondes auparamètre de Coriolis) et γl, le paramètre de Lamb dé�ni par :44



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères
γl =

4Ω2a2

ghr
(1.62)Le paramètre de Lamb quanti�e le on�nement dans la bande équatorial. Plus γ aug-mente, plus la hauteur équivalente hr diminue. Ce paramètre se rapprohe du nombre deFroude, qui ompare la vitesse de rotation de la planète et la vitesse des ondes se propageantdans un milieu de hauteur hr.Sur Vénus par exemple où la vitesse de rotation solide Ω est très faible, le paramètrede Lamb sera également petit et don le on�nement équatorial faible (pour hr donné).Cela veut dire que des ondes de type équatoriales pourront être observées à beauoup plushaute latitude.La vitesse de phase des ondes de Kelvin peut aussi s'exprimer en fontion du paramètrede Lamb : c = 2Ωa√

γ
l
∝ 2Ωσ

k . La vitesse de phase est don toujours positive ar k>0 paronvention et σ>0, e qui explique la propagation vers l'est. Il est également important deremarquer que ette vitesse de phase ne hangerait globalement pas d'une planète à l'autre.Struture vertiale. Si on introduit une struture vertiale (on sort du adre du modèlede Saint Venant) :
{

(û, v̂, ĥ)(y, z) = exp z
2HU(z)(ũ, ṽ, h̃)(y)

ω̂(y, z) = exp z
2HW (z)(ω̃)(y)On obtient alors l'équation de la struture vertiale :

∂2W

∂z2
+ (

N2

gh
− 1

4H2
)W = 0où m2 = N2

gh − 1
4H2 ∝ γl − 1

4H2 est le nombre d'onde vertial.Sur Vénus, on a vu que γl était plus faible que sur Terre, le nombre d'onde vertialserait don plus faible (longueur d'onde vertiale plus grande).La vitesse de groupe selon la vertiale des ondes de Kelvin est : cgz = ∂σ
∂m = −2m k2

(m2+ 1

4H2 )2
.Pour avoir une propagation vers le haut cgz>0 (vitesse de groupe vertiale), il faut m<0.Or, pour une phase onstante : χ = kλ + mz − 2Ωσt = Cte et omme le nombred'onde zonal k est toujours positif par onvention, si m<0, on doit alors avoir la longi-tude λ qui augmente quand l'altitude z augmente. Cela donne l'orientation des surfaeséquiphases dans un plan altitude-longitude. Sur Vénus, es ondes se propageront donvertialement (z roissant) vers l'ouest (λ>0).III) Ondes MRGLa struture de l'équation 1.58 à l'in�ni est équivalente à ∂2v̂

∂y2
= β2y2

c2
v̂. La solution doitdon ressembler à exp(−βy2

2c
), à l'in�ni.Relation de dispersion des ondes MRG. On prend don une solution de la forme : ṽ =

vo exp−βy2

2c exp i(kx− ωt) et on obtient omme relation de dispersion :45



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères
(
ω

c
− k − β

ω
)(
ω

c
+ k) = 0On veut don que le premier terme soit nul et pour k>0 par onvention, on a deuxsolutions (selon le signe de la fréquene).







k = 2ω
c

1

(1+(1+ 4β

k2c
)1/2)

, pour ω > 0 (propagation vers l′ouest sur V enus)

k = 2ω
c

1

(1−(1+ 4β

k2c
)1/2)

, pour ω < 0 (propagation vers l′est sur V enus)

Figure 1.13 � Illustration du spetre spatial (en k, nombre d'onde zonal) et temporel (enw, fréquene absolue) des di�érents types d'ondes dans les régions équatoriales. (βc)1/2représente la fréquene inertielle, qui donne la limite entre les modes rapides omme lesondes d'inertie-gravité et les modes lents omme les ondes MRG, de Rossby et de Kelvin.Les propagations sont donnés pour le as terrestre. Pour le as vénusien, il faut inverser(Illustration tirée du ours de Sadourny (2001)).Ces deux solutions aratérisent en fait une seule onde ar elles se raordent bien dansl'espae spetral (f. Fig. 1.13). Pour w → −∞, le nombre d'onde augmente pour atteindreelui des ondes de gravité et dans l'autre as, il diminue et tend vers zéro pour atteindrele nombre d'onde des ondes de Rossby. C'est pour ette raison que ette onde est appeléeonde mixte Rossby-gravité (MRG).Pour k=0, on a la fréquene inertielle qui vaut (βc)1/2. Cette fréquene sépare les ondesrapides.Dans un plan horizontal, les ondes MRG sont antisymétriques par rapport à l'équateur(f. Fig. 1.12) : une dépression faisant fae à une haute pression si on regarde le géopotentielperturbé par ette onde. Une ertaine quantité de �uide franhit don périodiquementl'équateur et osille d'un hémisphère à l'autre.Elles peuvent se propager horizontalement vers l'est ou vers l'ouest.Struture vertiale. La vitesse de groupe selon la vertiale des ondes MRG est : cgz =
∂σ
∂m = +2m k2

(m2+ 1

4H2 )2
. Pour avoir une propagation vers le haut (cgz>0) (vitesse de groupevertiale), il faut m>0. Pour une phase onstante : χ = kλ + mz − 2Ωσt = Cte et un46



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresnombre d'onde zonal positif par onvention, si m>0, on doit avoir la longitude λ quidiminue quand l'altitude z augmente. Cela donne l'orientation des surfaes équiphasesdans un plan altitude-longitude.Sur Vénus, es ondes se propageront don vertialement (z roissant) vers l'est (λ<0).IV) Les autres ondes équatoriales possiblesPour ν ≥ 1, on a trois solutions possibles en ω. Deux d'entre elles ont des valeurs de ωassez grandes et se rapprohent des ondes de gravité équatoriales, l'une se propageant versl'est sur Terre (l'ouest sur Vénus) et l'autre vers l'ouest (l'est sur Vénus). La troisième estune onde se propageant vers l'ouest (l'est sur Vénus) (dans le sens opposé à la rotationsolide), ave une faible fréquene et orrespond à une onde de Rossby équatoriale.Les ondes de Rossby sont aratérisées par une symétrie par rapport à l'équateur :deux dépressions se faisant fae de part et d'autre de l'équateur. Quant aux ondes de gra-vité équatoriales, elles présenteront un signal un peu plus omplexe dans le plan latitude-longitude ar elles seront entrées sur l'équateur et deux autres bandes seront antisymé-triques par rapport à ette bande équatoriale, et symétriques entre elles.1.5.4 Ondes de moyennes latitudesI) Le modèle de Saint Venant dans l'approximation quasi-ylostrophiqueOn se plae enore dans le modèle bidimensionnel de Saint Venant pour plus de laretédans les aluls (f. setion 1.2.3). Nous tiendrons ompte ette fois des variations duparamètre de Coriolis ave la latitude et nous nous plaerons don sur un β plan (f =
f0 + β(y − y0)). On parle alors de modèle de Saint Venant dans l'approximation quasi-géostrophique (QG) sur Terre. On déompose alors le vent horizontal en un vent dominantdonné par l'équilibre géostrophique plus un terme de perturbation du vent par rapport àet état d'équilibre, qui est appelé vitesse agéostrophique : ~Uh = ~Ug + ~Ua, où ~Ug est lavitesse géostrophique.On onçoit aisément qu'une telle déomposition peut se faire autour de l'équilibre ylo-strophique, dominant sur Vénus. On pourra alors parler d'approximation ylostrophique(QC).La théorie de l'approximation quasi-géostrophique a eu un r�le historique importantdans la modélisation numérique des atmosphères. Elle a été introduite par Jules G. Char-ney en 1947 et a permis la première intégration numérique des équations de l'atmosphère,grâe à la simpli�ation qu'elle entrainne. Ce alul historique a ouvert la voie à la simu-lation numérique des atmosphères, qui sert maintenant de base à la météorologie et auxmodèles de limat. Les modèles atuels utilisent désormais les équations générales en rai-son notamment des progrès informatiques mais l'approximation QG reste un outil puissantpour omprendre les sorties des modèles et dérire les phénomènes.Dans e modèle, la vortiité potentielle se onserve toujours : ( DDtg)ηsv,Q = 0 ave
( DDt)g qui est la dérivée partiulaire prise en suivant la vitesse de l'équilibre dominant.Cette vortiité potentielle s'exprime omme :47



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères
ηsv,Q = f + △ψ − f2

o

c2
ψ + ∂y U (1.63)où c =

√
ghr, U la vitesse zonale de l'éoulement moyen et la fontion de ourant

ψ = g(h−hr)
fo

.La onservation de la vortiité potentielle est don un résultat très robuste et va servirpour dériver les ondes de Rossby.La dynamique d'un éoulement quasi-géostrophique évolue sur une éhelle de tempslente par rapport à la fréquene inertielle, donnée par le paramètre de Coriolis ((βc)1/2)),e qui est d'autant plus vrai dans une approximation quasi-ylostrophique. Cela signi�eque dans e modèle, on se onentre sur les ondes plus lentes que les ondes rapides du typeinertie-gravité.II) Ondes de RossbyEn développant l'équation de la vortiité potentielle obtenue i-dessus (f. équation 1.63),on obtient l'équation de onservation de la vortiité à l'équilibre (Pedlosky, 1979) :
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) = 0Si on linéarise la fontion de ourant : ψ(x, y, z, t) = ψ(y, z) + ψ̃(x, y, z, t). On obtientpour la perturbation de la fontion de ourant :
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ψ̃ + β∂xψ̃ = 0Relation de dispersion des ondes de Rossby. Les solutions étant de la forme : ψ̃ =

ψ̂ exp i(kx+ ly −wt), l'équation de dispersion s'érit :
c = −w

k
= U − β

k2 + l2 + f2
o

c2

(1.64)où  est la vitesse de phase des ondes de Rossby dans un repère absolu, U est la vitesezonale de l'éoulement moyen (vitesse d'entrainement), et β est dé�ni dans la setion 1.2.4).� Dans le as où il n'y a pas de vent moyen, ette vitesse est toujours négative etles ondes se propagent alors vers l'ouest sur Terre (resp. vers l'est sur Vénus), trèslentement (de l'ordre de quelques mètres par seonde sur Terre) puisque β est trèspetit.� Dans un hamp de vent moyen, les ondes de Rossby dérivent lentement vers l'ouest surTerre en suivant le vent zonal (resp. vers l'est sur Vénus). On voit que plus les ondesont une grande longueur d'onde zonale, plus le deuxième terme de l'équation 1.64est grand et plus les ondes se propagent vers l'ouest sur Terre (resp. vers l'est surVénus). Par ontre, à partir d'une ertaine longueur d'onde, les ondes de Rossbyde ourte longueur d'onde sont emportées vers l'est sur Terre (resp. vers l'ouest surVénus) par l'éoulement moyen.Il existe don une longueur d'onde ritique entre les deux diretions de propagation,appelée éhelle de Rhines (alulée pour une vitesse de phase absolue =0) :48



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères
λβ = 2π

√

U

β
(1.65)Pour ette longueur d'onde, l'onde est stationnaire. Au-delà de ette longueur d'onderitique, l'onde de Rossby se propage vers l'ouest sur Terre (se propage horizontalementvers l'est sur Vénus), et en deçà, elle se propage vers l'est sur Terre (se propage horizonta-lement vers l'ouest).Visualisation simple des ondes de Rossby. Les ondes de Rossby résultent de la sphéri-ité de la planète et de sa vitesse de rotation. Si on néglige les e�ets du rayon de déformationdans l'expression de la vortiité, la onservation de ette dernière (f. équation 1.63) se ré-duit à la onservation de la vortiité absolue, f + △hψ. Une illustration est proposée surle Shéma 1.14.

Figure 1.14 � Illustration de la formation d'une onde de Rossby par e�et β. On perturbeune partiule initialement au repos en latitude. Si on déplae ette partiule vers les p�les,elle va se retrouver dans un environnement où la vortiité planétaire (f) est plus forte. Sielle veut alors onserver sa vortiité absolue, elle doit don diminuer sa vortiité relativepropre, e qui donne une dépression. La situation inverse se produit si elle se déplaevers l'équateur, donnant un antiylone. Les mouvements générés par es deux systèmesonduisent à une propagation vers l'ouest de l'onde de Rossby sur Terre.Si on prend alors une partiule �uide qui est légèrement déplaée vers le nord et quiétait initialement au repos (don pas de vortiité relative), elle se retrouve dans un envi-ronnement où le paramètre de Coriolis est plus élevé. Si elle veut onserver sa vortiitéabsolue, elle doit don diminuer sa vortiité relative (△hψ<0). Cela orrespond à une dé-pression et sa trajetoire va s'inurver vers la droite pour essayer de la ramener vers saposition initiale. De la même manière, si une partiule �uide est déplaée ver le sud, elleverra sa vortiité relative augmenter ave, en onséquene, la réation d'un antiylone et49



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèressa trajetoire tendra à la faire tourner dans le sens inverse des aiguilles d'une montre. Cesont es mouvements de rappel qui génèrent sur Terre les ondes de Rossby dans le �uxmoyen de vents d'ouest aux moyennes latitudes et l'alternane des pressions et antiylonesqui sont bien visibles (f. Fig. 1.15).

Figure 1.15 � Illustration de la struture horizontale d'une onde de Rossby sur Terre (àune altitude donnée) ave l'alternane des hautes et basses pressions aux moyennes latitudes(Sadourny, 2001).De part et d'autre de la dépression ainsi réée, apparaissent des anomalies de pressionnégative à l'est de elle-i et positive à l'ouest. Cela illustre la propagation des ondes deRossby prinipalement vers l'ouest sur Terre (f. Fig. 1.15).E�ets orographiques. Une montagne dans un éoulement zonal moyen pourra égalementgénérer une onde de Rossby. Selon le théorème de Kelvin (f. setion 1.2.5), on rappellequ'une partiule de �uide qui monte sur une pente de montagne voit sa vortiité relativediminuer par ompression des tubes de vortiité vertiaux. Ainsi, dans un ourant de ventsd'ouest qui renontre une haîne de montagne orientée nord-sud (exemple la ordillère desAndes, les Roheuses sur Terre), une partiule �uide aquiert sur le même prinipe unevortiité relative négative et génère une dépression au-dessus de la montagne. La partiule�uide est don ramenée vers sa latitude initiale et arrive dans un milieu où le paramètre deCoriolis est plus faible. Elle aquiert don une vortiité relative positive, d'autant qu'ellequitte la montagne. Un antiylone est réé en aval de l'éoulement. Ce méanisme peutégalement générer une onde de Rossby (f. Shéma 1.16).Ces méanismes sont bien onnus sur Terre.Dans le as de Vénus par exemple, la topographie pourrait jouer un r�le dans la réationd'éventuelles ondes de Rossby. Ishtar Terra est un plateau de montagnes, dont ertainssommets atteignent 11 km d'altitude, soit beauoup plus hauts que l'Everest sur Terre. Laseule di�érene est que e plateau est orienté selon la longitude, et non pas nord-sud.Propagation vertiale des ondes de Rossby. L'équation de la struture vertiale s'érit :
∂2ψ̃

∂z2
+m2ψ̃ = 0ave m2 = N2
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o
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U−c − (k2 + l2))− 1
4H2 . On a propagation vertiale des ondes de Rossbysi m2 est positif, 'est à dire si les ondes ont une longueur d'onde horizontale pas trop50



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères

Figure 1.16 � En haut : illustration de la réation d'une onde de Rossby par interationentre le relief (une haine de montagne) et l'éoulement moyen d'ouest, par suite de l'ef-fet β. En bas : l'interation entre une haine de montagne et un éoulement d'est donnegénéralement une solution amortie.grande et si les vents d'ouest sur Terre (respetivement d'est sur Vénus) ne sont pas tropforts.Pour des ondes stationnaires (=0) sans propagation vertiale, on peut dé�nir unevitesse moyenne du vent zonal ritique par : U c = β[(k2 + l2) + f2
o

(2HN)2
]−1. Pour avoirpropagation zonale des ondes de Rossby, il faut que 0 < U < U c. C'est le ritère deCharney-Drazin.
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Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères1.6 Interations entre le �ot moyen et les ondesIntrodutionLe modèle de Hadley (f. setion 1.4.1.II.A) donnait une vision axi-symétrique de l'éou-lement et permettait d'introduire les e�ets de la rotation dans la irulation méridienneengendrée par un gradient thermique en latitude. Cette irulation méridienne générait unjet aux moyennes latitudes et le moment inétique s'aumulait don à es latitudes. Cettesituation va �nir par être instable et le moment inétique va être redistribué par des e�etsnon-axisymétriques qui vont prendre le relais. Cela va pouvoir se faire par l'apparitiond'ondes planétaires, générées par les instabilités et qui en interagissant ave l'éoulementmoyen pourront redistribuer le moment inétique.Nous allons don donner les éléments théoriques néessaires permettant de quanti�erl'interation réiproque entre l'éoulement moyen et les phénomènes transitoires. Deux ef-fets sont possibles : l'éoulement moyen peut modi�er fortement la propagation des ondeset les perturbations peuvent également induire de forts hangements dans le ourant moyenau travers d'e�ets non linéaires. A terme, ette étude permettra d'évaluer la ontributiondes transitoires au transport de moment inétique.1.6.1 Les instabilités dans les atmosphères planétairesIl existe plusieurs types d'instabilités dans les atmosphères. Dans une atmosphère aurepos (par opposition à "en rotation�), nous avons l'instabilité onvetive (f. setion 1.6.1)qui apparaît loalement et à l'équateur sous l'e�et du hau�age solaire, pour rétablir l'équi-libre hydrostatique (f. setion 1.4.1.I.A). Pour une atmosphère en rotation dans un sys-tème sphérique, on aura l'instabilité inertielle pour rétablir l'équilibre géostrophique pourles planètes en rotation rapide (omme la Terre et Mars) et l'équilibre ylostrophique pourles planètes en rotation lente (omme Vénus et Titan)(f. setion 1.6.1).Aux moyennes latitudes, di�érents types d'instabilités pourront intervenir selon lesmodes de transfert d'énergie inétique et potentielle, don surtout selon l'intensité de larotation de la planète. Pour les planètes en rotation rapide, on parlera surtout d'instabilitébaroline qui apparaît dans des régions de forts gradients latitudinaux de température, parexemple aux moyennes latitudes sur Terre. Pour les planètes en rotation plus lente, quiont des gradients latitudinaux de température beauoup plus faibles, on aura surtout del'instabilité barotrope. Sur Terre, de l'instabilité barotrope peut être trouvée loalementdans les régions équatoriales (Holton, 1979). Pour ette raison, je ne m'attarderai pas surl'instabilité baroline.I) Instabilité onvetiveLes équilibres hydrostatiques stables présentés dans la setion 1.4.1.I.A orrespondentà N2>0, 'est à dire à un milieu où l'entropie est roissante ave l'altitude (ou tempé-rature potentielle). Pour N2<0, l'équilibre est instable, et orrespond au phénomène deonvetion qui est renontré de manière transitoire dans l'atmosphère, par exemple dansune ouhe de �uide hau�ée à sa base ou refroidie au sommet par e�et radiatif. L'étudede l'instabilité onvetive se fait don loalement alors que globalement dans l'atmosphère,52



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèreson observe un équilibre hydrostatique stable.Dans la situation d'instabilité onvetive (ou instabilité de Rayleigh-Bénard), la parti-ule �uide qui est plus haude que le milieu environnant, et don plus légère (loi des gazparfaits), va monter jusqu'à renontrer une ouhe d'air de même température. Dans eas, la partiule �uide est instable si la température (densité) du milieu environnant huteplus (moins) vite que la température (densité) de la partiule �uide dans son mouvementadiabatique (mouvement assez rapide pour éviter tout transfert de haleur ave le milieuambiant, T ∼ P κ). Cela se traduit pour une partiule instable par :
∂zTa > ∂zT (1.66)où ∂zTa = − g

Cp
est le gradient vertial de température adiabatique, qui dé�nit la limiteentre un pro�l de température ambiant stable ou instable. C'est e qu'on avait appelé γa(f. setion 1.2.2). Pour Vénus, la loi des gaz parfaits n'étant pas omplètement véri�ée,

Cp dépend de la température et de la pression.On peut également aborder la onvetion en terme de �ux onvetif (positif vers les zroissants) : ΦK = −KρCp(∂zT − γa) où K est un oe�ient de di�usion vertiale tur-bulente (m2s−1). Pour ΦK<0, on n'a pas de onvetion (∂zT − γa>0). Ce �ux a pourr�le de ramener vite le gradient de température à sa valeur adiabatique. Le oe�ient dedi�usion vertiale turbulente est estimé par la méthode de la longueur de mélange : K = νlave l ∼ H et ν ∼ (aΦK

ρCp )1/3. Le temps aratéristique de di�usion turbulente vertiale est
τK = H2

K .Sur Terre, e phénomène de onvetion peut se produire dans la troposphère, où latempérature déroît ave l'altitude, et se prête don bien à e type de mouvement. Lastratosphère omme son nom l'indique est très stable ar sa température augmente avel'altitude ne permettant pas l'apparition de la onvetion. Parfois, ertains nuages trèsonvetifs peuvent s'étendre vertialement au-delà de la zone limite (overshoot) dans labasse stratosphère, en raison par exemple de bouillonnements intérieurs et 'est e qu'onappelle la onvetion profonde.Pour étudier loalement la stabilité statique d'une atmosphère, on regarde don l'éartau pro�l adiabatique : γ − γa, qui est donné par la fréquene de Brunt-Vaïsala (f. équa-tion 1.38), qu'on peut réérire sous la forme (Holton, 1979) :
N2 =

g

T
(∂zT +

g

Cp
) (1.67)Si N2 ≤0, l'atmosphère est instable onvetivement.II) Instabilité de Kelvin Helmhotz. Le nombre de Rihardson est un paramètreimportant pour mesurer la stabilité loale d'une atmosphère vis à vis du isaillement duvent horizontal. Il ompare la stabilité due à la strati�ation et le isaillement vertial duvent horizontal dans une atmosphère qui n'est plus loalement à l'équilibre hydrostatique.Le isaillement est donné par : S2 = (∂zu)

2 + (∂zv)
2 et le nombre de Rihardson par :

Ri =
N2
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(1.68)53



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresUn nombre de Rihardson plus petit que 1/4 donne une ouhe instable dans laquellepeuvent se développer des instabilités de isaillement dites de Kelvin-Helmhotz. De tellesinstabilités sont visibles à l'interfae de deux ouhes de �uide de même densité et devitesses di�érentes. Une nappe de tourbillons se développent alors à l'interfae pour re-distribuer la vitesse et homogénéiser le �uide (diminution du gradient vertial de vitessehorizontale), en réant un mélange vertial. On peut voir également des instabilités deKelvin-Helmhotz à l'interfae de deux ouhes de �uide de densités di�érentes mais danse as, l'e�et est opposé : plus le gradient de densité sera fort, moins il y aura d'instabilitésalors que plus le gradient de vitesse est grand, plus il y a d'instabilités. En fait, il faut unisaillement de vitesse fort pour générer assez d'énergie inétique néessaire au soulèvementdu �uide lourd.Les observations d'instabilités de Kelvin Helmhotz sur Vénus sont disutées dans lasetion 5.2.3.III) Instabilité inertielle

Figure 1.17 � Illustrations des instabilités inertielle (à gauhe) et onvetive (à droite). Lalimite de stabilité, dans la as de l'instabilité onvetive est donnée par TP κ ∼te, et dans leas de l'instabilité inertielle, par un moment inétique onstant en latitude. L'équilibre quiest mis en jeu pour l'instabilité onvetive est l'équilibre hydrostatique et pour l'instabilitéinertielle, l'équilibre ylostrophique pour les "orps telluriques" en rotation lente ommeVénus et Titan. L'instabilité onvetive se renontre souvent dans la basse atmosphère(ave un pro�l vertial de température ambient qui déroît ave l'altitude), et l'instabilitéinertielle se produit surtout dans les régions équatoriales, qui possèdent plus de momentinétique que les hautes latitudes.L'instabilité inertielle est analogue à l'instabilité onvetive. Dans le as de l'instabilitéonvetive, le gradient de température de la partiule dans son mouvement adiabatiqueétait supérieur au gradient de température du milieu ambiant. En d'autres termes, la par-tiule était instable si la température ambiante hutait plus vite que la température de la54



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèrespartiule dans son mouvement adiabatique asendant. Cette partiule plus haude que lemilieu ontinuait don de monter sous l'e�et de la poussée d'Arhimède (ou du gradientvertial de pression). L'équilibre des fores mis en jeu était alors l'équilibre hydrostatiqueentre la gravité qui tend à retenir la partiule vers le sol et le gradient vertial de pressionqui éloigne la partiule du sol, et la quantité qui se onservait était PT κ qui permettait defournir le pro�l limite de stabilité loale.Pour l'instabilité inertielle (dans le as des "orps telluriques" en rotation lente ommeVénus et Titan), l'équilibre qui est mis en jeu fait intervenir la omposante latitudinalede la fore entrifuge qui tend à ramener la partiule vers l'équateur (jouant ainsi un r�leéquivalent à la gravité) et le gradient latitudinal de pression qui pousse la partiule vers lesp�les (équilibre ylostrophique). Plus une partiule tourne vite (dans le même sens que laplanète solide), plus le �poids� induit par la fore entrifuge sera grand. La quantité qui seonserve lors du déplaement de la partiule sera le moment inétique et elui-i donnerale pro�l limite de stabilité de la partiule �uide. Pour une partiule qui tourne moins viteque le milieu environnant lors de son mouvement vers les p�les (partiule plus �légère�,moment inétique de la partiule plus faible), la fore entrifuge ne ontrebalanera plus legradient de pression et ette partiule ontinuera son mouvement vers les p�les, provoquantl'instabilité inertielle (f. Shéma 1.17). La partiule est instable si son moment inétiquehutait plus vite que le moment inétique ambiant, dans son mouvement (qui onserve sonmoment inétique) vers les p�les.L'instabilité onvetive se renontre généralement dans les basses ouhes de l'atmo-sphère, là où le pro�l vertial de température ambient déroît ave l'altitude. Pour uneatmosphère en rotation solide, le moment inétique déroît globalement de l'équateur auxp�les. Dans e as, l'instabilité inertielle se renontre le plus souvent dans les régions équa-toriales, ar il y a un exédent de moment inétique par rapport aux hautes latitudes.Une autre manière de voir l'instabilité inertielle est de regarder la vortiité absolue. Làoù la vortiité présente un extrémum (hangement de signe de la vortiité), se produisentdes instabilités inertielles. En d'autres termes, les endroits où le vent zonal est fort, il ya de forte hane de trouver une vortiité absolue importante, tout en tenant ompte duparamètre de Coriolis qui fait intervenir la latitude et la vortiité planétaire.IV) Instabilité barotropeUne autre instabilité importante, qui peut se produire en l'absene de gradient latitu-dinal de température (par opposition à l'instabilité baroline), est l'instabilité barotrope.Elle se produit dans des régions où les e�ets de la rotation sont faibles, à savoir dans lesrégions équatoriales sur Terre ou dans les planètes en rotation lente omme Vénus ou Ti-tan à plus hautes latitudes (en raison de la rotation solide lente). C'est pour ette raisonque nous insisterons plus partiulièrement sur ette forme d'instabilité bien qu'il ait étéquestion de la présene possible d'instabilités barolines sur Vénus (Young et al., 1984).Il n'est pas faile d'illustrer simplement ette instabilité. Elle est liée à la vortiité po-tentielle du vent moyen.Le ritère de Rayleigh-Kuo (Pedlosky, 1979) qui a été donné dans le as terrestre,donne le ritère général d'instabilité pour un modèle QG à deux ouhes (η est la vortiitépotentielle de haque ouhe) : 55
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Im(c)

∫ +∞

−∞
[γ

|ψ1|2

|U1(y) − c|2
∂yη1 +

|ψ2|2

|U2(y) − c|2
∂yη2]dy = 0 (1.69)Deux solutions sont possibles pour une perturbation instable (Im(c) 6= 0) : soit lesgradients latitudinaux de vortiité des deux ouhes sont de signe opposé (∂yη1 = −∂yη2)et dans e as, on parle d'instabilité baroline ; soit les gradients de vortiité s'annulent(∂yη1 = 0 et ∂yη2 = 0), et on est en présene d'instabilité barotrope.Sur Terre, l'instabilité barotrope est très faible, entrée plut�t dans les régions équa-toriales alors que pour les planètes en rotation lente, ette instabilité peut se faire à plushautes latitudes. Cei est dû au fait que, pour des planètes en rotation rapide, la vortiitéabsolue de l'éoulement est dominée par la vortiité planétaire (paramètre de Coriolis) etla zone où les e�ets de la rotation de la planète ne se font pas sentir, se réduit à une zoneentrée sur l'équateur.
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Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères1.6.2 Transport de quantité de mouvement et de haleur par les pertur-bationsI) In�uene des transitoires sur l'éoulement moyen et théorème d'EliassenPalm (as non stationnaire)Les perturbations (entre autres les ondes de gravité qui peuvent déferler loin du sol...)vont don forer l'éoulement moyen. Pour évaluer l'impat de es perturbations sur l'éou-lement moyen, on doit introduire un type de moyenne partiulière qui prend en ompte laontribution hors équilibre des ondes (appelées transitoires : �utuations temporelles) autransport de moment inétique. Ces moyennes ont omme intérêt de prendre en ompte letransport par les ondes et non les e�ets de mélange.Moyennes eulériennes transformées. On introduit alors e qu'on appelle les moyenneseulériennes transformées (Andrews et al., 1987) :
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(1.70)Les termes v et w orrespondent aux moyennes eulériennes habituelles et les termes dedroite donnent la ontribution des transitoires. A l'état stationnaire, v∗ et w∗ sont nuls.Fontion de ourant en moyennes eulériennes transformées (TEM). On peut dé�nir unefontion de ourant qui prent en ompte e formalisme de moyennes eulériennes transfor-mées :
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= −ρr cosφv∗ (1.71)Cela permet don d'intégrer le �ux de haleur dans la irulation méridienne (f. équa-tion 1.70) et présente un grand intérêt dans l'interprétation des méanismes de transportpar les ondes. Sur Terre par exemple, si on regarde simplement la fontion de ourant dé-duite des moyennes eulériennes, on onstate que la irulation méridienne de Hadley dansla stratosphère ne s'étend pas au-delà de 30◦, et qu'une autre irulation prend le relaisdans le sens indiret (vers l'équateur au niveau de la branhe supérieure). Or, es résul-tats étaient en ontradition ave les observations du transport de l'ozone qui se faisaitde l'équateur jusqu'aux hautes latitudes. En réalité, il y a un transport de masse e�etuépar les ondes au-delà de 30◦. En intégrant l'e�et des ondes omme ela est fait ave le for-malisme des moyennes eulériennes transformées, la représentation du transport a été bienaméliorée. Dans la setion 5.6.5, nous regarderons don ette irulation en TEM dans leas de Vénus.En introduisant es moyennes partiulières dans les équations 1.33, on obtient :
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Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresFlux d'Eliassen Palm. La divergene du �ux d'Eliassen Palm apparaît don dans l'équa-tion horizontale de la dynamique. Sur la vertiale, nous avons toujours l'équation du ventthermique qui est la fusion de l'équilibre "ylogéostrophique" dans l'équation méridienneet de l'équilibre hydrostatique auquel on ajoute un terme de déviation (D) par rapport auvent thermique dans les forçages pour introduire les e�ets d'ordre supérieur.Les termes du milieu donne la déviation par rapport à la irulation méridienne moyenne.Ces termes sont par dé�nition petits. Les perturbations in�uent don à la fois sur le jetzonal moyen et indiretement sur la irulation méridienne, modulo les proessus de dissi-pation (X). Le théorème d'Eliassen Palm dit que les ondes stationnaires et non dissipativesn'in�uent pas sur l'éoulement moyen (div ~F = 0).La divergene du �ux d'Eliassen Palm s'exprime :
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(1.74)Le veteur �ux d'Eliassen Palm est don un �ux méridien qui représente le transportde moment inétique par les �utuations. Il permet de lier les �ux de quantité de mouve-ment (v′u′ et w′u′) et les �ux de haleur (v′θ′). Il est aussi appelé tenseur de Reynolds. Lediagnosti d'Eliassen Palm donne don l'aélération de l'éoulement zonal moyen par lesperturbations (divergene du �ux d'Eliassen Palm) et par la irulation méridienne rési-duelle (v∗[ 1
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∂zu). Nous avons alulé es di�érentes ontributionsdans le modèle vénusien et ils seront présentés dans la setion 5.6.5.Les termes importants dans le veteur �ux d'Eliassen Palm sont :
~F = ρra cosφ(u′v′, u′w′). Le terme u′v′ traduit le transport horizontal de quantité demouvement et u′w′, le transport vertial. Ce qui ompte pour l'aélération de l'éoulementpar les perturbations, 'est don la orrélation de vitesse.Il est important de remarquer que les �ux d'Eliassen Palm dans les planètes en rotationlente, omme Vénus ont un sens opposé aux �ux d'Eliassen Palm sur Terre qui vont versles p�les (f. Fig. 1.18). Les �ux d'Eliassen Palm sur Vénus sont dirigés vers l'équateur etpermettent don de ramener le moment inétique dans les régions équatoriales (grâe auxtransitoires) et par la même, de maintenir la superrotation. Sur Vénus, une onvergene des�ux d'Eliassen Palm donne une aélération du vent zonal moyen (et l'inverse sur Terre).Le diagnosti d'Eliassen Palm est don inontournable pour aratériser les atmosphèresen superrotation.Gierash et al. (1997a) donne une estimation de l'aélération produite par l'éoulementhorizontal vers les p�les (en utilisant l'équation 1.72) : ∂u∂t = − v∗
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a . PourVénus par exemple, on peut évaluer ette aélération (en utilisant les observations dessondes Pioneer Venus) et on obtient à 40km, 1 cms−1jour−1 et à 70km, 10 cms−1jour−1.Près de l'équateur, où les mouvements sont surtout vertiaux, on aurait plut�t : ∂u∂t = w ∂u
∂zet le résultat est prohe ar les vents vertiaux et méridiens sont liés par l'équation de58



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères

Figure 1.18 � Flux d'Eliassen Palm sur Terre et irulation méridienne moyenne (Illus-tration tirée du ours de Sadourny (2001)).ontinuité. Ce petit alul donne une borne supérieure pour l'intensité du transport parles transitoires.II) Bilan de haleur et �ux d'entropie par les perturbationsL'étude du bilan de haleur dans une atmosphère se fait en utilisant l'équation deonservation de l'entropie donnée dans la setion 1.2.1 (f. équation 1.10). On e�etue lesmêmes proédures de aluls que pour établir l'équation de transport de moment inétiquepar la irulation moyenne et les perturbations (f. setion 1.3) : on prend la moyennezonale puis on déompose en moyenne plus �utuations. Les �utuations font intervenirles mouvements non-axisymétriques stationnaires et transitoires. On intègre ensuite verti-alement sur toute la hauteur de l'atmosphère, ave sv ≃ sv + s′v′.Dans le as terrestre, on a :
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Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresave
div ~F = − 1

a cosφ
∂φ(a cos2 φρrs′v′ + 2Ω sinφ cos φ

γ

N2
∂z(ρrs′w′)) (1.77)où

~F = a cosφ(s′v′~j + s′w′~k) (1.78)est le veteur �ux d'entropie par les perturbations (équivalent aux �ux d'Eliassen Palm,mais pour la haleur).La irulation méridienne moyenne sur Terre transporte don de l'entropie vers l'équa-teur dans les basses ouhes de l'atmosphère et vers les hautes latitudes dans les ouhesplus hautes. Comme globalement, il y a plus d'entropie en altitude qu'en surfae, etteirulation transporte en moyenne vertiale plus d'entropie de l'équateur vers les p�les.Les �utuations transportent également de l'entropie vers les p�les sur Terre."Planètes" en rotation lente. Le bilan de haleur dans l'atmosphère de Vénus a étépeu étudié et la doumentation sur e sujet est faible. Pour des "planètes" qui tournentlentement omme Vénus et Titan, la irulation méridienne moyenne est su�sante pourtransporter l'énergie (les gradients latitudinaux de température sont faibles sur Vénuset Titan dans la basse atmosphère), et les �utuations seront alors peu e�aes pour letransport vers les hautes latitudes (instabilité baroline des moyennes latitudes présentessur Terre).1.6.3 Un exemple de visualisation du fontionnement de la irulationatmosphérique terrestreLors d'une disussion ave François Lott, elui-i m'a fait part de sa vision du fontion-nement de l'atmosphère terrestre, en tant que modélisateur, que j'ai trouvé très parlanteet que je pense intéressant de présenter ii, d'autant qu'elle m'a servie de base de ré�exionpour mes études sur les méanismes régissant les atmosphères de Vénus et de Titan.On onsidère initialement une atmosphère au repos à laquelle on applique un hau�agedi�érentiel en latitude. Très vite, le terme ∂tv de l'équation 1.33.2 devient négligeable aupro�t de l'équilibre "ylogéostrophique". La irulation méridienne moyenne se met donen plae rapidement (jusqu'à 30◦ sur Terre, irulation de Hadley) et le jet se renforeprogressivement à ause du gradient thermique (qui apparaît dans 1
a∂φΦ). Au bout d'unertain temps, le jet devient instable et rée don des instabilités. Il y a alors freinagedû aux perturbations. Sur Terre, les instabilités entrainent le moment inétique vers lesplus hautes latitudes et les plus basses altitudes jusqu'à 45◦ environ où il y a un puits demoment inétique : l'atmosphère redonne son moment inétique au sol.Une fois que le jet et les instabilités sont �stabilisés�, 'est à dire qu'ils n'évoluent plusdans le temps, le terme ∂tu devient négligeable (f. équation 1.33.1) et le forçage par lesondes ommene à intervenir : fv = (divF )x (f. setion 1.6.2.I). Les ondes vont alorsprendre le relais et réer la irulation méridienne de Ferrel à plus hautes latitudes surTerre. Ce sont don les fritions et les ondes qui expliquent dans son ensemble la iru-lation méridienne sur Terre. Le forçage par les ondes interviendra plut�t dans la hauteatmosphère alors que les proessus de frition se produiront dans la basse atmosphère prèsde la surfae. Un équilibre purement radiatif/onvetif n'est don pas possible ar très vite60



Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphèresdes instabilités se développent et génèrent une irulation.La ompréhension du fontionnement de la irulation terrestre va nous servir de basepour omprendre les atmosphères plus omplexes de Vénus et Titan et en partiulier, lephénomène dynamique de superrotation qui s'y produit.

61



ChapitreI.1.Cirulationgénéraledesatmosphères

Grandeur Vénus Titan TerrePropriétés astronomiquesDistane au soleil en km (/Terre) 1.082x108 (0.723 UA) 1427x106 (9.5 UA) 1.496x108 (1 UA)Période orbitale (/Terre) 224.7 jT (0.62) 29.5 ansT (29.5) (1 jT)Période de rotation propre 243 jT (rétrograde) 15.97 jT (prograde, 23.93 h (prograde)(sidérale) en jT synhrone autour de Saturne)Période du jour solaire ∼117 jT∼107 s ∼15.97 jT∼1.4x106 s 24 hExentriité 0.0068 (∼ quasi-irulaire) 0.0565 (Saturne) 1.0167 (∼ quasi-irulaire)Obliquité 177.4◦ (rétrograde, pas de saison) 26◦7 (saisons fortes) 23◦45 (saisons)Déplaement du soleil d'ouest en est d'est en ouest d'est en ouestdans le ielFréquene de rotation 2.99x10−7 (rotation lente) 4.5x10−6 (rotation lente) 7.29x10−5propre Ω en s−1Paramètre de Coriolis f 6x10−7 9x10−6 1.5x10−4à 30◦ de latitude en s−1Constante solaire Cs en W m−2 2620 (∼2 fois le �ux solaire 15 (reçoit 1% du �ux solaire) 1380reçu sur Terre)Synhronisation du orps presque synhronisée rotation synhroniséeave le soleil ave SaturnePropriétés du orps solideMasse M en kg (/Terre) 4.87x1O24 (0.817) (0.023) 5.973x1O24 (1)Rayon à l'équateur a 6051.5 (0.95) 2575 (0.4) (> Lune et Merure, 6378 (1)en km (/Terre) < Mars)Cironférene à l'équateur en m 3.8x107 1.6x107 4x107Densité ρ en kg m−3(/Terre) 5250 (0.95) 1881 (0.34) 5515 (1)Gravité g en m s−2 8.87 1.345 9.8Vitesse équatoriale en m s−2 1.8 11.7 463.8Surfae propriétés uniformes, ontrastes surfae ontrastes surfae-las -oéanquelques hauts reliefsMoment inétique du orps 2.1x1031 5.86x1033solide en kg m2 s−1

Tableau1.1�PropriétésdebasedeVénus,TitanetlaTerre(jT=joursterrestres,ansT
=annéesterrestres,h=heuresterrestres).62



ChapitreI.1.Cirulationgénéraledesatmosphères

Grandeur Vénus Titan TerrePropriétés atmosphériquesComposition :Composition atmosphérique 96.5% CO2, 3.5 % N2, 90-97% N2, 5% CH4,... (air se) 78% N2, 21% O2, 1% Ar,(pourentage de volume) <0.1% SO2, H2O, Ar, CO,... <0.1% CO2, H2O très variable,...Type d'atmosphère oxydante (CO2, volanisme) rédutrie (CH4) oxydante (O2, biologique(et origine possible) et CO2, volanisme)Prinipaux éléments photodissoiés CO2 CH4, N2Prinipaux produits photohimiques CO, H2SO4, SO, O2,... hydroarbures, nitriles H2, CO, O3,...et omposés oxygénésCyle de omposés himiques yle du soufre yle du CH4 yle de l'eauComposition des nuages H2SO4, H2O CH4, C2H6 H2O (liquide, solide)Masse molaire de l'air se Ma 43.44 (CO2) 27 (N2) 28.96 (air se, N2)en g mol−1Constante des gaz Ra 191.4 310.1 287.1en J kg−1 K−1 (R/Ma)Struture thermique :Température de surfae Ts en K 733 94 (glae) 288Température e�etive Teff 231-235 82-85 255(Température d'équilibre) depuis l'espae en KE�et de serre en K 500 (fort) ∼10 (+anti e�et 33de serre dû à la brume)Température de la troposphère ∼180 (∼70) ∼70 (∼40) ∼210 (∼10)en K (altitude en km) (pas de stratosphère)Température exosphérique en K 300 (jour), 100 (nuit) 1000 (en moyenne)Ehelle de hauteur H en km (à la surfae) 8-(15.75) 18(-21.67) (8.43)Pression de surfae Ps en bar 92 1.45 1.013Densité de surfae ρs en kg m−3 65 1.225Altitude de l'homopause en km (en µbar) 130 (0.02) 750 (0.01) (atmosphère 10 fois 100 (0.3)plus épaisse que la Terre)
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ChapitreI.1.Cirulationgénéraledesatmosphères

Grandeur Vénus Titan TerreTransfert radiatif :Albédo moyen 0.75 (nuages) 0.2 0.3Flux solaire absorbé en W m−2 ∼ 130-160 9-15 (>60%) 242 (23%)Altitude d'absorption visible (dans et au-dessus visible (au sol surtout),de l'énergie solaire des nuages), UV (>100 km) UV (absorption par l'ozone >100 km)Flux solaire à la surfae en W m−2 17 (2-3%) 1-2 (10%) 1400 (52%)Flux solaire ré�éhi en % 75% (nuages) 30% (brume) 25%Chaleur massique à pression onstante 800 (-1300) 1120 1004
Cp en J kg−1 K−1 (surfae)Chaleur massique à volume onstant 610 (-1100) 810 717
Cv en J kg−1 K−1 (surfae)Coe�ient adiabatique 1.2 1.4 1.4

Cp

Cv

κ = Ra

Cp

(surfae) (0.16)-0.24 0.28 0.62Gradient vertial adiabatique (γ = g
Cp

) 11 (-7) 1.2 6.5 (air se, 10en K km−1 (surfae) et air humide, 6)Fréquene de Brunt Vaïsala 0.006 0.004 0.011N moyen en s−1Divers :Masse de l'atmosphère en kg 4.77x1020 5.3x1018Vents zonaux en m s−1 ∼140 à 70 km, au sommet des ∼110 à 200 km, au sommet de(/vitesse de la surfae) nuages (60, vents rétrogrades) la brume (10, vents progrades)Fateur de superrotation 10 0.05globale SExès de moment inétique 3.4x1028 1.6x1026en kg m2 s−1Vitesse d'éhappement en km s−1 10.3 2.6 11.2Vitesse thermique en km s−1 2.2 1.8 (H s'éhappe failement) 4.1Altitude de l'exobase en km 150-200 1300-1600 400-500Présene de hamp magnétique non (hamp magnétique induit) pas de traes ouiVitesse du son à la surfae en m s−1 412 340

Tableau1.2�PropriétésdebasedesatmosphèresdeVénus,Titan(CoustenisandTaylor,
1999)etlaTerre(jT=joursterrestres,ansT=annéesterrestres,h=heuresterrestres)
(Bougheretal.,1997b).
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Chapitre 2Le méanisme de la superrotation :Etat de l'art
Sommaire2.1 Le phénomène de superrotation : as de Vénus et Titan . . . . 652.2 Transport du moment inétique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 672.3 Théorème de Hide . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 702.4 R�le des perturbations dans le transport de moment inétique 702.5 Les méanismes de dissipation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 712.6 Di�érents méanismes de maintien de la superrotation . . . . . 722.6.1 Modèles barotropiquement instables . . . . . . . . . . . . . . . . 732.6.2 Interations ave le Soleil . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 752.7 R�le du vortex polaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 782.8 R�le des instabilités . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 792.9 Résumé sur le as de Vénus . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 802.10 Analyse dimensionnelle du phénomène de superrotation . . . . 80Ave tous les outils théoriques développés i-dessus, il va être possible d'aborder leproblème partiulier de la superrotation, présent dans les atmosphères dont le noyau solidetourne lentement.2.1 Le phénomène de superrotation : as de Vénus et TitanLe phénomène qui domine la dynamique de l'atmosphère vénusienne est la présene devents zonaux dans le même sens que la rotation solide de la planète (vers l'ouest, rétrogradespar rapport au spin du sytème solaire) de forte intensité, atteignant un maximum de 120mètres par seonde au sommet des nuages (vers 70 km). Un tel phénomène est surprenantompte tenu de la rotation solide partiulièrement lente de la planète (environ 243 jT).L'atmosphère, à es altitudes, tournent don environ 60 fois plus vite que la planète solide.Sur Titan, l'analyse des ontrastes latitudinaux de température qui avaient été mesuréspar Voyager 1 suggérait que l'atmosphère tourne environ 10 fois plus vite que la planètesolide, ave des vents zonaux qui atteignent 110 mètres par seonde vers 200 km. Lesmesures e�etuées ensuite par Cassini-Huygens ont on�rmé es résultats et préisé ladiretion des vents, indiquant que la superrotation se fait dans le sens de la rotation solidede Titan. 65



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotationUn analogue des jets de hautes latitudes observés sur Vénus et Titan existe sur Terreà éhelle beauoup plus réduite : il s'agit du jet stream, es vents zonaux de moyenneslatitudes (vers 30◦) qui prennent plae au niveau de la branhe desendante de la ellulede Hadley.La di�ulté est de omprendre d'une part l'intensité de es jets, et d'autre part l'originede la superrotation équatoriale qui sont propres à es deux planètes. Il s'agit notammentde omprendre les méanismes qui permettent de maintenir un exès de moment inétiqueen altitude, en ontrebalançant les e�ets de la dissipation vertiale.Fateur de superrotationLe phénomène de superrotation peut être dé�ni par l'exès de moment inétique ontenudans l'atmosphère par rapport à une atmosphère qui serait en rotation solide. Nous utili-sons ette onvention qui est dé�nie dans (Lee, 2006b; Read et al., 1986b).Fateur de superrotation loal. En e�et, on peut dé�nir un fateur de superrotationloale par :
s =

ma −msolide

msolide
=

u

Ωa cosφ
(2.1)oùma = a cosφ(u+Ωa cosφ) est le moment inétique spéi�que absolu etmsolide = Ωa2est le moment inétique qu'aurait une partiule �uide au repos à la surfae et à l'équateur.Cette dé�nition indique que pour avoir un exès de moment inétique, s doit être positif,aratérisant ainsi une superrotation loale.Fateur de superrotation global. Pour évaluer une superrotation globale de l'atmo-sphère, on peut intégrer sur le volume les di�érentes formes de moments inétiques. Lasuperrotation globale représente alors l'exès de moment inétique donné par le vent zonal,intégré sur toute l'atmosphère par rapport au moment inétique ontenu dans l'atmosphèreau repos Ma (vent nul, Lewis and Read, 2003) :

S =

∫ ∫ ∫

V ma.a
2 cosφdφdλdz

Ma
− 1 (2.2)ave

Ma =

∫ ∫ ∫

V
ρΩ(a2 cosφ).a2 cos2 φdφdλdz (2.3)L'atmosphère de Vénus est globalement en superrotation (fateur S=10). Les atmo-sphères de Mars et de la Terre sont également très faiblement en superrotation (S∼0.05).Titan possède aussi une atmosphère globalement en superrotation (Hourdin et al., 1995).Lee (2006b) faisait remarquer que le fateur de superrotation globale pouvait se résumerau nombre de Rossby, U

2πaΩ dé�ni plus haut (f. équation 1.41).66



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotation2.2 Transport du moment inétiqueNous avions donné dans la setion 1.6.2, l'équation du transport de la quantité de mou-vement (ρ~U ). Etudier le transport du moment inétique présente un intérêt supplémentairedans le adre de l'étude des �uides en rotation. En e�et, Cette quantité est importante arelle est onservée à la fois globalement et par la omposante axisymétrique de l'éoulement.On a vu dans la setion 1.4.1.II.A que le moment inétique absolu d'une partiule est
ma = ρr~k.(~s ∧ ~U) = ρra cosφ(u+ Ωa cosφ), où ~k est la vertiale loale et ~s est la distaneà l'axe (s = a cosφ). Pour avoir le bilan de moment inétique, on utilise la onservation dela quantité de mouvement dans le référeniel absolu. Le terme lié au géopotentiel disparaîtet l'équation du moment inétique dans un repère absolu s'érit :

Dma

Dt
= ~k.(~s ∧ ~∇.(−P I+T)) (2.4)où T est le tenseur de visosité.Pour évaluer les soures et les puits de moment inétique dans l'atmosphère, il fautfaire un bilan sur l'ensemble de l'atmosphère. Dans e as, le moment inétique absolutotal ontenu dans l'atmosphère est Ma =

∫ ∫ ∫

V madV . L'équation i-dessus peut semettre alors sous la forme d'une divergene, e qui montre que les éhanges de momentinétique ne peuvent se faire qu'aux bords de l'atmosphère Sadourny (2001) :
dMa

dt
=

∫ ∫

Σ
[(−P I+T).(~k ∧ ~s)]dS (2.5)Il ne peut don pas y avoir de soures et de puits de moment inétique dans l'atmo-sphère mais seulement des éhanges par interation ave la surfae. Deux termes peuventontribuer à es éhanges de moment inétique : le terme de pression qui montre l'in�uenedu relief et le terme de frottements.E�ets du relief� L'e�et du relief sur le pompage de moment inétique entre l'atmosphère et la surfaese fait par le terme de pression qui peut s'exprimer en fontion de l'interfae Σ par :

dMa

dt
= −

∫ ∫

Σ
PΣ

∂rΣ
∂λ

r2Σ cosφdλdφ (2.6)où PΣ représente la pression à l'interfae Σ. L'interfae est paramétrée par rΣ(λ, φ).Si on regarde uniquement un éoulement zonal (qui orrespond généralement au ventdominant), on peut faire une oupe en altitude-longitude et regarder l'in�uene dela pente d'un relief (∂rΣ∂λ ) sur le transfert de moment inétique (f. Shéma. 2.1). Ceproblème se résume alors à regarder la orrélation entre la pression à l'interfae etla pente longitudinale du relief : quand la pression est négativement orrélée ave lapente (PΣ
∂rΣ
∂λ <0), la planète solide tend à entraîner l'atmosphère dans son mouve-ment (vers l'est sur Terre et vers l'ouest sur Vénus). Du moment inétique est alorsfourni à l'atmosphère. Le vent zonal relatif ira don des hautes pressions vers lesbasses, 'est à dire vers l'ouest, dans le sens opposé à la rotation solide vers l'est surTerre. L'e�et inverse se produit pour une pression positivement orrélée à la pente.Dans e as, la montagne va ombler le �trou� formé par la basse pression.67



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotationDans le shéma 2.1 qui a été fait dans le as terrestre, il faut don inverser les on�-gurations en terme d'éhange de moment inétique pour le as de Vénus en raisonde la rotation solide opposée.

Figure 2.1 � Illustration de l'e�et du relief sur la dynamique du moment inétique (éhangede moment inétique entre l'atmosphère et la planète solide en présene d'une montagne,sous l'e�et des fores de pression), dans le as terrestre (inverser pour le as Vénus,en raison de la rotation solide de sens opposé). A : la planète solide ommunique du mo-ment inétique à l'atmosphère dans le as terrestre (antiorrélation, PΣ
∂rΣ
∂λ <0), et l'in-verse pour Vénus (orrélation, ralentissement du �uide, PΣ

∂rΣ
∂λ >0, ar ∂rΣ

∂λ <0). B : l'at-mosphère redonne du moment inétique à la planète solide dans le as terrestre (orrélation,
PΣ

∂rΣ
∂λ >0), et l'inverse pour Vénus (antiorrélation, aélération du �uide, PΣ

∂rΣ
∂λ <0, ar

∂rΣ
∂λ <0) (Illustration inspirée du ours de Sadourny (2001)).E�ets des frottements ave la surfae� Si on onsidère une surfae sans relief, l'e�et des fores de frottement entre l'atmo-sphère et la planète solide sur le transfert de moment inétique est le même : parexemple sur Terre, lorsque l'éoulement va d'est en ouest à la surfae (alizés surTerre), la terre donne du moment inétique à l'atmosphère et vie et versa pour desvents d'ouest. Il faut remarquer qu'on doit avoir équilibre entre les éoulements d'estet les éoulements d'ouest à la surfae. De plus, le moment inétique de la planètesolide étant maximale à l'équateur, on s'attend à e que du moment inétique soitommuniqué à l'atmosphère dans les régions équatoriales et rendu à la planète solideà plus hautes latitudes. C'est e qui se produit ave la présene des alizés dans lesrégions équatoriales sur Terre et par les jets d'ouest aux moyennes latitudes. Cetéquilibre implique que l'atmosphère doit transporter du moment inétique de l'équa-teur vers les hautes latitudes. 68



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotation
Équation loale de moment inétique. L'équation loale du moment inétique peutse réérire omme suit :

∂ma

∂t
+ ~U.~∇ma = −a cosφ

∂P

∂x
+ a cosφF ′

visq + a cosφF ′
ext (2.7)Les fores de frottement ave la surfae et les fores extérieurs (marées gravitation-nelles, fores magnétiques, et.) onstituent des soures fortes de moment inétique absolupour l'atmosphère, le relief et les gradients de pression non-axisymétriques jouant un r�leseondaire.La onservation du moment inétique peut se faire loalement si les fores de frot-tements, les fores extérieures et les gradients de pression non-axisymétriques sont né-gligeables. Cela peut se produire pour un �uide axisymétrique (irulation méridiennemoyenne), e qui fait ainsi disparaître le terme de pression.Équation globale de moment inétique. Si on intègre l'équation 2.7 sur le volumede l'atmosphère depuis un rayon r1 jusqu'à l'in�ni (le terme de pression disparaît), on a(Gierash et al., 1997a) :

∂

∂t

∫ ∫ ∫

V
ma.r

2 cosφdλdφdr = [

∫ ∫

S
wmr.r

2 cosφdλdφ −
∫ ∫

S
τr,λr

3 cos2 φdλdφ]r=r1(2.8)où mr = ρa cosφu est le moment inétique relatif de la partiule, ma est le momentinétique absolu (f. équatiion 1.40), w est la vitesse vertiale.Pour un état stationnaire, le �ux vertial de moment inétique (premier terme dumembre de droite de l'équation 2.8) doit ontrebalaner les e�ets visqueux (deuxièmeterme du membre de droite). Le terme de �ux vertial de moment inétique peut venir dela irulation méridienne axisymétrique ar le moment inétique est grand dans les regionséquatoriales, ou bien d'une orrélation entre ma et w en lien ave les transitoires.Cas de la Terre : soures et puits de moment inétique et transport induitA�n de omprendre les méanismes de redistribution du moment inétique dans lesplanètes en rotation lente, omme Vénus, il peut être utile de rappeler eux qui existentet qui sont bien onnus sur Terre.Le shéma 1.18 de la setion 1.6.2.I (Holton, 1979) résume bien les méanismes misen jeu sur Terre. Le moment inétique est ommuniqué à l'atmosphère par le terme dedi�usion vertiale de quantité de mouvement dans les zones de vents d'est appelés alizés(sens des vents opposé au sens de rotation de la planète solide, zones soures), et renduà la planète solide dans les zones de vents d'ouest des moyennes latitudes (même sens derotation que la planète solide, zones puits). Les éhanges de quantité de mouvement avela surfae étant proportionnels au arré de la vitesse relative du �uide par rapport à larotation solide (w′u′ = −Cdu2, où Cd est un oe�ient de frottement, f. setion 3.4.1), leszones de vents d'ouest onstituent un puit de moment inétique aux moyennes latitudes.Un transport de moment inétique est alors néessaire a�n de rééquilibrer le bilan,des zones soures vers les zones puits. La irulation méridienne et les �utuations (�ux69



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotationd'Eliassen Palm) vont intervenir suessivement dans e transport. Dans la ellule de Had-ley, 'est la irulation méridienne moyenne qui e�etue prinipalement le transport, enaboutissant à la formation d'un jet vers 30◦. Ce jet devenant instable par l'instabilité ba-roline sur Terre, va générer des perturbations qui prendront le relai pour transporter lemoment inétique vers les p�les.2.3 Théorème de HidePour avoir des atmosphères globalement en superrotation, on doit don avoir un mé-anisme qui permette de maintenir un exès de moment inétique dans l'atmosphère parrapport à la planète solide.Nous avons vu plus haut (f. équation 2.7) qu'en l'absene de fores de frottements,de gradients non-axisymétriques de pression et de fores extérieures, le moment inétiquese onserve et est un traeur de l'éoulement (Hide, 1969; Read et al., 1986a). Le momentinétique est réé ou détruit par interation ave la surfae et redistribué par la irulationméridienne.Hide a montré que la superrotation équatoriale ne pouvait pas être expliquée unique-ment par des e�ets axisymétriques (irulation méridienne moyenne) et qu'il est néessairede prendre en ompte les e�ets non-axisymétriques. Les transitoires transportent du mo-ment inétique vers les zones en superrotation.Une partiule �uide (en réalité un anneau de �uide ayant pour entre l'axe de rotationde la planète) aquiert un maximum de moment inétique de la planète solide à l'équateur.2.4 R�le des perturbations dans le transport de moment i-nétiqueOn peut herher à exprimer l'in�uene des transitoires sur l'éoulement moyen enterme de moment inétique. Pour ela, on e�etue un traitement similaire à elui qu'on avaitfait subir au système d'équations qui régit l'atmosphère dans la setion 1.3 (déompositionen moyenne plus �utuations puis moyenne zonale, f. équation 1.33), mais ette fois surl'équation bilan du moment inétique, on obtient (Read et al., 1986b) :
∂ma

∂t
+

1

a cos φ

∂

∂φ
(cosφmav∗) +

∂

∂z
(maw∗) = div ~F +X (2.9)Les termes du milieu qui représentent l'advetion de moment inétique moyen par lairulation méridienne moyenne résiduelle (f. équation 1.70 de la setion 1.6.2.I) peuventse mettre sous la forme plus ondensée : ∂ma

∂t +U∗.∇ma = div ~F+X. div ~F est la divergenedu �ux d'Eliassen Palm, qui donne l'aélération due aux transitoires. X représente tousles termes dûs aux proessus de frition (f. setion suivante 2.5).L'orientation des �ux d'Eliassen Palm est un diagnosti très util pour évaluer la distri-bution des soures et des puits de moment inétique dans l'atmosphère et omprendre parla même le méanisme de superrotation.Hou (1984); Hou and Goody (1985), à l'aide d'un petit modèle de Boussinesq, ont donnéles soures de haleur et de moment inétique pour maintenir la irulation de Vénus, en70



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotationimposant les distributions méridiennes du vent zonal, de la température et du forçageradiatif. Ils ont supposé que le �ux vertial de haleur était plus fort que le �ux vertialde moment inétique par les perturbations (e qui peut prêter à aution). Plusieurs grandsrésultats sont sortis de e travail.Ils suggèrent que la superrotation zonale peut être expliquée par une alternane deouhes vertiales de soures et de puits de moment inétique (une suession vertiale dedivergenes et onvergenes du �ux d'Eliassen Palm), qui peut être ausées par les maréesthermiques. Entre 15 et 50 km, aux basses latitudes, une aélération par les transitoiresest néessaire pour ompenser la déélération due aux mouvements asendants des basseslatitudes dans un environnement de fort isaillement vertial. À plus hautes altitudes, auxbasses latitudes toujours, un méanisme onduisant à une déélération doit être présentevers 70-80 km et une aélération vers 65 km. Ces auteurs suggèrent que es méanismespeuvent se faire par un �ux vers le bas de moment inétique par les perturbations dansla régions des nuages et au-dessus. Cela est néessaire pour équilibrer l'aélération auséepar la irulation méridienne moyenne vers 70 km. Cependant e méanisme est un peuurieux ar le �ux est dans le sens opposé à un transport de moment inétique des bassesouhes de l'atmosphère vers les plus hautes...En résumé, es auteurs ont onlu que la distribution du vent zonal néessite un �uxd'Eliassen Palm vers le bas dans et au-dessus des nuages (entre 50 et 80 km) dans les régionséquatoriales. Plus bas en altitude, le maintien de la superrotation impose une onvergenedes �ux d'Eliassen Palm vers 50 km, qui se fait par des �ux vers le haut de la surfaejusqu'à 50 km et horizontaux des hautes latitudes vers l'équateur dans une bande entréeautour de 50 km. Dans le travail qu'ils ont présenté, les perturbations peuvent être de deuxtypes : les ondes et les méanismes de frition.Il s'agit don d'une part de véri�er es résultats par les modèles e irulation généraleet par les nouvelles observations a�n déterminer dans quelle mesure ette desription estsatisfaisante ou non pour dérire la dynamique vénusienne, et d'autre part de proposer dessolutions pour la ompréhension de ertains méanismes dynamiques préis. Entre autres, ils'agit de omprendre les méanismes préis qui ontrebalanent le transport vertial vers lehaut de moment inétique dans la basse atmosphère (rossow, 1983). Est-e les méanismesde frition ou les ondes qui interviennent ? Cette question se pose aussi plus haut dansl'atmosphère où il faut expliquer le transport vers le bas dans les nuages. Quel r�le ontles marées thermiques dans le transport vertial de moment inétique de l'atmosphèreau-dessus des nuages ?2.5 Les méanismes de dissipationDans l'équation 2.9, X orrespond à un terme de frition, qui regroupe plus globale-ment tous les méanismes de dissipation, 'est à dire l'ensemble des proessus qui tendentà mettre l'atmosphère en orrotation ave la planète solide.� La nature préise de es proessus de frition n'est pas toujours très laire (Gierashet al., 1997a) et fait probablement intervenir di�érentes éhelles. Sur Vénus, il estpossible que de grandes strutures observées traduisent des proessus de fritionde grande éhelle. Dans le as lassique, les andidats habituels pour les e�ets defrition sont des proessus de plus petite éhelle omme la visosité moléulaire, liée71



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotationà la omposition du �uide, et la turbulene. Sur Vénus, des strutures turbulentesde petite éhelle ont été observées sous la forme de �utuations de température entre45 et 60 km (ouhes stables) par les mesures radio de Pioneer Vénus (Woo and W.,1980; Woo et al., 1982), par les missions Mariner (Woo et al., 1974; Woo, 1975) etVenera (Timofeeva et al., 1978).Il peut arriver que ertains proessus visqueux soutiennent la superrotation équa-toriale omme par exemple, la turbulene anisotrope qui peut ramener du momentinétique vers l'équateur (Gierash et al., 1997a).� Un autre méanisme de dissipation peut se faire par absorption des ondes de petiteséhelles générées par di�érents types de soures (onvetion, topographie, instabilités,et.). Sur Terre, l'e�et de l'absorption des ondes est généralement de freiner l'atmo-sphère (Holton, 1979; Andrews et al., 1987). Cela dépend en fait du type de soure.Les ondes ont tendanes à tirer l'éoulement vers leurs vitesses de phase. Du oup,pour des ondes stationnaires, qui ont une vitesse de phase nulle, omme les ondesorographiques, l'absorption de es ondes aura pour e�et de freiner l'atmosphère. Dansd'autres as, l'absorption des ondes peut aélérer l'éoulement. L'osillation quasi-biennale sur Terre en est un exemple.2.6 Di�érents méanismes de maintien de la superrotationDe nombreux méanismes ont été proposés a�n d'essayer d'expliquer la redistributiondu moment inétique par les transitoires. De manière synthétique, les méanismes peuventse regrouper selon deux grandes atégories : ertains font intervenir un transport horizontal(en latitude) de moment inétique par des ondes planétaires de grandes éhelles (Gierash,1975; Rossow and Williams, 1979), alors que d'autres font plut�t intervenir un transportvertial par des ondes de petites éhelles (Leovy, 1973; Hou and Farrell, 1987; Fels, 1977;Gierash, 1987), ou les marées thermiques.Cette déomposition vient de l'expression du �ux d'Eliassen Palm (f. setion 1.6.2.I) :
~F = ρra cosφ(u′v′, u′w′). Le terme dominant de transport de moment inétique donnera le méanisme dominantqui produit la superrotation.Les marées thermiques peuvent également transporter du moment inétique vertiale-ment (Fels and Lindzen, 1974; Pehman and Ingersoll, 1984; Covey et al., 1986) et versl'équateur (Gierash, 1975). Certains suggèrent également que les interations gravitation-nelles jouent un r�le (Gold and Soter, 1969, 1971) et des méanismes plus généraux ommeelui de la ��amme tournante�, supportée par des expérienes en laboratoire, ont aussi étéproposés.Dans l'optique de déterminer le méanisme dominant qui prend plae dans les atmo-sphères en superrotation, les modèles numériques jouent un r�le de première plae. Pendantlongtemps, on a herhé à reproduire la superrotation observée sur Vénus, ave beauoupde di�ultés et la modélisation de e phénomène pour ette planète reste enore atuel-lement sous aution. Curieusement, la modélisation du phénomène de superrotation sur72



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotationTitan s'est faite beauoup plus rapidement et a donné très vite des résultats onluantsave des intensités orretes Hourdin et al. (1995) (f. setion 4.6).Parallèlement aux modélisations numériques, l'apport de nouvelles observations seraégalement disriminant pour la ompréhension de e méanisme. Venus Express a fourniune bonne quantité d'observations qui permettent de mieux ontraindre la distribution desvents. Une mission japonaise (Venus Climate Orbiter) devrait se rendre autour de Vénusa�n d'étudier en partiulier e méanisme de superrotation.2.6.1 Modèles barotropiquement instablesA) Proessus de GierashSous un hau�age solaire qui varie en latitude, nous avons vu (f. setion 1.4.1.I.B)qu'une irulation méridienne moyenne se met en plae très vite. Si on onsidère alors(dans une situation stable) qu'il y a plus de moment inétique à l'équateur qu'aux hauteslatitudes, la irulation méridienne moyenne transportera don, à haque instant, plus demoment inétique vers le haut à l'équateur que vers le bas aux hautes latitudes. Il en ré-sulte globalement un �ux net de moment inétique vers le haut qui permet de maintenirune superrotation en altitude ontre les e�ets de la dissipation vertiale.

Figure 2.2 � Illustration du méanisme de Gierash (1975) (Hourdin, 1992). Les jetssont indiqués ave les grosses �èhes rouges et les isoontours de vent zonal en rouge.La irulation méridienne moyenne est indiquée en vert ave les deux grandes ellulesde Hadley. Le transport de moment inétique par la irulation méridienne moyenne estindiqué par les grosses �èhes bleues : en moyenne, on a plus de moment inétique qui esttransporté vers le haut à l'équateur et vers les p�les dans la branhe supérieure de la ellulede Hadley. Le transport de moment inétique par les ondes est indiqué ave les �èhesondulées.La irulation méridienne moyenne transporte également du moment inétique vers lesmoyennes latitudes où un jet est réé. Il faut alors trouver un méanisme qui ramène lemoment inétique vers l'équateur pour maintenir la superrotation équatoriale. Gierash(1975) propose le méanisme suivant : le jet des moyennes latitudes devient instable baro-tropiquement et génère alors un transport horizontal vers l'équateur via la réation d'ondesplanétaires de grande éhelle, qui permet don de maintenir une superrotation équatoriale73



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotation(f. Fig. 2.2). Ce méanisme a été proposé par Gierash (1975) et développé par Rossowand Williams (1979), donnant ainsi le nom au méanisme de Gierash-Rossow-Williams(GRW). Comme le faisait remarquer Frederi Hourdin dans sa thèse (Hourdin, 1992), lesmouvements barotropes tendront à réduire le gradient latitudinal de vitesse angulaire et àramener le �ot moyen vers une rotation solide (sans forçage diabatique).En e�et, le vent zonal de l'atmosphère de Vénus est quasiment en rotation solide. SurTitan, l'atmosphère n'est pas, quant à elle, en rotation solide, peut-être en raison de mou-vements barotropes plus faibles.Une expliation possible de l'importane du transport horizontal de moment inétiquepar les perturbations et de la prédominane des ondes planétaires dans la zone de nuagesa été proposée par Travis (1978); Rossow et al. (1980); Del Genio and Rossow (1982) : lairulation dans l'atmosphère de Vénus ressemble probablement à un éoulement quasi-barotrope, bidimensionnel et turbulent.A l'origine, e proessus de transport horizontal de moment inétique semblait urieuxétant donné que les perturbations pouvaient transporter du moment inétique à l'enontredu gradient de moment inétique. En fait, les perturbations agissent omme la visosité,'est à dire omme une di�usion qui se fait à l'enontre des proessus d'advetion demoment inétique de l'équateur vers les hautes latitudes.L'état d'énergie le plus bas pour un disque de �uide en rotation orrespond à un étatoù le �uide est en rotation solide ave un moment inétique maximum sur le bord dudisque. Un des problèmes non résolus est de omprendre pourquoi le transport de momentinétique se fait horizontalement par des ondes de grande éhelle plut�t que loalement parles méanismes de frition. Une piste pour e problème a été donné par Fjortoft (1953) àpropos des asades d'énergie inétique vers les petites éhelles dans un �uide 2D. Il existeégalement une asade inverse vers des éhelles plus grandes, qui pourraient se produiresur Vénus et ainsi expliquer le r�le des ondes. Kraihnan (1967) dérit la physique de esasades inverses de la même manière que pour les asades dérites en 3D par Kolmogorov.Au vue des di�érentes remarques, les proessus bidimensionnels sur Vénus semblentjouer un r�le important, d'une part dans les méanismes de dissipation par turbuleneanisotrope et d'autre part pour expliquer le r�le des ondes.A titre d'exemple, des expérienes numériques (Herring and Métais, 1989) montrentque de tels asades inverses se produisent dans un �uide bidimensionnel pour un nombrede Rihardson (f. équation 1.68) plus grand que 1. Cette ondition est véri�ée sur Vénusdans les ouhes stables de l'atmosphère (vers 15 km, 40 km et plus haut au-dessus de65 km). Ces ouhes pourraient don préférentiellement développer des ondes de grandeéhelle pour le transport horizontal de moment inétique.B) Transport vertial de moment inétique par les ondes de petites éhelles spatialesDans une on�guration d'atmosphère barotropiquement instable, les ondes de petiteséhelles omme les ondes de gravité peuvent également transporter vertialement du mo-ment inétique (Leovy, 1973; Hou and Farrell, 1987).Les ondes orographiques (ondes de gravité forées par un relief) peuvent aussi jouer unr�le (Fels, 1977; Gierash, 1987). Nous avions vu (f. setion 2.2) que du moment inétiquepouvait être ommuniqué à l'atmosphère lorsqu'un éoulement renontre une montagne74



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotationpar exemple. Plus préisément, e moment inétique pourra être transporté en altitude parpropagation des ondes de gravité loin de la zone d'émission, puis rendu à l'atmosphère pardéferlement de es ondes, produisant une aélération ou une déélération selon la valeurde la vitesse de phase par rapport à l'éoulement moyen.Les ondes de gravité produites par un relief sont des ondes stationnaires (vitesse dephase nulle) et par onséquent, ne produisent pas d'aélération de l'éoulement lorsqu'ellesrendent leur moment inétique par déferlement (ou absorption).Ondes de gravité dans l'atmosphère de Vénus. Les ondes de gravité peuvent éga-lement être exitées par la onvetion, e qui se passe probablement sur Vénus dans lesbasses ouhes de l'atmosphère où la onvetion est forte. Ces ondes se propagent alorsvertialement et transportent don du moment inétique.Hou and Farrell (1987) proposent que les ondes qui ont une vitesse de phase horizontaledans la même diretion que le vent zonal moyen sont absorbées à ertains niveaux ritiqueset aélèrent alors l'éoulement.D'autres pensent que les ondes produites dans la ouhe limite ont des vitesses de phasehorizontales petites et ontribuent don plut�t à ralentir l'éoulement. Un tel travail a étéfait par Leroy and Ingersoll (1995). Ils ont assimilé la ouhe de nuages à la ouhe limitedans le sens où 'est une zone onvetivement instable. Leur étude a montré que les ondesde gravité générées dans ette région ont une faible vitesse de phase par rapport au �otmoyen où elles sont produites. En raison du fort isaillement vertial du vent, les ondestransportant du moment inétique qui pourraient aélérer l'éoulement sont absorbéestrès vite à quelques kilomètres de la zone d'émission et ne sortent pas de la zone onve-tive. De telles ondes ne peuvent don pas selon es auteurs ontribuer de manière notableà la superrotation. Les ondes de gravité qui se propagent de manière oblique dans la di-retion du vent zonal peuvent avoir des vitesses de phase un peu plus grandes mais leursontributions au transport vertial de moment inétique reste faible.Il faut ependant remarquer que les altitudes des niveaux ritiques d'absorption desondes peuvent être onsidérablement modi�ées par des e�ets non linéaire (Fritts and Dun-kerton, 1984) et la question reste don largement sans réponse préise ar auune étuden'a enore été faite pour évaluer dans quelle mesure les proessus non linéaires �boostent�la propagation des ondes de gravité générées par la onvetion.Ondes de gravité dans l'atmosphère de Titan. Des �utuations de densité ont étémesurées dans l'atmosphère de Titan par Voyager 1, et pourraient être attribuées à lapropagation d'ondes de gravité (Friedson, 1994; Hinson and Tyler, 1983).2.6.2 Interations ave le SoleilL'osillation temporelle de la position relative de la planète et du Soleil induisent dese�ets sur l'atmosphère, que e soient des variations d'ensoleillement, onduisant à des ma-rées thermiques ou des ontraintes gravitationnelles.A) Cas de Vénus 75



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotationa) Marées thermiques de Fels. Les marées thermiques se propagent vertialementdepuis la zone de maximum de hau�age solaire (à la base des nuages sur Vénus), versle haut au-dessus des nuages et vers les bas en-dessous et transportent don du momentinétique vertialement. Sur Vénus, le transport vertial de moment inétique par les ma-rées thermiques (omposantes diurnes et semi-diurnes) a toujours été un sujet d'étudeprivilégié. Lindzen (1990) adaptèrent la théorie des marées thermiques au as de Vénuset permis à Fels and Lindzen (1974); Lindzen (1977) de suggérer l'importane possible dees ondes de gravité d'éhelle planétaire dans le méanisme de superrotation. En e�et, ilsont montré que l'éoulement pouvait être aéléré lorsque le vent moyen était égal à lavitesse de phase des marées thermiques. Ils ont préisé que e méanisme seul ne pouvaitexpliquer l'aélération de l'atmosphère d'un état au repos jusqu'à une entaine de mètrespar seonde sur Vénus, mais pouvait y ontribuer. Hou et al. (1990) ont démontré à l'aided'un petit modèle que les marées thermiques pouvaient ontribuer à la superrotation auniveau de la ouhe nuageuse seulement.Pehman and Ingersoll (1984) ont alulé la struture des omposantes diurnes et semi-diurnes sur Vénus, à l'aide d'un modèle d'équations primitives linéarisées. Ils ont montréque la omposante semi-diurne dominait sur la omposante diurne et que elle-i expli-quait les osillations observées dans la température mésosphérique par Pioneer Venus, quis'amorent vers 80 km (f. Fig. 5.4 de la setion 5.2.3). De nombreuses études sur les maréesthermiques sur Vénus se suédèrent ensuite (Fels, 1986; Leovy, 1987; Hou et al., 1990;Newman and Leovy, 1992).Les marées thermiques peuvent aussi transporter du moment inétique horizontalementmais e transport est généralement moins important que le transport vertial.b) Méanisme de la �amme tournante de Shubert. Peu de temps après la déou-verte de la superrotation dans l'atmosphère de Vénus, un méanisme a été proposé pourexpliquer les vents zonaux observés. Ce méanisme onnu sous le nom de méanisme de�la �amme tournante� a été proposé en 1969 par Shubert and Whitehead (1969) et est liéaux marées thermiques. Le dispositif expérimental onsistait à mettre en rotation un an-neau de merure posé au-dessus d'une �amme en rotation. Ils ont observé une rotation dumerure jusqu'à 4 fois plus rapide que la �amme. Il montre, au ours de ette expériene,qu'une soure de haleur en mouvement peut induire un éoulement moyen et propose donque l'éoulement zonal moyen observé sur Vénus est produit par le déplaement du pointsubsolaire au niveau du maximum d'absorption solaire, 'est à dire dans la ouhe de nuage.Le moment inétique va être transporté vertialement depuis la zone de maximum dehau�age solaire par des ondes qui sont émises dans ette région et qui se propagent versle haut au-dessus des nuages et vers le bas en-dessous (f. Fig. 2.3). Cela va produire unefore de reul dans la zone d'exitation des ondes qui va aélérer ette région dans ladiretion opposée où les ondes sont transmises (diretion du vent zonal).Sur Vénus, le Soleil se déplae vers l'est, alors que les vents zonaux sont vers l'ouest. Duoup, une onde stationnaire par rapport au Soleil s'établit, qui se propage vertialementdans la diretion opposée au vent zonal. L'aélération produite dans le nuage va dondéroître à mesure qu'on s'éloigne des nuages. En e�et, les ondes qui se sont propagéesvers le haut, vont perdre leur moment inétique et �niront par déferler en raison de la76



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotation

Figure 2.3 � Méanisme de la �amme tournante énonée par Shubert and Whitehead(1969). Ce méanisme montre omment l'absorption de l'énergie solaire dans les nuagesvénusien et la propagation vertiale des marées thermiques qui en résulte, induisent uneaélération de l'éoulement moyen, par e�et de �reul� (Illustration de Gierash et al.,1997a).densité ambiante déroissante quelques hauteurs d'éhelles plus hautes. La omposantequi se propage vers le bas sous les nuages est quant à elle plus faible.Le moment inétique va être redistribué par les ondes qui sont émises depuis la zone demaximum de hau�age solaire, réant ainsi une réation qui va aélérer la zone de nuages.Ce méanisme pourrait jouer un r�le dans la haute atmosphère mais ne permettraitpas d'expliquer la superrotation de la basse atmosphère (rossow, 1983). En e�et, les obser-vations de Pioneer Venus ont montré que la densité de moment inétique (ρma) de l'atmo-sphère vénusienne présente un maximum vers 20 km (f. Fig. 5.18 de la setion 5.2.6) etdéroît ensuite ontinuement jusqu'aux nuages et aussi jusqu'à la sufae (Shubert et al.,1980a,b). Cette distribution semble don fortement montrer que la zone d'aélération del'éoulement est autour de 20 km et non vers 50 km. Le transport vertial de momentinétique est don faible au-dessus de 20 km selon les observations de Pioneer Venus.Une autre di�ulté pour e modèle vient des termes de frition qui sont ad ho dansles modèles, étant donné qu'on ne sépare pas, dans les proessus sous-grille, les proessusdûs à la frition et eux dûs aux ondes qui interviennent eux dans le terme d'Eliassen Palm.) Retour sur le transport de moment inétique par les marées thermiques. Letransport vertial de moment inétique a été étudié par Newman and Leovy (1992). Dansleurs aluls, ils trouvaient que e transport se faisait surtout entre 65 km, où les ondesétaient émises et 90 km où elles sont absorbées. Ce travail permettait de bien rendre omptede la struture dynamique de la mésosphère de Vénus. L'équilibre vertial dans ette ré-gion se fait alors surtout entre les marées thermiques et l'éoulement moyen : u′w′ = uw.Comme les marées thermiques et la irulation méridienne moyenne sont toutes deux for-ées par le hau�age solaire, on a au premier ordre w′ = w, e qui entrainne que u′ = u.C'est sur et argument assez simple que Newman and Leovy (1992) ont montré que letransport par les marées thermiques se faisait surtout au-dessus des nuages et que elles-ine peuvent expliquer l'éoulement moyen de la basse atmosphère.77



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotationIls ont montré aussi que le transport horizontal de moment inétique par les maréesthermiques est soumis aux mêmes restritions. Si v′ = v, ave l'équilibre horizontal :
u′v′

a = uv
a , alors u ne peut raisonnablement pas dépasser u′. Cela expliquerait que les ventszonaux observés dans la ouhe de nuage orrespondent à peu près à la vitesse de rotationdes marées thermiques dans le référentiel en mouvement.d) Couple extérieur gravitationnel dû au Soleil. Le alul du ouple gravitationnelexeré par le Soleil sur le bourrelet de marées thermiques (f. setion 1.5.1.a) a été déve-loppé pour Vénus par Teitelbaum and Cot (1981).L'osillation du bourrelet gravitationnel pourrait également avoir un impat sur le spinde la planète et par la même avoir un impat sur la quantité de moment inétique qui estommuniqué à l'atmosphère (Bills, 2005).B) Cas de Titan : interation gravitationnelle due à SaturnePeu d'études ont été faites sur Titan onernant l'analyse du transport de momentinétique. Luz and Hourdin (2003); Luz et al. (2003) a étudié le transport latitudinal desondes barotropes dans l'atmosphère de Titan à l'aide d'un modèle shallow-water (ouhemine). Hourdin et al. (1995, 1996); Luz and Hourdin (2003); Luz et al. (2003) ont modéliséla superrotation sur Titan par le méanisme de Gierash énoné i-dessus (f. setion 4.6).La irulation méridienne transporte le moment angulaire vers les hautes latitudes (vers60◦ de latitude environ). Le jet devenant barotropiquement instable génère des ondes quiramènent le moment inétique vers l'équateur, e qui permet ainsi de maintenir une super-rotation équatoriale.Pour Titan, seuls des e�ets gravitationnels dûs à Saturne peuvent se faire sentir dansl'atmosphère. Titan étant synhrone sur Saturne, le ouple gravitationnel qui s'exere surl'atmosphère est probablement induit par l'exentriité de l'orbite. Tokano and Neubauer(2002) ont étudié les marées ausées par Saturne à l'aide d'un MCG 3D. A la di�érenede la Terre, les marées gravitationnelles ont un fort impat sur Titan du sommet de l'at-mosphère jusqu'au sol, et partiulièrement dans la basse atmosphère où d'autres forçagessont plus faibles. Les surfaes de pression osillent de près de 1.5 hPa près du sol pendantune orbite autour de Saturne.2.7 R�le du vortex polairePour des planètes en rotation lente, la irulation méridienne moyenne induit un trans-port de moment inétique vers le haut à l'équateur et vers les p�les ave une branhedesendante aux hautes latitudes. Le vortex polaire est réé par ette irulation méri-dienne moyenne en haut de la branhe desendante. La onservation du moment inétique(sans visosité) donne une vitesse in�nie aux p�les (f. setion 1.4.1.II.A). A�n de résoudreette singularité aux p�les qui est obtenue ave des onsidérations théoriques simpli�ées, onpeut faire intervenir des méanismes de frition qui vont ommener à devenir importantsaux hautes latitudes. La dissipation va don tendre à réduire les gradients latitudinaux de78



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotationvents zonaux au niveau des p�les, sans pour autant empêher la onservation du momentinétique.Cas des vortex vénusiens. Il est possible que les deux grands systèmes dépression-naires qui sont observés sur Vénus au niveau des p�les ontribuent à la redistribution dumoment inétique vers les basses ouhes de l'atmosphère (Taylor, 1980). Sur les imagesde Mariner 10, le vortex apparaît omme un enroulement en spiral de la ouhe nuageuse.Le r�le d'un tel vortex dans la dynamique n'est pas enore lair (f. Fig. 5.17 de la se-tion 5.2.6).2.8 R�le des instabilitésL'étude des instabilités présentes dans les atmosphères de Vénus et Titan permettentde mieux omprendre la dynamique de es atmosphères en superrotation.L'instabilité inertielle exposée dans la setion 1.6.1 traduit l'éart de stabilité par rap-port à l'équilibre du vent thermique qui assure la déroissane du moment inétique del'équateur vers les p�les. Si le moment inétique augmente loalement ave la latitude (equi peut se produire dans les jets des moyennes latitudes sur Titan), de l'instabilité iner-tielle apparaît. Sur Vénus, qui ne présente pas fonièrement de jets de moyennes latitudesmais plut�t un pro�l de vent onstant en latitude, de l'instabilité inertielle devrait êtreprésente à l'équateur.Alors que l'instabilité inertielle permet de diagnostiquer de manière indirete le trans-port de moment inétique par la irulation méridienne moyenne, l'instabilité barotrope,elle, intervient plut�t sur le r�le des transitoires. Nous avons vu (f. setion 1.6.1) que l'in-stabilité barotrope est liée au gradient latitudinal de la vortiité absolue de l'éoulementmoyen. La vortiité absolue de et éoulement moyen peut s'erire :
η = − 1

cosφ

∂

a∂φ
(ū cosφ+ aΩ cos2 φ) (2.10)soit en terme de moment inétique absolu :

η = − 1

a2 cosφ

∂ma

∂φ
(2.11)Ainsi, lorsque le gradient latitudinal de vortiité potentielle s'annule, la derivee seondedu moment inétique s'annule.Historiquement, le r�le de l'instabilité barotrope dans les atmosphères en superrotationa été pour la première fois suggérée par rossow (1983), dans des simulations numériquespour une planète type Vénus. Del Genio and Suozzo (1987) a montré que dans une iru-lation non axi-symétrique, les modes dominants sont surtout barolines pour des planètesen rotation rapide et barotropes pour des planètes en rotation plus lentes omme Vénus etTitan. 79



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotation2.9 Résumé sur le as de VénusLa ompréhension de la superrotation vénusienne passe par la ompréhension des méa-nismes de transport de moment inétique de la basse atmosphère. Pour ela, il est néessairede omprendre l'équilibre mis en jeu entre les di�érents forçages qui tendent à aélérerl'éoulement et eux qui tendent à le freiner. Deux grands méanismes peuvent intervenir :les ondes et les proessus de frition omme la turbulene et les fores de visosité.Deux méanismes ont été suggérés. Le premier fait intervenir uniquement un transportvertial de moment inétique par les perturbations alors que le deuxième maintient la su-perrotation par un transport horizontal de moment inétique par les perturbations versl'équateur et un transport vertial par la irulation méridienne moyenne à l'équateur. Enfait, il est fort possible que le méanisme �nal soit une ombinaison de es deux méa-nismes (Gierash et al., 1997a). Pour tester es di�érentes hypothèses, une analyse par desmodèles numériques est néessaire en lien ave des observations préises de ette région del'atmosphère de Vénus.Pourquoi le phénomène de superrotation n'est toujours pas ompris... Le phé-nomène de superrotation a été pour la première fois mis en évidene dans les années 1960,par l'observation du déplaement des strutures sombres présentes dans les nuages de Vénus(f. setion 5.2.6). Depuis, auune onlusion dé�nitive n'est ressortie des longues annéesd'études théoriques et observationnelles. De nombreuses di�ultés sont inhérantes à lanature même du phénomène de superrotation. Les modèles numériques ont des di�ultésà simuler la irulation vénusienne (f. setion 5.4). La "prédition" des vents sur Titanpar des MCGs a été un élément déterminant pour "relaner l'étude de la superrotation"dans les années 90, notamment par la mise en évidene de l'importane du proessus deGierash dans ette atmosphère modélisée (Hourdin et al., 1995; Luz and Hourdin, 2003;Luz et al., 2003), mais le as de Vénus a l'air plus déliat... La di�ulté réside égalementdans la préision des observations. En e�et, les méanismes mis en jeu étant du deuxièmeordre (termes de perturbation), la préision requise est d'autant plus grande : le transportde moment inétique par les perturbations est de l'ordre de quelques entimètres par se-onde et est en-dessous de la préision des sondes Pioneer Venus et de Venus Express (del'ordre du mètre par seonde). Il est également di�ile d'obtenir des mesures préises del'atmosphère à quelques kilomètres de la surfae en raison de la strati�ation thermiqueforte.2.10 Analyse dimensionnelle du phénomène de superrotationOn peut aratériser deux types de planètes : les planètes en rotation lente du type devénus et Titan et elles en rotation plus rapides omme la Terre et Mars.� Les planètes en rotation lente se aratérisent par une �mahine thermique� plus e�-ae. L'atmosphère de es atmosphères est généralement épaisse (opaque au rayonne-ment solaire) ave des impats radiatifs importants : une forte ré�etion du rayonne-ment solaire par les nuages sur Vénus et une forte absorption solaire par les aérosolssur Titan. Il n'est pas évident de savoir a priori si 'est le fait que es planètestournent plus lentement, qui permet de maintenir une telle ouverture nuageuse sur80



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotationVénus et de brume d'aérosols pour Titan. Il est possible qu'en raison de la faiblerotation solide, les di�érents omposants de es atmosphères �sédimentent� plus fa-ilement au lieu d'être brassé e�aement par des perturbations barolines ommesur Terre. Cela se traduit par des transferts radiatifs un peu partiulier pour esatmosphères. L'atmosphère de es planètes est globalement stable et la irulationméridienne moyenne s'étend jusqu'aux p�les.� Pour les planètes en rotation plus rapides, l'atmosphère est moins stable et la vorti-ité absolue de l'éoulement est dominée par le paramètre de Coriolis.Il existe don deux moteurs prinipaux pour la superrotation : la rotation planétaire(rotation lente) et la mahine thermique (atmosphères opaques), même si les deux ne sontpas forément indépendants.Pour étudier le phénomène de superrotation, on peut essayer de herher dans quelrégime dynamique il se plae. Pour ela, omme dans beauoup de problèmes de méaniquedes �uides, on peut e�etuer une analyse dimensionnelle du problème a�n de réduire lenombre de paramètres aratéristiques : propriétés aratéristiques du �uide (masse molaireou volumique, visosité, épaisseur de l'atmosphère, vitesse du vent, et.), aratéristiquesde la planète solide (rayon, gravité, rotation du spin, rotation orbitale), propriétés del'orbite (exentriité, obliquité) qui vont dé�nir l'impat saisonnier, propriétés radiatives del'atmosphère (transmissions totales dans l'infrarouge et le visible, �ux solaire au sommet),propriétés de la surfae, et.On va faire alors apparaître des paramètres adimensionnels indépendant qui vont don-ner les régimes prinipaux. Les relations entre es paramètres adimensionnels aratéris-tiques du problème peuvent permettre de déterminer des lois physiques sans érire leséquations fondamentales parfois très omplexes. Cette relation est alors invariante parhangement d'éhelles. Cela permet don d'établir les di�érentes ombinaisons possibles deparamètres où e type de phénomène (la superrotation en l'ourene) peut se produire,indépendamment de l'éhelle de l'étude. Il su�t d'avoir les mêmes paramètres adimension-nels pour que la similitude soit respetée. On peut réduire ainsi le nombre de méanismesintervenant dans le phénomène étudié et d'en retenir les prinipaux.Golitsyn (1975) a été le premier a suggéré la superrotation sur Tian sur la base d'ar-guments dimensionnels.Pour e�etuer ette étude, nous devons faire le bilan des grandeurs physiques (dimen-sionnelles) qui interviennent dans le problème. Nous retiendrons ii uniquement les ara-téristiques de la planète solide qui donne l'impat de la rotation, les propriétés radiativesde l'atmosphère (transmissions totales dans l'infrarouge et le visible) et les propriétés dugaz (visosité, épaisseur de l'atmosphère, vent moyen). On se limite don à n=9 paramètresdimensionnels. On a don r=2 paramètres indépendants (rang de la matrie : longueur ettemps). D'après le théorème de Vashy Bukingham, on obtient don N=n-r=7 paramètresadimensionnels.Nous nous sommes limités ii aux paramètres adimensionnels globaux dans l'optiquede omprendre le méanisme de superrotation. Nous supposons que les méanismes loauxsont négligeables. Nous aurions pu faire intervenir d'autres paramètres aratéristiquesdu problème mais ela ne ferait qu'ajouter de nouveaux paramètres adimensionnels quionerneraient des proessus qu'on négligerait ensuite. En d'autres termes, nous nous pla-çons dans des régimes dynamiques où es proessus sont négligeables.81



Chapitre I.2. Le méanisme de superrotationAinsi, nous avons onstruit les paramètres adimensionnels πi à partir des paramètresdu problème que nous avons retenus. On obtient :� un nombre de Reynolds : Re = V H
ν qui aratérise le degré de turbulene (régimelaminaire/turbulent, f. setion 1.2.1)� un nombre de Rossby : Ro = V

2Ωa qui évalue l'intensité de l'advetion par rapport àla fore de rotation (f. setion 1.4.1.II.B)� un nombre de Froude : Fr = V√
gH

qui donne l'importane de la strati�ation verti-ale (régime �uvial/torrentiel, f. setion 1.4.2)� un nombre d'Ekman : E = ν
2Ωa2 qui évalue les e�ets de frition par rapport à l'in-tensité de la rotation (f. setion 1.4.1.II.B)� le rapport de la rotation du spin de la planète sur la rotation orbitale : Ωspin

Ωorbite� le rapport entre les opaités visible et infrarouge : τIR

τvisible� le paramètre ouhe mine ǫ = H
a (f. setion 1.2.3).Le vent zonal moyen peut don s'adimensionner omme :
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) (2.12)ave Uo suit une loi de puissane en zα, ar le phénomène de superrotation peut êtreonsidéré omme stationnaire et zo suit aussi une loi de puissane en zo ≃ zα.On obtient alors les di�érents régimes dynamiques dont le phénomène de superrotation.Le phénomène de superrotation dépend de l'ensemble de es paramètres adimensionnels.Et pour un ertain domaine d'appliation de es paramètres, on a le phénomène de super-rotation.Nous avons vu que le Reynolds est généralement grand, les nombres de Rossby et d'Ek-man sont petits pour assurer l'équilibre "ylogéostrophique", probablement que le nombrede froude doit être assez petit pour assurer une atmosphère strati�ée (f. setion 1.4.2).Nous avons vu que l'atmosphère est en ouhe mine (ǫ petit), e qui n'est pas tout à faitvrai pour Titan si on prend son atmosphère dans sa globalité. Ce paramètre n'est peut-êtrepas indispensable pour le régime de superrotation ar il existe probablement un méanismede superrotation sur Jupiter où l'équilibre hydrostatique n'est plus véri�é (Rivier et al.,2001). Le paramètre Ωspin

Ωorbite
ne semble pas non plus aratériser la superrotation ar sur Vé-nus, e paramètre est grand devant 1 alors que sur Titan, il est plus petit. En�n, τIR

τvisible
�1ar les atmosphères en superrotation que nous onnaissons, sont toutes deux opaques aurayonnement visible : sur Titan, 10% du rayonnement solaire atteint la surfae et sur Vénus2-3% seulement.A priori, un sytème qui véri�e se trouve dans le domaine de validité de l'ensemble dees paramètres adimensionnels devrait présenter le phénomène de superrotation.
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Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétairemodi�ant le shéma d'intégration temporelle du transfert radiatif (f. setion 3.5.3). J'aiégalement introduit des traeurs passifs dans e modèle (f. setion 5.4.2).Dans ette partie, j'ai rassemblé l'ensemble des aratéristiques des deux modèles uti-lisés.Les Modèles de Cirulation Générale omprennent essentiellement deux parties : lapartie dynamique qui résoud les équations primitives et qui est généralement ommuneaux versions terrestre et "planétaires", et la partie physique qui alule le forçage de lairulation et qui est propre à la planète étudiée.3.2 Equations de la dynamique (équations disrétisées)3.2.1 Les équations de la dynamiqueLes modèles numériques de irulation générale (MCG) intègrent sur la sphère et dansle temps les �équations primitives�, qui sont une version simpli�ée des équations de ladynamique énonée dans la setion préédente (f. setion 1.2.1).Ces équations sont utilisées pour la simulation numérique du limat sur Terre ou dansd'autres environnements planétaires (Vénus, Mars, Titan, et.), ainsi que pour la prévisionmétéorologique.Les approximationsCes équations se résolvent dans le adre de ertaines hypothèses :� L'épaisseur de l'atmosphère est négligeable devant le rayon de la planète. C'est l'ap-proximation dite "ouhe mine" (f. setion 1.2.3). Pour le 2D-CM Titan atuel-lement utilisé, ette approximation est à la limite du domaine de validité : 500 kmd'épaisseur ontre les 2575 km de rayon. Pour un MCG qui prendrait en omptetoute l'atmosphère de Titan, ette hypothèse ne serait lairement plus valable. Danse as, on ne pourrait plus déoupler les mouvements vertiaux des mouvements ho-rizontaux, dans le sens de l'approximation ouhe mine (f. setion 1.2.3).� Les fores de marées gravitationnelles n'apparaissent pas dans les équations primi-tives de la dynamique.� La gravité (dans le référeniel en rotation) est onstante dans le temps et dans l'es-pae. Cette approximation est légitime sur Terre puisque les variations de la gravitépeuvent atteindre au maximum 0.4%. En revanhe, sur Titan, pour laquelle la gra-vité (g∼1.345 m s−1) et le rayon (a∼2575 km, f. Table 1.2) sont faibles, on a desvariations qui peuvent atteindre ∼43% à 500 km (inertitude relative).� Le �uide est à l'équilibre hydrostatique (f. setion 1.4.1.I.A), e qui implique quela pression déroît quand l'altitude roît. Cela permet d'utiliser la pression ommeoordonnée vertiale.En générale, l'équilibre hydrostatique est véri�ée sur toute l'épaisseur de l'atmo-sphère. Enore faut-il dé�nir l'épaisseur d'une atmosphère. L'équilibre hydrostatique86



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétairesn'est plus valable soit dans les mouvements onvetifs de petites éhelles, soit à plusgrande éhelle, à la limite supérieure de l'atmosphère lorsque le nombre de ollisionspour maintenir la pression devient insu�sant. La limite est donnée par l'altitude del'exobase où les partiules �uides ont une probabilité 1/e de s'éhapper sans subir deollisions (exp−
R
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ze
Qn(z)dz = 1/e, soit QneHe = 1). Cela se traduit par le fait que lelibre parous moyen l est égal à l'éhelle de hauteur (H = RT

Mag
).Sur Vénus, l'exobase se situe vers 150-200 km, sur la Terre, vers 400-500 km etsur Titan, vers 1500 km. Cela donne approximativement une épaisseur limite del'atmosphère. En-dessous de l'exobase mais au-delà d'une ertaine altitude, appeléehomopause, l'équilibre hydrostatique est enore véri�é mais haque onstituant suitsa propre loi hydrostatique donnée par sa propre éhelle de hauteur (il n'y a plusassez de mélange). La di�usion moléulaire devient dominante au détriment de ladi�usion turbulente. Sur Vénus, l'homopause est vers 130-140 km (Izakov, 1977), surTerre, vers 100 km et sur Titan entre 650 et 1000 km. Dans les modèles onsidérésii, on est toujours largement sous l'homopause.Les équationsLes équations primitives sont érites dans le référeniel de la planète en rotation. Ellesont été initialement développées par R. Sadourny (Sadourny and Laval, 1984) et odées enFORTRAN 77 par P. Le Van. Elles sont obtenues par disrétisation des lois de onservationprésentées dans la setion 1.2.1 et se omposent : des équations de quantité de mouvementprojetées selon l'horizontale, d'un bilan d'énergie, de l'équilibre hydrostatique selon lavertiale et des équations de ontinuité de la masse (loale et intégrée sur l'épaisseur du�uide).Les variablesDans es équations, on peut distinguer di�érents types de variables, appelées aussivariables globales. Les variables pronostiques , dont l'évolution temporelle est expliitementalulée (les deux omposantes de la vitesse horizontale u(x,y,P,t) et v(x,y,P,t), l'enthalpiespéi�que h(x,y,P,t), la pression au sol Ps(x,y,t), et.) et les variables diagnostiques qui sontalulées à haque instant à partir des variables pronostiques : la vitesse vertiale w = dP

dt ,dé�nie par intégration de l'équation de onservation de la masse ave une ondition limitesupérieure (vitesse vertiale nulle en P=0) ; la densité de l'air ρ, dé�nie à partir de l'équationd'état des gaz parfaits ; le géopotentiel Φ, alulé à partir de l'équation hydrostatique avela valeur du géopotentiel à la sufae, donnée par la topographie.Les termes soures, omme les termes de frottements et d'éhau�ement diabatique sontparamétrés en fontion des oordonnées spatiales (x,y,P), du temps et des variables glo-bales.3.2.2 Disrétisation (maillage) et intégration temporelleDisrétisation spatialePour résoudre les équations de la dynamique (qui sont des équations ontinues), il estnéessaire de les disrétiser, 'est à dire de les résoudre sur des points de grille (f. shéma87



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétaire

Figure 3.1 � Illustration du prinipe de disrétisation spatiale dans un modèle limatique(Illustration de Laurent Fairhead).3.1). A un instant donné, on alule l'ensemble des variables globales sur haque point degrille, puis à l'instant suivant, on regarde la variation temporelle de es variables sur lesmêmes points de grille.La méthode utilisée pour disrétiser e système d'équations utilise les di�érenes �nies(par opposition aux modèles spetraux). Cette méthode ne fait qu'exprimer les dérivées enutilisant les formules de Taylor.Les équations primitives sont disrétisées spatialement sur une grille horizontale (longitude-latitude), dite �grille C d'Arakawa� (Kasahara, 1977) (déalage de 1/2 entre la grille des sa-laires et la grille des vents pour failiter le alul des �ux) et vertialement par ouhes (Hol-ton, 1979). Cette disrétisation se aratérise par un nombre de points de grille (maillage)�xé (f. Fig. 3.1).La grille vertiale est en oordonnées hybrides, ave la pression à haque niveau d'alti-tude i (en raison de l'approximation hydrostatique) dé�nie par : p(i) = ap(i)+bp(i)∗Psurf .Cette grille permet d'atténuer les e�ets du relief dans les hautes ouhes du modèle, sanslaquelle le modèle présenterait de fortes instabilités.A hautes latitudes, (pour des latitudes supérieures à 60◦), un �ltre en longitude estappliqué pour gérer orretement le rétréissement du maillage et la singularité au p�le.
Shéma d'intégration temporelleLe modèle part d'un état initial (vents nuls, pro�l vertial de température), puis al-ule l'évolution de es variables à haque pas de temps. A un instant t, la variable Xt estonnue en un point de l'atmosphère. Le modèle évalue ensuite les tendanes, 'est à dire lesvariations temporelles de ette variable (∂tX). La onnaissane de la variable à l'instantt ainsi que de ses tendanes permet de aluler la valeur de ette variable à l'instant suivant.88



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétairesConservation dans les modèles numériquesLe shéma temporel de la dynamique assure la onservation exate de la masse, de latempérature potentielle, et de son arré pour les mouvements adiabatiques, de la vortiitépotentielle pour les mouvements barotropes (Sadourny, 1975a,b), et le moment inétiquepour les mouvements axi-symétriques (Hourdin et al., 1996). Au début, les reherhess'étaient surtout portées sur la onservation des invariants fondamentaux omme l'énergieet l'enstrophie (arré du rotationnel du vent). Comme auune formulation en di�érene�nie ne peut onserver en même temps es deux quantités, le LMD avait alors privilégiéla onservation de l'enstrophie. Robert Sadourny a montré l'importane de la onservationde l'enstrophie ar elle onduit à une plus grande stabilité numérique.En e�et, il y a une in�nité de quantités onservatives dans les atmosphères et on peutmontrer que seulement un ertain nombre peut être onservé dans les modèles numériques.Des hoix doivent don être faits et sont don entre autres à l'origine de di�érenes entreles modèles numériques. La onservation de l'enstrophie au détriment de l'énergie est unespéi�ité des modèles du LMD.Dans les premiers modèles du LMD, le moment inétique n'était pas onservé, produi-sant des erreurs de dérive de la struture des alizés dans le modèle terrestre par exemple,jusqu'à leur disparition pour des simulations longues ou des di�ultés à représenter or-retement la superrotation dans un modèle vénusien (Tourte, 1984).� Une modi�ation du shéma d'advetion du moment inétique dans le modèle ter-restre (mélange du moment inétique dans le shéma d'ajustement onvetif, travaile�etué par M. H. Letreut, Hourdin et al., 1992) a permis alors de onserver par-tiellement le moment inétique (onservation exate du moment inétique pour lesmouvements axisymétriques), tout en onservant l'enstrophie.� Mais et ajustement pouvait se faire sur Terre sans trop de di�ultés en raisonsurtout d'une dynamique qui s'y adaptait bien. Sur Vénus, où les ondes semblentjouer un r�le important dans la dynamique, une telle adaptation n'est plus su�sante.Ces questions sont toujours à l'étude pour le bilan de moment inétique dans le asde Vénus. La onservation du moment inétique est essentielle pour toute étude de simu-lations de la superrotation, et assure que elle-i n'est pas produite de manière arti�iellepar des soures numériques (Hourdin et al., 1992).Stabilité numérique (CFL)La stabilité numérique d'un modèle résulte d'un réglage du pas de temps d'intégrationqui est lié à la résolution spatiale du modèle par le ritère CFL (de Courant-Freedrihs-Lewy, 1928). On peut dire que plus la résolution spatiale d'un modèle est �ne, plus le pasde temps ne peut être aussi petit qu'on le souhaite, au risque alors que le modèle devienneinstable. La mesure qui donne le degré de résolution qu'on peut se permettre dans unmodèle dépend des aratéristiques de l'atmosphère : le rapport entre la distane entre deuxpoints du maillage sur le pas de temps, qui peut être vu omme une vitesse aratéristiquede propagation des grandeurs physiques projetées dans le maillage informatique, doit restersupérieure à la plus grande vitesse de propagation possible dans l'atmosphère simulée. Dansles modèles qui sont développés la plus grande vitesse possible orrespond à elle des ondesde gravité, étant donné que le modèle est "inompressible" (approximation de Boussinesq,f. setion 1.2.2). 89



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétaireSur Terre, le pas de temps est de l'ordre de 5 à 10 min environ pour une résolutionhorizontale de 64 pas en longitude sur 48 pas en latitude et il peut être enore réduit par2. Sur Vénus, les ondes peuvent atteindre des vitesses beauoup plus grandes en raison dela densité élevée de l'atmosphère (c =
√
gh). Pour l'instant dans le MCG Vénus, le pas detemps est de 1.4 min.3.2.3 Dissipation horizontaleIl est néessaire dans un modèle numérique de représenter les e�ets non linéaires quiapparaissent dans les équations primitives de la dynamique (omme par exemple les e�etsde la visosité). Ces e�ets sont dûs à l'interation entre les éoulements sous-maille et lesmouvements de plus grande éhelle qui sont résolus par le modèle. Le problème revientà paramétrer les proessus de turbulene bidimensionnelle et de représenter les proessusomplexes de asades de l'énergie entre les di�érentes éhelles (Pedlosky, 1979). Le réglagede la dissipation horizontale in�ue don diretement sur ertains problèmes de onservation(telle que elle de l'enstrophie)(Millésime et al., 2001).Ce paramètre in�ue également sur la stabilité des modèles. En e�et, si l'énergie (ouenstrophie) asade des grandes éhelles vers les plus petites qui ne sont pas résolues parle modèle, ette énergie va �nir par s'aumuler aux éhelles du maillage et produire desinstabilités. Un opérateur est don introduit dans les modèles pour représenter l'e�et de ladissipation horizontale sous-maille (laplaien itéré).

∂

∂t
= (−1)ndiss
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τdiss
(δx)2ndiss△ndissCet opérateur fait intervenir deux paramètres : un nombre aratéristique d'itérations

ndiss et un temps aratéristique de dissipation sous-maille τdiss. Ces paramètres pour Vé-nus et Titan sont données dans les setions 3.3.1 et 3.3.2 .E�et sur la onservation de moment inétiqueSelon la valeur de la dissipation horizontale, on oupe en fait l'intervention de ertainesondes dans la dynamique, qu'on remplae alors par de la dissipation. C'est pour etteraison que plus la dissipation est grande (de même pour la résolution), mieux le momentinétique est onservé.� En fait, plus la dissipation est grande, plus on prend en ompte d'éhelles di�érenteset don moins il y a d'aumulation d'énergie sur la grille du modèle.� Pour la résolution, plus elle est grande, mieux on résoud bien les proessus de pe-tites éhelles (omme des ondes de hautes fréquenes) et don mieux est onservé lemoment inétique.3.2.4 Le modèle 2D du 2D-CM TitanUne version 2D (latitude-altitude) du Modèle de Cirulation Générale a été développéepour Titan, appelé Modèle Climatique 2D (2D-CM) (Luz and Hourdin, 2003; Rannouet al., 2004). Ces modèles permettent d'étudier les mouvements axisymétriques présentsdans les atmosphères (omme par exemple la irulation méridienne de Hadley sur Terre).Ils permettent don de s'a�ranhir des aluls de moyennes zonales qu'il est néessaire defaire dans des modèles 3D pour étudier es irulations moyennes. Ces modèles alulent les90



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétairesmêmes variables (le vent zonal ompris) mais stokent uniquement les oordonnées 2D deshamps, permettant ainsi de réduire le oût du temps de alul numérique. La rédution dutemps de alul avait d'ailleurs été la motivation prinipale pour passer à un modèle 2D,lors de l'ajout des modules photohimique et mirophysique et des di�érents ouplages.Paramétrisation de la di�usion horizontale par les ondes : as de TitanLe modèle de Titan étant 2D, il était néessaire de paramétrer le transport horizontalpar les ondes, que e soit pour le moment inétique, les omposés himiques, la brume oula température (Luz et al., 2003). Le traitement du transport horizontal des traeurs parles ondes se fait di�éremment de elui du moment inétique.Le modèle diagnostique les instabilités barotropes, mais ne peut pas générer les ondes3D qui sont des proessus non-axisymétriques. Leur e�et est paramétré par une di�usion enlatitude de vortiité potentielle. Un ritère sur la vortiité a été paramétré dans le modele2D pour dé�nir le délenhement de l'instabilité (qui a e�etivement lieu dans le modèle2D). Quand e ritère est véri�é, le transport de moment inétique par les ondes géné-rées par es instabilités est paramétré par une dissipation horizontale, dont la onstantede temps est évaluée dans le modèle à partir du degré d'instabilité barotrope diagnosti-qué au ours du alul (Luz et al., 2003). La relation entre la onstante de temps et ledegré d'instabilité a été ajustée à partir de la omparaison de la dissipation de momentinétique entre les modèles 2D et 3D . Ainsi, la onstante de temps de dissipation hori-zontale de moment inétique n'est pas �xée mais alulée en fontion du degré d'instabilité.Pour le mélange des traeurs par les ondes, on utilise une méthode dite �en longueurde mélange�, où intervient un oe�ient de di�usion K (ou di�usivité). Ce oe�ient estalulé à partir d'un modèle de Saint Venant (Luz and Hourdin, 2003) et ajusté par unefontion de Cauhy qui reproduit bien e oe�ient (dépend de l'amplitude, de la largeur àmi-hauteur et de la latitude). Le même ritère que préédemment, permettant de mesurerle degré d'instabilité donne ensuite le lien entre les paramètres de K et l'éoulement zonalmoyen. Ce ritère est alulé expliitement dans le modèle 2D.Ainsi, la paramétrisation du mélange des traeurs se fait par un oe�ient de di�u-sion, et le mélange de moment inétique par une onstante de temps, mais les deux sontdiagnostiqués diretement par l'intermédiaire d'un ritère portant sur le degré d'instabilitéévalué dans le modèle 2D.3.3 Paramètres de ontr�le des MCGs planétairesUne vingtaine de paramètres de ontr�le doivent être �xés dans les MCGs. Ce sont desparamètres ne variant pas ou peu sur des éhelles de temps astronomiques et ontr�lés pardes méanismes externes aux proessus atmosphériques agissant sur de grandes éhelles detemps : dynamique gravitationnelle donnant les aratéristiques de l'orbite, de rotations,le rayon, la durée du jour (propriétés astronomiques) ; aratéristiques de la surfae ; lesméanismes d'interations ave des orps extérieurs omme des omètes ou ave la surfae,onduisant aux di�érentes propriétés de l'atmosphère (omposition himique donnée del'atmosphère, densité, et.) (propriétés atmosphériques)...91



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétaireCes paramètres varient d'une planète à une autre.3.3.1 Caratéristiques générales du MCG de TitanLe modèle Titan utilisé ii est le fruit d'une dizaine d'années d'études au sein de l'Ins-titut Pierre-Simon Laplae et de ollaborations entre le Laboratoire de Météorologie Dy-namique et le Servie d'Aéronomie. Le modèle 2D est basé sur la version 3D du modèledéveloppé par Hourdin et al. (1995).Les niveaux sigma pour le modèle Titan, ainsi que les altitudes orrespondantes sontdonnées dans la Table 3.1. Le modèle s'étend sur 55 niveaux vertiaux de la surfae jusque500 km environ dans la mésosphère, ave les 3 derniers niveaux qui servent de "ouheéponge" (f. setion 3.6.2. Le sommet du modèle se situe à peu près à la limite du domainede validité de l'approximation d'Equilibre Thermodynamique Loale (ETL) (quelques mi-robars, Yelle, 1991). L'étude de e qui se passe dans les dernières ouhes au sommet dumodèle doit don être faite ave prudene. La résolution vertiale est de 3 km environ dansla troposphère, 5 km à la tropopause et 10-15 km dans la stratosphère. La pression desurfae est �xée à 1.429 bar.Tableau 3.1 � Les altitudes du MCG Titan, ave les pressions orrespondantes (pour unepression de surfae de 1.45 mbar) et températures orrespondantes (en utilisant le modèlealtitude/pression de, Lellouh and Hunten, 1997; Yelle et al., 1997)Altitude Température Pression Altitude Température Pression(km) (K) (mbar) (km) (K) (mbar)0 93.8 1.4x103 220 173.2 4.8x10−110 83 8.4x102 240 175.4 3.1x10−120 76.4 4.8x102 260 177 2.x10−130 72.3 2.6x102 280 178 1.3x10−140 70.7 1.4x102 300 178.2 8.9x10−250 71.3 7.7x101 320 177.6 5.9x10−260 76.9 4.3x101 340 175.4 4.x10−270 103.9 2.6x101 360 174.2 2.65x10−280 123.6 1.8x101 380 173 1.8x10−290 134.9 1.3x101 400 171.8 1.2x10−2100 142.1 9.58 420 170.7 8.1x10−3120 151 5.44 440 169.6 5.5x10−3140 158.6 3.21 460 168.5 3.7x10−3160 163.8 1.95 480 167.4 2.5x10−3180 167.3 1.2 500 166.4 1.7x10−3200 170.5 7.6x10−1La disrétisation en latitude est de 48 points de grille (soit ∼3.75◦ ou ∼167 km).Les équations dynamiques sont intégrées ave un pas de temps de 3 min et les paramé-trisations physiques (transfert radiatif, mirophysique des brumes, et.) sont alulées 1092



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétairesfois par jour Titan. La himie est alulée 1 fois par jour Titan.Dans le modèle Titan, le nombre d'itérations pour la dissipation est �xé à 2 et laonstante de temps de dissipation horizontale est paramétrée (104s pour les plus petiteslongueurs d'onde de u et v, et 5.107 pour les plus petites longueurs d'onde de h). Lesparamètres prinipaux du modèle Titan sont résumés dans la Table 3.2.Tableau 3.2 � Liste des paramètres pinipaux �xés dans le modèle Titan.Paramètres ValeursRayon de la planète 6051.3 kmGravité 1.345 m s−2Période de rotation 15.97 jours terrestresRotation solide 2.22x105 sPériode de révolution 29.5 années terrestresJour solaire 1.95x106 sObliquité 27 degrésExentriité 0Distane au soleil 1427x106 kmPression de surfae moyenne 1.5x106 PaMasse molaire moyenne 27 g mol−1

Cp 1039. J kg−1 K−1Constante de temps de dissipation horizontale 104s (petites longueurs d'onde de u et v)
5.107 (petites longueurs d'onde de h)Nombre d'itération (opérateur de dissipation) 2Paramètres de surfae et de ouhe limiteAlbédo de surfae 0.3Inertie thermique de surfae 2000 J m−2 s−0.5 K−1Rugosité de surfae 0.01 mLongueur de mélange 35 mCoe�ient de turbulene minimum 1.x10−7
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Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétaire3.3.2 Caratéristiques générales du MCG de VénusLe Modèle de Cirulation générale de Vénus est basé sur le modèle terrestre LMDZ4(Hourdin et al., 2006). La résolution spatiale horizontale du MCG utilisée pendant ettethèse est 48 pas en longitude x 32 pas en latitude (7.5◦ x 5.623◦), e qui orrespond à unerésolution assez grossière (∼792 km x ∼590 km) mais permettant néanmoins de pouvoirfaire tourner le modèle dans des temps raisonnables : une estimation du temps de alulest de 3.105s par jour Vénus sur les ordinateurs les plus rapides du labo.Les oe�ients ap et bp de la grille hybride (f. setion 3.2.2) sont donnés dans la Table3.3 pour les 50 niveaux vertiaux du modèle, ave les pressions orrespondantes (pour unepression de surfae de 92 bar), ainsi que les altitudes orrespondantes selon la �Venus Inter-national Referene Atmosphere� (VIRA, Sei� and the VEGA Baloon Siene Team, 1987).Tableau 3.3 � Coe�ients hybrides pour les 50 niveaux vertiaux du MCG Vénus (niveauinférieur de haque ouhe), ave les pressions orrespondantes (pour une pression de sur-fae de 92 bar) et altitudes orrespondantes (en utilisant le modèle VIRA altitude/pressionà l'équateur, Sei� and the VEGA Baloon Siene Team, 1987)Niveau ap bp Pression Altitude Niveau ap bp Pression Altitude(mbar) (km) (mbar) (km)1 0. 1. 9.200x104 0.00 26 1.96x10+4 4.67x10−3 6.259x102 53.92 31.1 9.99x10−1 9.188x104 0.04 27 1.89x10+4 2.82x10−3 4.485x102 56.13 1.24x10+2 9.95x10−1 9.155x104 0.10 28 1.82x10+4 1.52x10−3 3.213x102 58.24 3.63x10+2 9.86x10−1 9.067x104 0.25 29 1.72x10+4 6.28x10−4 2.302x102 60.15 8.21x10+2 9.67x10−1 8.901x104 0.54 30 1.56x10+4 9.62x10−5 1.650x102 62.06 1.56x10+3 9.38x10−1 8.636x104 1.02 31 1.18x10+4 4.62x10−8 1.182x102 63.97 2.63x10+3 8.97x10−1 8.256x104 1.72 32 8.47x10+3 2.00x10−15 84.70 65.78 4.07x10+3 8.42x10−1 7.754x104 2.69 33 6.07x10+3 0. 60.69 67.49 5.89x10+3 7.75x10−1 7.135x104 3.97 34 4.35x10+3 0. 43.49 69.210 8.03x10+3 6.96x10−1 6.413x104 5.58 35 3.12x10+3 0. 31.16 70.811 1.04x10+4 6.09x10−1 5.613x104 7.55 36 2.23x10+3 0. 22.33 72.512 1.30x10+4 5.17x10−1 4.772x104 9.90 37 1.60x10+3 0. 16.00 74.113 1.54x10+4 4.25x10−1 3.928x104 12.6 38 1.15x10+3 0. 11.46 75.714 1.77x10+4 3.37x10−1 3.122x104 15.8 39 8.21x10+2 0. 8.214 77.315 1.97x10+4 2.57x10−1 2.389x104 19.2 40 5.89x10+2 0. 5.886 78.816 2.12x10+4 1.88x10−1 1.754x104 23.1 41 4.22x10+2 0. 4.217 80.317 2.21x10+4 1.34x10−1 1.257x104 27.0 42 3.02x10+2 0. 3.022 81.718 2.25x10+4 9.55x10−2 9.008x103 30.7 43 2.17x10+2 0. 2.165 83.119 2.26x10+4 6.77x10−2 6.454x103 34.1 44 1.55x10+2 0. 1.551 84.420 2.25x10+4 4.78x10−2 4.635x103 37.4 45 1.11x10+2 0. 1.112 85.821 2.22x10+4 3.36x10−2 3.314x103 40.5 46 79.7 0. 0.7965 87.122 2.18x10+4 2.34x10−2 2.374x103 43.4 47 51.5 0. 0.5150 88.823 2.13x10+4 1.62x10−2 1.701x103 46.3 48 28.3 0. 0.2826 91.024 2.07x10+4 1.10x10−2 1.219x103 49.0 49 15.5 0. 0.1551 93.325 2.02x10+4 7.30x10−3 8.735x102 51.5 50 8.51 0. 0.0851 95.5
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Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétairesL'orbite de Vénus est quasiment irulaire (exentriité nulle), et on néglige l'inlinai-son de l'axe de rotation de Vénus (∼ 177◦). La durée du jour Vénus est elle de la journéesolaire vénusienne (∼ 107s, durée que met le soleil pour se retourner au zénith) (f. se-tion 5.2.1). L'ensemble des paramètres du modèle Vénus sont résumés dans la Table 3.4.La onstante de temps de dissipation horizontale est �xée à 3.104s sous 3.106Pa, 1.5.104sentre 3.106Pa et 5.102 Pa et 3.103s au-dessus de 5.102 Pa et le nombre d'itérations pour ladissipation est 2. Ce paramètre ayant un impat sensible sur la dynamique dans le modèleVénus, sa valeur est enore en train d'être testée.Tableau 3.4 � Liste des paramètres pinipaux du MCG Vénus utilisés dans le modèle.Paramètres ValeursRayon de la planète 6051.3 kmGravité 8.87 m s−2Période de rotation -224.7 jours terrestresRotation solide -3.2364x10−7 sPériode de révolution 243. jours terrestresJour solaire 1.0087x107 sObliquité 180 degrésExentriité 0Distane au soleil 108.15x106 kmPression de surfae moyenne 9.2x106 PaMasse molaire moyenne 43.44 g mol−1

Cp 1000.(T/473)0.35 J kg−1 K−1Constante de temps de dissipation horizontale 3x104 s below ∼ 3x106 Pa1.5x104 s3x103 s above ∼ 5x102 PaNombre d'itération (opérateur de dissipation) 2Paramètres de surfae et de ouhe limiteAlbédo de surfae 0.1Inertie thermique de surfae 2000 J m−2 s−0.5 K−1Rugosité de surfae 0.01 mLongueur de mélange 35 mCoe�ient de turbulene minimum 1.x10−7
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Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétaire3.4 Les paramétrisations de la physiqueLes paramétrisations représentent des proessus qui s'e�etuent à une éhelle spatialesous-maille. Pour les modèles planétaires (Vénus, Titan, et.), le nombre de paramétri-sations est réduit par rapport au as terrestre en raison ne serait-e que du manque dedonnées observationnelles de es atmosphères et don de l'impossibilité de valider orrete-ment es études. Les études étant moins ontraintes se doivent don de rester globales et lesparamétrisations de proessus sous-maille (omme les nuages, les proessus de surfae, et.)seront développées en fontion du degré de onnaissane observationnelle. Certaines para-métrisations sont ependant indispensables pour le bon fontionnement d'un MCG et sedoivent d'être présentes dans les modèles planétaires : e sont les proessus de turbulene,la ouhe limite, et.La manière de modéliser es paramétrisations est souvent transposable d'une planèteà l'autre, et ne di�ère ertaines fois que par les valeurs de ertains paramètres aratéris-tiques.3.4.1 Di�usion vertiale turbulente et ouhe limiteLes di�usions vertiales turbulentes de la quantité de mouvement et de la haleur sontreprésentées dans les modèles, au niveau de la ouhe limite. Les termes soures, qui sontla visosité qui apparait dans les équations horizontales de la quantité de mouvement,les proessus diabatiques dans l'équation de la haleur et de prodution et disparition deomposés dans l'équation de onservation d'un omposé, sont liés à la di�usion vertialeturbulente et sont alulés par la divergene vertiale d'un �ux (f. setion 1.2.1) :
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)Le oe�ient de di�usion turbulente Kz s'exprime en terme de longueur de mélange l etd'une estimation de l'énergie inétique turbulente e :Kz = le1/2, ave e = Max[l2‖∂U∂z ‖
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. On rappelle que U estune vitesse aratéristique et θ est la température potentielle. Le nombre de Rihardsonritique Ric est dé�ni de manière à maintenir un minimum d'énergie emin, assurant unminimum de dissipation vertiale (dans une atmosphère très stable ou ave un minimumde isaillement vertial du vent). Ric est �xé à 0.4 dans le modèle terrestre omme pourVénus et Titan.Pour les MCGs de Vénus et Titan, la longueur de mélange est l=35 m et le oe�ientde di�usion turbulent minimum, assoiée à l'énergie inétique turbulente minimum est
Kz,min = 10−7 m2 s−1.Au niveau de la surfae, le �ux turbulent est estimé à partir d'un paramètre important,le oe�ient de frottement entre la surfae et l'atmosphère (f. setion 2.2) : CD = ( k

ln z
zo

)2.Ce oe�ient de frottement CD a un r�le ruial dans les modèles numériques pour évaluerle freinage de l'atmosphère par la surfae. Les modèles sont en général très sensible àe paramètre et une mauvaise évaluation de e paramètre peut entrainer une mauvaisereprésentation de la irulation générale de l'atmosphère modélisée et a fortiori pour lesatmosphères en superrotation, puisque la rotation de l'atmosphère provient du transfertvertial de quantité de mouvement zonale au niveau de la surfae, dans la ouhe limite.96



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétairesL'évaluation du oe�ient de frottement néessite uniquement la onnaissane de zo(hauteur aratéristique de la rugosité de surfae). Pour Vénus et Titan, zo = 1cm, maisla sensibilité reste à évaluer.3.4.2 Ajustement onvetifL'ajustement onvetif permet d'éliminer les portions instables des pro�ls vertiauxde température potentielle (∂θ/∂z < 0 ou Ri < 0), en mélangeant l'enthalpie qui a éténéessaire pour rétablir le pro�l adiabatique. Comme le pro�l vertial de températurepotentielle est modi�é, la dynamique l'est aussi et il est néessaire d'évaluer le mélange demoment angulaire qui a été fait, en fontion de l'intensité de l'instabilité vertiale (Hourdinet al., 1993).3.4.3 Cas de Venus : Cp variableSur Vénus, où il règne des températures et des pressions très élevées, l'approximationdes gaz parfaits n'est plus tout à fait valable et le oe�ient de haleur massique à pressiononstante Cp n'est plus onstant vertialement dans l'atmosphère. Il varie d'environ 1181J kg−1K−1 à la surfae à 738 J kg−1K−1 environ dans la mésosphère (vers 100 km d'al-titude) (valeurs prises dans la Référene Internationale sur l'Atmosphère de Vénus VIRA,Sei� et al., 1985).Cette variation de Cp ave la température doit être prise en ompte si on souhaiteavoir un modèle réaliste (gradients adiabatiques réalistes sur toute la olonne d'atmo-sphère). L'équipe du LMD a don inlu ette variation de Cp dans le modèle (dans le oeurdynamique et dans l'ajustement onvetif), en l'exprimant omme :
Cp = 1000.(

T

473
)0.35(en J kg−1 K−1).Cette expression onduit à un pro�l vertial de Cp très prohe de elui de VIRA. Uneredé�nition de la température potentielle (f. équation 1.11 de la setion 1.2.1) a égalementété faite. Pour les simulations Vénus que j'ai utilisées pour les études de transport, j'aiutilisé une simulation qui prend en ompte ette variation de Cp ave la température (f.setion 5.4.2).3.4.4 Interations ave la surfaeLes modèles numériques doivent tenir ompte de la ondutivité thermique du sol quiagit sur la température de l'atmosphère à la surfae. Pour ela, on utilise un modèle desol à 11 ouhes, qui permet de simuler la réponse de la température de surfae (en phaseet amplitude) à des forçages de fréquenes variées (yle diurne, yle saisonnier, et.). Cetype de paramétrisation doit être bien représentée en partiulier pour les planètes n'ayantpas d'oéans à la surfae, 'est à dire présentant une disontinuité forte en température àla surfae et pas de proessus pouvant l'amortir.Les équations sont elles de la ondution thermique et font apparaître une grandeurphysique, qui est l'inertie thermique : I =

√
λCp, où λ et Cp sont la ondutivité et la97



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétairehaleur massique à pression onstante du sol. L'inertie thermique traduit la manière àlaquelle répond un sol à un forçage sinusoïdal de température.L'expression du �ux de température à la surfae est :
Fc = −I ∂T

∂z′ave z′ = z
zo

√

T/π et T la période aratéristique d'une onde qu'on herhe à atténuer.
zo =

√

λ
CpT/π est une profondeur aratéristique, qui peut être prise par exemple ommeune profondeur où l'osillation diurne est atténuée d'un fateur e.Sur Vénus, l'inertie thermique, I a été évaluée à 2000 Jm−2s−0.5K−1 (valeur typiquepour une surfae essentiellement ouverte de basaltes) et la haleur massique de l'atmo-sphère varie entre environ 700 et 1200 JK−1kg−1.Sur Titan, l'inertie thermique est �xé à la même valeur que Vénus et la haleur massiquevaut 1039Jkg−1K−1.3.4.5 La photohimie : as de TitanLe modèle Titan utilisé pendant ette thèse est elui de Rannou et al. (2004), aveune photohimie ative intégrée. Le module photohimique utilisé a été développé à partirdu modèle initial de Toublan et al. (1995), et adapté par Lebonnois et al. (2001, 2002);Lebonnois (2005).La partie photohimique du ode ne onsidère que les omposants neutres de l'atmo-sphère. Toute la photohimie des ions a lieu dans la thermosphère, l'ionosphère étant situéeau-dessus de 600 km (densité maximale d'életrons autour de 1000 km). Les zones de pro-dution photohimique sont don essentiellement situées au-dessus du sommet du modèle.Le shéma photohimique prend en ompte 44 espèes, intervenant dans 343 réations(photodissoiations inluses). Ces espèes sont des hydroarbures et des nitriles, les om-posés oxygénés n'ayant pas été introduits. Les omposés ontenant plus de 5 atomes dearbone ou d'azote sont traitées omme de la matière organique solide et sont regroupéssous le terme générique de �suies�.L'équation de onservation des omposés himiques est résolue pour haque omposé(par opposition à la méthode de résolution par famille), ave néessairement ertainesonditions aux limites (f. setion 3.6). L'équation de onservation d'une espèe i s'érit(en terme de fration molaire ri = ni/n, où n est la densité totale) :
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∂r . Cette équation est résolue pour haque omposé himiqueet inlue les termes de transport turbulent (ave K, oe�ient de di�usion turbulente) etmoléulaire (ave Di, oe�ient de di�usion moléulaire de l'espèe i).98



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétairesEn 3D, le terme d'advetion est alulé dans la partie dynamique (Hourdin and Armen-gaud, 1999).La linéarisation temporelle de e système d'équations di�érentielles se fait par une mé-thode de Crank-Niholson, puis est résolu par une méthode LU d'inversion matriielle (lepas d'intégration initial est �xé à 10−7, (Lebonnois, 2000)).� Le terme de prodution himique (en cm−3s−1) s'érit :
Pi =

∑

Rproduction

krarbn
2où ra et rb sont les rapports de mélange des réatifs.� Le terme de destrution himique (en s−1) omprend la destrution par les réationshimiques et la photodissoiation :
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krcn+ Jj)où rc orrespond à l'autre espèe détruite, k une onstante de réation (en cm3s−1),qui ne dépend que de la température dans le as d'une réation à deux orps (k ∼
αT β exp

γ
T ). Pour une réation à trois orps, k dépend en plus de la densité totalen= ∑

ni (cm−3), et s'exprime en fontion de deux paramètres, k∞ et ko liés respe-tivement aux limites haute et basse pression, par : k = kok∞n
kon+k∞

.
Jj orrespond aux oe�ients de photodissoiation de l'espèe i, intégrés en longueurd'onde (en s−1) : Ji =

∑

λ qj(λ)σi(λ)f(λ, z)Fo(λ), où f(λ, z, φ)Fo(λ) est le �ux ati-nique à l'altitude z et la latitude φ, en moyenne diurne. Fo(λ) le �ux solaire inidentet σi(λ) la setion e�ae d'absorption de l'espèe i. S'il y a plusieurs voies de pho-todissoiation possible pour une espèe i (selon l'intensité du rayonnement), on peutintroduire un rapport de branhement d'une réation j (ou rendement quantique)
qj(λ).Flux UVLe moteur de la photohimie de l'atmosphère de Titan provient du �ux UV reçu dusoleil, qui asse les moléules de méthane, d'azote et d'autres omposés, générant ainsi lahimie omplexe observée. Dans le modèle, une trentaine d'espèes himiques sont pho-todissoiées et les �ux atiniques moyens du �ux UV solaire, f(λ, z)Fo(λ), sont alulésà l'aide d'un ode de Monte-Carlo 3D. La méthode développée initialement en 1D parToublan et al. (1995) permet de prendre en ompte l'interation ave les aérosols, et enpartiulier la di�usion par les aérosols.� La théorie de di�usion de Mie est alors utilisée pour aluler les setions e�aesd'absorption et de di�usion, et les fontions de phase pour la di�usion. Le fateurd'augmentation du �ux solaire (f(λ, z) = F (λ,z)

Fo(λ) ) utilisé dans le modèle Titan estalulé dans Lebonnois and Toublan (1999) à l'aide d'un modèle de transfert radiatif3D (pour toutes les longueurs d'onde utiles de 10 à 310 nm).99



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétaire� Le modèle prend également en ompte la setion e�ae de di�usion du diazote parune loi de di�usion Rayleigh en 1
λ4 . Les soures dominantes d'opaité UV utiliséessont données dans l'artile de Lebonnois et al. (2001).

La himie� La modélisation des méanismes de photodissoiation imposent la onnaissane dessetions e�aes d'absorption des di�érents omposés himiques, ainsi que des rap-ports de branhement (setions e�aes de photodissoiation) d'un omposé, pourune longueur d'onde donnée ou un domaine de longueur d'onde. Les référenes dessetions e�aes d'absorption ainsi que les rapports de branhement sont regroupésdans l'artile de Lebonnois et al. (2001).Le diazote est l'absorbant prinipal pour des longueurs d'onde inférieures à 100 nm.Entre 100 et 145 nm, le méthane présente des bandes d'absorption mais 'est la raieLyman α à 121.6 nm qui joue un r�le prépondérant. Dans le modèle, la photodis-soiation du méthane par la raie Lyman α est dominante mais n'est pas la seuleonsidérée. La photodissoiation des autres espèes se fait don à plus basse altitude,sur une grande gamme de longueurs d'onde. Par exemple, les longueurs d'onde supé-rieures à 170 nm environ sont e�aes pour dissoier C2H2, C4H2, et. Les aérosolsabsorbent l'UV pour des longueurs d'onde supérieures à 170 nm environ.� La modélisation des réations himiques impose de onnaître les vitesses de réation.Ces vitesses de réation (cm3s−1) s'expriment en fontion de la température. Pourles réations à trois orps, sont données les onstantes de réation à basse pression ko(cm6s−1) et à haute pression k∞ (cm3s−1). Pour le modèle utilisé ii, les valeurs dees vitesses de réations sont elles données par Lebonnois et al. (2001); Lebonnois(2005).En général, on distingue deux régions de l'atmosphère de Titan, qui se aratérisentpar des méanismes himiques spéi�ques : la thermosphère (au-dessus de 600 km)est une région dominée par les méanismes de prodution et de destrution d'espèesphotohimiques, où le transport joue un r�le seondaire ; à l'opposé, les distributionsde la stratosphère, région qui onstituera le oeur du travail de thèse, sont ontr�léesessentiellement par le transport.La himie de la stratosphère est gouvernée par l'apport des nitriles et d'aétylène(C2H2), produits à des altitudes plus élevées. Les shémas des prinipales réations sontprésentés en annexe ?? . L'aétylène C2H2 onduit à la formation de CH3 et de C2H3, quieux-mêmes produisent du propène C3H6, du 1,3-butadiène C4H6 et de l'éthylène C2H4. Laphotodissoiation du propène C3H6 est la soure prinipale des deux C3H4 (dont CH3C2H).La formation du diaétylène C4H2 peut se faire à partir de C4H6 ou de C3H6, par l'inter-médiaire de C3H3. L'éthylène se forme à partir du propène C3H6 ou du vinyl C2H3. Lesalanes (éthane C2H6 et propane C3H8) sont quant à eux produits à partir du CH3. Touses omposés seondaires seront au oeur du travail présenté dans la setion 4.7.100



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétairesCondensationLa paramétrisation de la ondensation des omposés himiques dans le modèle se faitsimplement. Il se trouve que C2H4 ne ondense pas. Si l'humidité relative du omposéi (ri = Pi

Psat
où Psat est la pression de vapeur saturante) est supérieure à l'humidité àsaturation (rsat = Psat

P , où P est la pression totale), alors l'humidité relative du omposé iest �xée à elle de l'humidité à saturation et l'exédent est éliminé.Les inertitudesLes inertitudes sur les vitesses de réation (parfois totalement inonnues), ainsi que lesrapports de branhement et les setions e�aes de photodissoiation peuvent être parfoisélevées, quand les données expérimentales manquent aux onditions de température et depression régnant sur Titan. Pendant son travail de thèse, Niholas Smith a étudié l'impatde es inertitudes sur les frations molaires des divers omposés de l'atmosphère, onluantparfois à une marge très large (des fateurs de l'ordre de 10, voire plus, pour ertainsorps à ertains niveaux de l'atmosphère, Smith, 1999). Cette étude montre bien qu'enl'absene de données plus préises sur des réations parfois mal onnues, il faut relativiserles résultats des modèles photohimiques et garder à l'esprit, outre les inertitudes sur leshéma himique, les inertitudes liées aux vitesses de réation.Hébrard et al. (2007) a reené et quanti�é les soures d'inertitudes dans la modéli-sation de la photohimie de l'atmosphère de Titan. Distinguant les erreurs systématiquesdes erreurs aléatoires, il donne une estimation de l'inertitude sur les vitesses de réationà une température donnée selon la méthode proposée par Sanders et al. (2003)..3.4.6 La mirophysique des brumes et des nuages : as de TitanLa mirophysique des brumesPour la formation de la brume, on utilise un modèle mirophysique développé parCabane et al. (1992), et introduit dans le modèle par Cabane et al. (1993), Rannou et al.(1995).Ce modèle gère une distribution d'aérosols de rayons variés, en fontion de l'altitude(onentration des aérosols, C(r,z)). Le nombre de rayons de partiules d'aérosols déritest �xé à 10 dans le modèle, variant de quelques dizaines de nanomètres à quelques miro-mètres. Le ode suit haque population d'aérosols à mesure qu'elles évoluent selon les loismirophysiques (oagulation, di�usion turbulente, sédimentation, et.).L'évolution des aérosols onsiste en deux phases : dans une première étape, de nom-breuses petites partiules de tailles très diverses s'aggrègent dans une zone de produtionhimique de maromoléules. Cette oagulation est similaire à elle dérite par les mo-dèles de gouttes, où les partiules roissent en onservant une forme sphérique. Lorsque espartiules atteignent une taille qui leur permet de sortir de la zone de prodution par sé-dimentation, la seonde étape ommene. Ces monomères (sphères de taille de ∼0.66 µm)s'aggrègent selon un autre mode, appelé oalesene, formant des aggrégats de dimensionfratale de plus en plus gros.Dans e modèle, une fontion de prodution des aérosols est imposée vers 400 km,altitude qui orrespond en moyenne sur l'année de Titan à l'altitude de la ouhe détahée101



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétaireobservée par Voyager (350 km) et Cassini (500 km) (f. Fig. 4.13 de la setion 4.4.3).Cette altitude a été �xée pour reproduire le pro�l spetral d'albédo observé à l'époque deVoyager. Les partiules évoluent ensuite par oagulation d'abord puis sédimentation.Le rapport de masse entre les deux partiules s'aggrégeant dans la zone de produtiondépend de l'altitude et est quanti�é par un indie spéi�que (MSI). Ave e ritère, lesdeux phases dé�nies préédemment sont lairement séparées et la limite est lairementloalisée. On peut alors montrer (Cabane et al., 1992) que le rayon limite de hangementde phase dépend fortement de l'altitude de la fontion de prodution des aérosols. Cela estdû prinipalement au fait que le temps de résidene des aérosols dans la zone de prodution(qui détermine la taille des monomères) augmente ave la pression. Cette dépendane estalulée dans le modèle par un ertain nombre de paramètres (oe�ient de di�usionturbulente, harge életrique, taux de prodution en masse, et.).La mirophysique des nuagesUn modèle des nuages a été développé par Montmessin et al. (2002, 2004) et Rannouet al. (2006) pour omprendre les méanismes qui onduisent à l'apparition des nuages età leur distribution. Les espèes ondensables sont le méthane et l'éthane : des soures deméthane sont imposées à la surfae (60% d'humidité relative et une abondane de 5% deméthane à la surfae selon les observations de Huygens/GCMS) ; un �ux d'éthane est �xéau sommet (�ux ∼ 6.10−12 kg m−2 s−1).3.4.7 Les ouplages dynamique-mirophysique-photohimie sur Titan

Figure 3.2 � Modèle ouplé de Titan, résultat d'une dizaine d'années d'études. Les �èhesindiquent les ouplages entre les di�érents modules du 2D-CM. Les �èhes noires montrentles ouplages e�etués avant 2002, et les �èhes bleues, elles qui ont été faite entre 2002et 2006. Image proposée par Pasal Rannou.Historique des résultats obtenus ave le modèle ouplé Titan développé auLMD/SA. Il apparaît rapidement dans le modèle Titan développé par Hourdin et al.(1995) en 3D et adapté à deux dimensions par Rannou et al. (2002, 2004); Luz and Hourdin(2003); Luz et al. (2003), que les di�érentes omposantes du système modélisé sont forte-ment ouplées : les brumes sont formées par la polymérisation des onstituants himiques102



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétaireset peuvent servir également de noyaux de ondensation à es dernières au niveau de latropopause glaiale de Titan. Les brumes et les espèes himiques sont transportées par lesvents. En retour, les ontrastes latitudinaux de la distribution des aérosols et des espèestraes sont suspetés de jouer un r�le dans le forçage de la irulation.En e�et, on savait déjà depuis Voyager que les espèes himiques montrent des ontrasteslatitudinaux très marqués, ave des enrihissements d'un fateur 1.5 à 20 dans les latitudespolaires nord au moment du passage de la sonde, peu après l'équinoxe de printemps nord(Coustenis and Bézard, 1995). De même, les variations saisonnières de l'albédo global deTitan, enregistrées depuis la Terre, avaient été interprétées omme la signature de varia-tions saisonnières de la répartition des brumes (Sromovsky et al., 1981).Des études préliminaires menées en rajoutant le transport méridien dans les modèlesmirophysique ou himique (Lebonnois et al., 2001) ont montré que le transport méridienpar les grandes ellules de Hadley obtenues dans les simulations dynamiques (Hourdinet al., 1995) était sans doute responsable de es ontrastes en omposition. En parallèle,des aluls radiatifs ont montré que es variations de la omposition pouvaient avoir unimpat non négligeable sur le bilan radiatif dans la stratosphère de Titan (Bézard et al.,1995).C'est prinipalement en prévision de l'arrivée programmée de Cassini-Huygens, qu'il aété déidé de rassembler es di�érents e�orts de modélisation pour développer un modèleouplé dynamique-mirophysique-himie du limat de Titan.Résumé sur l'ensemble des ouplages du modèle Titan atuel. La dynamiqueest elle développée au LMD et adapté par Hourdin et al. (1995) au modèle Titan. Laomposition himique est alulée en utilisant un ode himique très prohe de elui déritpar Lebonnois et al. (2001), à ei près qu'il est ette fois-i diretement intégré au MCG.L'ensemble des ouplages présents dans le modèle Titan est résumé sur la Figure 3.2.La reombinaison de l'hydrogène à la surfae des partiules d'aérosols n'est pas prise enompte (Lebonnois et al., 2003a). La mirophysique des brumes n'est pas ouplée au modulephotohimique (fontion de prodution des aérosols imposée, ondensation) omme dansLebonnois et al. (2002), et est traitée omme dans Rannou et al. (2004)(f. shéma 3.2).3.5 Transfert radiatifLe transfert radiatif, ontrairement à ertaines paramétrisations de la physique desmodèles dépend fortement de haque planète et des adaptations spéi�ques ont été faitespour haune.3.5.1 Généralités sur la physique du transfert radiatifLe transfert radiatif dans les atmosphères s'oupe de faire des bilans énergétiques et dedérire le omportement du rayonnement dans l'atmosphère, éventuellement en présene departiules solides omme des aérosols ou des nuages. Un même rayonnement peut être émis,absorbé ou di�usé par une ouhe de l'atmosphère. Ces bilans énergétiques vont permettred'expliquer les irulations des masses d'air. En e�et, nous avons vu (f. setion 1.4.1.I.B)que la irulation atmosphérique de grande éhelle est engendrée prinipalement par unhau�age di�érentielle de l'atmosphère et plus préisément par l'absorption di�érentiellede l'atmosphère (énergie déposée). 103



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétaireL'énergie qui est mise à disposition provient uniquement du soleil pour les planètestelluriques omme Vénus, la Terre, Mars et pour les satellites naturels omme Titan. Cesobjets n'ont pas de soures internes de haleur par opposition aux planètes gazeuses. Pa-rallèlement à ette énergie solaire reçue, la planète émet également un rayonnement, enraison de sa température propre. Cette émission est quali�ée d'émission de orps noir et sefait dans le domaine thermique du spetre (infra-rouge). Le �ux total émis s'exprime alorsen puissane quatrième de la température (σT 4
eff ).Pour les atmosphères des objets telluriques, l'énergie thermique émise est du mêmeordre de grandeur que l'énergie solaire reçue et les �ux radiatifs entrants et sortants s'équi-librent à grande éhelle et sur des moyennes temporelles assez longues :

4πa2σT 4
eq = πa2(1 −A)S (3.2)où A est l'albedo (apaité à ré�éhir le rayonnement), (1-A) est la fration d'énergieabsorbée par rapport à l'énergie totale reçue, a est le rayon de la planète et pour les objetstelluriques, Teff = Tequ. La température d'équilibre représente don la température d'unobjet plaé à une distane donnée du soleil. S est la onstante solaire. Elle représente le�ux solaire interepté au sommet de l'atmosphère par un disque dont le diamètre est eluide la planète onsidérée.� Titan, en raison de son éloignement au soleil (∼ 9.5 UA, f. Table 1.1) ne reçoitque 1% environ du �ux solaire reçu sur Terre, soit environ S=15 W m−2 au lieu desS=1373 W m−2 terrestre. La température d'équilibre qui en résulte est de 85 K surTitan pour un albédo de surfae de 20%. Il y a don un e�et de serre sur Titan dûprinipalement à la présene de méthane dans l'atmosphère.Au sommet de la ouhe prinipale de brume, l'albédo est beauoup plus faible et latempérature d'équilibre au sommet de la brume devient plus grande que la tempé-rature de surfae observée (Tsurf ∼ 94K ∼ −180◦C). On parle alors d'anti-e�et deserre dû à la brume qui absorbe fortement le rayonnement solaire.� Vénus, reçoit plus d'énergie solaire que la Terre, en raison de sa plus grande proximité.Le �ux solaire reçu est de 2620Wm−2 et sa température d'équilibre est naturelle-ment plus grande Teq ∼ 220K pour un albédo de 75%. Cependant, ette plus grandeproximité au soleil ne su�t pas pour expliquer la température de surfae observée(Tsurf ∼ 733K, ∼ 540◦C), bien plus grande que la température d'équilibre. C'est lefameux e�et de serre, qui ontribue don à réhau�er l'atmosphère de Vénus de 500K environ !Il faut ependant noter que les atmosphères ne sont jamais parfaitement à l'équilibrethermique et 'est pour ette raison qu'on dé�nit un état d'équilibre thermodynamiqueloale (ETL) pour lequel la température est bien dé�nie loalement. Une telle approxima-tion est valable tant que la profondeur optique est grande devant 1, 'est à dire tant que lemilieu est su�samment épais optiquement (e qui est le as dans l'atmosphère moyenne,pour la mésosphère de Vénus et pour la stratosphère de Titan).Le bilan radiatif de l'atmosphère se fait à partir de l'équation très générale de la haleur(f. équation 1.10, et en rappelant que TdS = CpdT , on obtient : dT

dt = 1
CpFdia. Or, leterme de prodution de haleur par proessus diabatiques peut s'exprimer en terme de104



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétaires�ux radiatif FR (W m−2) par : Fdia = +1
ρ
~∇. ~FR, ave ~FR qui est négatif vers le haut. Onobtient ainsi l'expression du taux de hau�age :

dT

dt
= +

1

ρCp

dFR
dz

= − g

Cp

dFR
dP

(3.3)Il se trouve que, dans ette équation, on peut ajouter les proessus onvetifs quipeuvent également transporter de la haleur, en tant que proessus de di�usion turbulentevertiale (terme de frottements dans l'expression du terme de prodution de haleur Fdia,f. 1.10), et les ondes, en tant que proessus de di�usion turbulente horizontale. La ondu-tion thermique peut également intervenir, mais essentiellement dans la haute atmosphère.Les deux types de rayonnement, solaire et thermique, sont bien séparés sur le spetre.Lorsqu'on regarde le �ux en haut de l'atmosphère en fontion de la longueur d'onde, onpeut lairement séparer l'émission thermique, supérieure à 4-5 µm, du rayonnement solaireré�éhi, qui pique à plus basse longueur d'onde. C'est entre autres pour ette raison queles deux types de rayonnement sont traités séparément dans les modèles numériques etégalement en raison des propriétés di�érentes qu'ils ont vis à vis de l'absorption, de ladi�usion, et.L'énergie déposée par absorption, qui va être le moteur de la dynamique, aura dondeux origines distintes : l'absorption direte du rayonnement solaire dans les ourtes lon-gueurs d'onde (UV, visible et prohe IR) et l'absorption du rayonnement thermique IRémis par le sol et les ouhes de l'atmosphère.a) Le rayonnement solaire : absorption et di�usionLe rayonnement solaire peut être di�usé ou absorbé. Si on regarde par exemple le spetresolaire ré�éhi observé au sommet de l'atmosphère de Titan (f. Fig. 4.4 de la setion 4.2.5),on voit lairement l'e�et d'absorption de la brume pour des longueurs d'ondes inférieures à0.5-0.8 µm environ alors que l'e�et de di�usion apparaît à plus hautes longueurs d'ondes,auquel viennent s'ajouter les bandes d'absorption du méthane.Nous avons vu que les nuages ontribuent à di�user le rayonnement solaire. C'est pourette raison que sur Vénus, l'albédo est élevé au niveau des nuages. Comparativement, labrume ontribue moins à di�user le rayonnement solaire mais plus à l'absorber, omme surTitan.La fration d'énergie solaire absorbée varie beauoup d'une planète à l'autre en raisonprinipalement de la di�érene de omposition entre les atmosphères. Pour les atmosphèrestransparentes omme elles de la Terre ou Mars, l'équilibre thermique se fait prinipalementà la surfae où une grande partie du rayonnement solaire a pu arriver, par opposition auxatmosphères opaques omme Titan et Vénus, pour lesquelles la majeur partie du rayonne-ment solaire visible est absorbée ou ré�éhie dans une région élevée de l'atmosphère.Sur Terre par exemple, environ 52% du rayonnement reçu atteint la surfae ; 23% estabsorbée par la vapeur d'eau, les nuages, l'ozone, et. et 25% est ré�éhi vers l'espae, alorsque sur Titan, seulement 10% du rayonnement solaire atteint la surfae ontre 30% quiest ré�éhie par la ouhe de brume (MKay et al., 1991). Plus de 60% du rayonnementsolaire est don absorbé sur Titan par le méthane et la brume d'aérosols, prinipalementdans la stratosphère (pour plus de la moitié du �ux total absorbé).Sur Vénus, la situation est similaire à elle de Titan. Les pro�ls vertiaux des �ux105



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétairesolaires montant et desendant ont été mesurés par les sondes Pioneer Venus de la surfaejusque 64 km environ (Tomasko et al., 1980a). Ave es mesures, les �ux nets ont don puêtre alulés. Seulement 2-3 % du rayonnement solaire atteint la surfae et 75 % est ré�éhipar les nuages. Une telle ré�etion du rayonnement solaire explique pourquoi Vénus est laplanète la plus brillante du système solaire. Le reste du rayonnement solaire est absorbédans la ouhe de nuages omprise entre 47 et 70 km. La moitié de ette absorption estfaite par un absorbant UV inonnu dans les nuages et le reste est absorbé par les gouttesd'aide sulfurique (Crisp, 1986).Pour es deux atmosphères relativement opaques au rayonnement visible, les équilibresthermiques se font don essentiellement dans l'atmosphère dans la mesure où l'absorptionse fait prinipalement dans l'atmosphère plut�t qu'à la surfae.

Figure 3.3 � Constantes de temps dynamique (zonal et méridien) et radiative en fontionde l'altitude sur Vénus à partir d'un petit modèle théorique simple (Hunten et al., 1983).Sur Vénus, on trouve une grande gamme d'éhelles de temps radiatives (f. Fig. 3.3).Une onstante de temps radiative basée sur la masse totale de l'atmosphère peut êtreestimée : τR = ρCpT̄
gF̄

∼ 100 ans terrestres, à la surfae (P = 92bar et T̄ = 700K), ave Cp =

1100Jkg−1, g = 8.87ms−1 et le �ux solaire moyen absorbé F̄ = 157Wm−2. Cependant,si on évalue une onstante de temps radiative basée sur la masse de l'atmosphère dans etau-dessus des nuages, on obtient seulement quelques jours terrestres (Crisp et al., 1989).Sur Titan aussi, les onstantes de temps de hau�age et de refroidissement de l'at-mosphère varient d'une entaine d'année au niveau de la tropopause (vers 40 km) à unetrentaine de jours terrestres dans la stratosphère supérieure vers 300 km.b) Le rayonnement thermique : émission, absorption et di�usion� Le rayonnement solaire qui est absorbé à la surfae va être réémis sous forme derayonnement thermique et de ondution dans le sol.106



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétaires� Le rayonnement thermique pourra ensuite être absorbé par l'atmosphère et réémisdans toutes les diretions, et ainsi de suite. Les atmosphères relativement transpa-rentes omme elles de la Terre et Mars sont don essentiellement hau�ées par l'ab-sorption du rayonnement infra-rouge émis par la surfae plut�t que par absorptiondirete du rayonnement solaire.Pour les atmosphères plus opaques, omme Vénus et Titan, le piégeage du rayon-nement thermique émis par la surfae est grand ar une très faible partie de erayonnement atteint le sommet de l'atmosphère.� Le rayonnement thermique peut également être di�usé par des partiules dont lataille est prohe de la longueur d'onde du rayonnement.3.5.2 Le TR du 2D-CM Titan : généralitésDans le modèle Titan, les taux de hau�age et de refroidissement sont diretementalulés à partir des �ux, selon le modèle de transfert radiatif développé par MKay et al.(1989); MKay et al. (1991); MKay et al. (1993). Les équations du transfert radiatif pourle solaire et l'infrarouge thermique sont résolues en utilisant des méthodes di�érentes (Toonet al., 1989). L'atmosphère est divisée en ouhes dans lesquelles les propriétés optiquessont supposées rester onstantes et la température varier linéairement.Rayonnement solaire. Pour le rayonnement solaire visible, sont pris en ompte la dif-fusion et l'absorption par les aérosols, la di�usion Rayleigh par l'atmosphère et l'absorptionpar le méthane. L'absorption dans la stratosphère se fait surtout par le méthane et par lesaérosols.Le spetre solaire est divisé, selon la méthode dite de k-distribution en 24 intervallesspetraux de largeurs ∆ν (k distributions spetrales) sur haun desquel est alulée latransmission (fration du rayonnement transmise après traversée d'une ouhe d'atmo-sphère). Cette méthode onsiste à aluler une fration f(k)dk pour laquelle le oe�ientd'absorption est ompris dans une fenêtre spetrale de largeur dk autour de k (valeur mono-hromatique). La transmission sur un domaine spetral ∆ν s'érit : τ∆ν =
∫ ∞
0 f(k)e−kudk.La méthode est détaillée dans la thèse de Hourdin (1992).L'interation entre absorption et di�usion du rayonnement solaire est également priseen ompte dans le modèle.Rayonnement thermique.� La méthode de k-distribution est également utilisée pour aluler l'absorption durayonnement thermique par les di�érents gaz. Le modèle possède 46 intervalles spe-traux dans e domaine de longueurs d'onde. L'opaité infrarouge thermique dans labasse atmosphère de Titan est dominée par l'absorption induite par ollision de N2,CH4 et H2 (Courtin, 1988; MKay et al., 1989; MKay et al., 1991). L'absorptionpar C2H2 et C6H6 est également prise en ompte pour es longueurs d'onde.� L'émission de rayonnement thermique est importante dans la stratosphère , elle se faitsurtout par les aérosols et le méthane, en réponse à leurs forts pouvoirs absorbantsdans le visible . 107



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétaire� La di�usion du rayonnement thermique se fait dans le modèle selon une méthodedérite dans Pollak et al. (1985).Gestion des aérosols dans le transfert radiatif. Un modèle mirophysique permetde aluler les propriétés optiques des aérosols stratosphériques. Ce modèle dépend dequelques paramètres tels que le taux de prodution des aérosols, le rapport de mélange deH2, qui sont réglés à l'aide de diverses observations de Titan (MKay et al., 1989). En e�et,il existe su�samment de données pour pouvoir régler es paramètres indépendamment dupro�l de température observé. L'ajustement de es paramètres dans la limite des donnéesdisponibles su�t à obtenir un pro�l de température à l'aide d'un modèle radiatif-onvetif1D, en aord ave les observations de Voyager I.3.5.3 Le TR du MCG VénusLe modèle de transfert radiatif développé pour Vénus grâe à une ollaboration LMD-LAPLACE est le seul modèle vénusien atuellement dans le monde permettant de alulerla température de manière ohérente, sans forçage ad-ho.Absorption et di�usion du rayonnement solaireLe pro�l vertial de taux de hau�age est �xé à partir de données tabulées en fontionde l'angle zénital (de 0 à 95◦) (Crisp, 1986). Une interpolation est ensuite faite à partir dubon angle zénital de haque point de grille du MCG, en prenant en ompte le yle diurne.Les omposés absorbants ou ré�éhissants qui sont pris en ompte sont le CO2, H2O,SO2, des aérosols onstitués de H2SO4 et de l'absorbant UV non identi�é (Crisp, 1986).Nouveauté sur le thermique ave la matrie des PNEsPour les taux de refroidissement, une nouvelle formulation a été utilisée pour le mo-dèle Vénus : la formulation des matries de Puissanes Nettes Ehangées (matries desPNEs), pour les longueurs d'onde omprises entre 1.7 et 250 mirons, et du sol jusqu'à 100kilomètres.Le travail sur le thermique vénusien a été e�etué majoritairement par Vinent Eymetdu LAPLACE, ave Rihard Fournier et Sébastien Lebonnois. Le alul des oe�ientsde ette matrie des PNEs et le détail des données utilisées pour les aluls sont déritsdans l'artile de Eymet et al. (2008, 2006). Ce travail a été initié pour plusieurs raisons :tout d'abord, dans l'optique de développer une méthode de aluls réaliste des propriétésradiatives de l'atmosphère de Vénus, dans le domaine thermique. Un ode de transfertradiatif, utilisant une méthode de monte-Carlo a don été développé, pour pouvoir alulerles taux nets d'éhanges radiatifs et le budget radiatif, dans les onditions partiulières del'atmosphère de Vénus pour laquelle les épaisseurs optiques d'absorption et de di�usionsont très grandes dans l'infra-rouge.Ce ode (appelé KARINE) utilise également une méthode spetrale en k-distributionpour le alul des propriétés d'absorption des gaz (une matrie altitude-domaine spetraldes oe�ients d'absorption moyens des gaz en m−1) (Bullok, 1997; Bullok and Grins-poon, 2001). La matrie des oe�ients d'absorption moyens des gaz et la matrie desoe�ients de di�usion Rayleigh alulées pour l'atmosphère de Vénus, sont présentées108



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétairesdans l'artile de Eymet et al. (2008).Deux études ont don été menées, d'une part pour l'étude des propriétés radiativesde l'atmosphère dans le domaine thermique à l'aide du ode Monte-Carlo et d'autre partpour l'utilisation de e ode dans le MCG Vénus. L'issue majeure pour le développementd'un MCG Vénus se situe au niveau du transfert radiatif dans le domaine thermique, enraison de la omplexité spetrale (absorption forte des gaz) et spatiale (di�usion multiple)du transfert radiatif de ette planète. De tels modèles ne peuvent pas être développés dansle adre des méthodes usuelles de transfert radiatif du thermique, ar le oût en temps desaluls d'un tel transfert radiatif y est prohibitif. La paramétrisation doit don être plusrapide et su�samment préise pour obtenir des résultats ohérents sur de longues périodesde simulation. C'est e que permet la tehnique de matrie des PNEs.� La première phase se situe don en dehors du MCG Vénus. Les oe�ients ψ(i, j, λ)de la matrie des PNEs représentent les éhanges énergétiques entre les di�érentesouhes vertiales de l'atmosphère (di�érene de �ux entre les ouhes vertiales i etj de l'atmosphère), ave en plus les éhanges ave la surfae et l'espae : ψ(i, j, λ) =
Fi→j −Fj→i. Le spetre est divisé en 68 intervalles spetraux. Ces oe�ients ψ sontalulés à l'aide du ode de Monte-Carlo, en supposant que les rapports de mélangedes omposés atmosphériques sont onstants dans le temps et l'espae (en latitudeet longitude). Une variation de l'altitude du sommet de la ouhe de nuages ave lalatitude est prise en ompte pour le alul de es oe�ients.Une paramétrisation au premier ordre est ensuite utilisée pour prendre en ompte ladépendene au premier ordre en température de la matrie des ψ :

ψλ(i, j) = (Bλ(Ti) −Bλ(Tj , λ))ξλ(i, j, λ) (3.4)où i et j sont les numéros horizontaux des ouhes et λ la longueur d'onde, B(T, λ)est la fontion de Plank et ξλ(i, j) sont les oe�ients spetraux. Ils sont supposéêtre indépendants de la température et prennent en ompte les propriétés optiquesdes gaz (oe�ients d'absorption des gaz et oe�ients de di�usion Rayleigh). Cettematrie des ξ orrespond aux inputs qui sont entrés dans le MCG.� Dans le MCG Vénus, les taux de refroidissement pour un intervalle spetral n donné,
χn(i, j), peuvent être alulés. Ils s'expriment omme (f. équation 3.3) :

χn(i, j) =
g

Cp

ψn(i, j)

δP iLes oe�ients de ette matrie des ψ (f. Fig. 3.4) représentent les taux d'éhangesradiatifs nets entre une ouhe i et une ouhe j. Cette matrie des ψ est aluléeà haque pas de temps radiatif (2000 fois par jour Vénus), en utilisant le hamp detempérature modélisé par le MCG, et après intégration sur le domaine de longueurd'onde des budgets ψ(i, j) :
χ(i, j) =

g

Cp

ψ(i, j)

∂Piave 109
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Figure 3.4 � Matrie des PNEs (matrie des ψ intégrée en longueur d'onde) dans le MCGVénus dans le travail e�etué par Eymet et al. (2008).
ψ(i, j) = Σλ(B(Ti, λ) −B(Tj , λ))ξ(i, j, λ)∆νλ.Sur la Figure 3.4, on onstate qu'il y a un maximum d'éhanges radiatifs entre lespremiers voisins. La ouhe �xe de nuages appraît lairement au niveau de la ouhe50. Toutes les ouhes situées en-dessous des nuages sont hau�ées alors que elles quisont situées au-dessus sont refroidies. La diagonale de la matrie représente l'in�ueneradiative d'une ouhe sur elle-même, qui est bien sûre nulle, ar par dé�nition, ona l'équilibre thermodynamique loal.Remarques : Le taux de refroidissement total de la ouhe i (en K/jour) est : χ(i) =

Σjχ(i, j). Le budget radiatif de la ouhe i (en W/m2) est :
ψ(i) = Σjψ(i, j) (3.5)Pour prendre en ompte la topographie dans la partie thermique du transfert radiatif,la matrie des χ a été alulée pour di�érentes pressions de surfae, de 40 à 115 bar (partranhe de 5 bar). Pour haque point de grille du MCG, la matrie des χ est interpolée surles pressions de surfae au début de la simulation.L'altitude du sommet des nuages est prise en ompte dans le alul du transfert ra-diatif : di�érentes altitudes de sommet des nuages ont été utilisées pour le alul de lamatrie des χ, et pour haque point de grille, une interpolation supplémentaire est faitepour prendre en ompte la dépendane en latitude du sommet des nuages, de 58 km prèsdes p�les à 70 km de part et d'autres de l'équateur sur 15◦ (Zasova et al., 2007). Dans lesrégions polaires, on déale l'ensemble de la struture nuageuse en altitude, e qui déaleaussi, de manière pas très réaliste, la partie basse de nuages.110



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétairesSimulations radiato-onvetives (modèle 1D)Des tests 1D radiatif/onvetif ont été faits par Vinent Eymet, qui permettent d'ob-tenir des pro�ls vertiaux de température à l'équilibre radiatif/onvetif. La températurede surfae obtenue est de 680 K, e qui est un peu plus froid que la valeur donnée dansla �International Réferene of Venus Atmosphere� (Sei� and the VEGA Baloon SieneTeam, 1987; Moroz and Zasova, 1997). Un ajustement du ontinuum de CO2 en IR loin-tain permet de modi�er la température de surfae, et donne un pro�l plus prohe de eluidu pro�l VIRA.

Figure 3.5 � Pro�l vertial de température dans les simulations radiato-onvetives (Eymetet al., 2008) : la ligne disontinue donne le pro�l de température VIRA (Sei� et al., 1985)utilisé (modulo une osillation donnée par la ligne ontinue) pour le alul de l'équilibreradiatif ; la ligne en gros pointillés montre le pro�l de température à l'équilibre purementradiatif ; et les deux pro�ls suivants donnent le pro�l de température aux deux étapes dealul néessaires avant d'atteindre l'équilibre radiato-onvetif.Refroidissement newtonienPour tester le transfert radiatif du MCG par rapport aux autres modèles atuellementen vigueur (omme elui d'Oxford Lee et al. (2005); Lee (2006a); Lee et al. (2007)), dessimulations ont été faites ave un transfert radiatif simpli�é, basé sur un rappel newtonien.Dans es onditions, le yle diurne n'est pas pris en ompte.Ces simulations e�etuées par Sébastien Lebonnois ont permis de montrer que la dy-namique du modèle dans es onditions est prohe de elle obtenue par les autres modèlessimilaires.Stabilisation du modèle par un shéma impliiteLorsqu'on augmente la résolution vertiale d'un modèle, des instabilités numériquespeuvent apparaître. De telles di�ultés ont été renontrées dans la haute atmosphère duMCG martien et dans ertains MCGs terrestres. Pour prévenir e type de problème surVénus, j'ai don e�etué un travail analogue au travail fait pour le MCG martien (Dufresneet al., 2006), en modi�ant le shéma d'intégration temporelle du transfert radiatif.111



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétaireLe shéma d'intégration temporelle du transfert radiatif utilisé à e moment là était detype expliite. L'évolution temporelle de la température d'une ouhe i entre un instant t et
t+δt est alulée à partir des taux de hau�age à l'instant t, ψ(i)t = Σjξ(i, j)

t(B(j)t−B(i)t)par :
T (i)t+δt = T (i)t +

ψ(i)tδt

m(i)CpÉtant donné que dans la haute atmosphère, la masse d'une ouhe diminue, de fortesosillations peuvent alors apparaître. Une solution pour résoudre e problème est de rempla-er ψ(i)t par ψ(i)α = (1−α)ψ(i)t +αψ(i)t+δt. Cela permet de hoisir le type d'intégrationtemporelle que l'on souhaite : pour α = 0, le shéma est expliite, pour α = 1, le shémaest impliite et pour α = 1/2, le shéma est semi-impliite. On peut montrer que le shémaimpliite est inonditionnellement stable. Pour le modèle vénusien, un shéma impliite adon été retenu.La formulation en matrie des PNEs se prête bien à e type de travail. En e�et, ensupposant que la fontion de Plank d'émission de la ouhe i, Bi varie sur un pas de temps,alors que les oe�ients optiques ne varient pas (ξ(i, j)t+δt = ξ(i, j)t), et en supposant queseuls omptent dans le bilan radiatif les éhanges entre premiers voisins ave les bords dumodèle (sommet et le sol), il est possible d'exprimer la matrie des ψ à l'instant suivantpar :
ψ(i)α = ψ(i)t + αΣjξ(i, j)

t[
dB

dT
|Tj

(T (j)t+δt − T (j)t) − dB

dT
|Ti

(T (i)t+δt − T (i)t)] (3.6)Ce alul s'obtient en disant que la température à l'instant t+δt s'érit aussi : T (i)t+δt =

T (i)t + ψ(i)t+δtδt
m(i)Cp

, et les éhanges entre le bilan radiatif de la ouhe i à l'instant t+ δt est :
ψ(i)t = ξ(i, j)t(B(j)t+δt − B(i)t+δt). On linéarise ensuite la fontion de Plank pour uneouhe donnée : Bt+δt = Bt + (dBdT ) |T t δT , et on obtient ainsi l'expression i-dessus, enonsidérant que la température de brillane T ne varie pas pendant le pas de temps. Latempérature à l'instant t+ δt est obtenu par inversion d'une matrie tridimensionnelle, àfaible oût de temps de alul.Cette modi�ation a été intégrée au modèle Vénus et ontribue à la stabilité du modèle.Des tests plus préis seront faits ave une simulation vénusienne à plus haute résolution(64x48).3.6 Etat initial et onditions aux limitesLes di�érents hamps (température, vents, abondanes himiques, et.) sont alulésde manière ohérente à partir d'un premier état initial �xé par un pro�l vertial de tem-pérature. Les simulations s'enhainent ensuite et peuvent démarrer à partir d'autres étatsinitiaux intermédiaires. Les équations sont résolues, modulo des onditions imposées auxlimites du domaine spatial d'intégration (au sol et au sommet).112



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétaires3.6.1 Etat initialA) Cas de VénusLes simulations Vénus partent d'un état initial au repos (u,v, w uniformes �xés à zéro),ave un pro�l vertial de température prohe de elui du modèle de température donné parle "Venus International Referene Atmosphere" (VIRA, f. Fig. 3.6). En e�et, les résultatsdes missions Venera et Pioneer Venus sont résumés dans la publiation COSPAR spéialede (Sei� et al., 1985; Sei� and the VEGA Baloon Siene Team, 1987; Moroz and Zasova,1997), dans laquelle sont donnés les modèles de température et les propriétés des gaz en-dessous de 100 km, ainsi que la irulation de l'atmosphère, des modèles de distributionset de propriétés des partiules, des modèles de omposition, de température et de densitéau-dessus de 100 km, la omposition sous 100 km et les radiations solaire et thermiqueen-dessous de 100 km.Le pro�l vertial de température initial est imposé par une fontion analytique prohedu pro�l de VIRA.Ensuite, la struture thermique est alulée de manière ohérente par le Modèle de Cir-ulation Générale, par opposition à un forçage radiatif simpli�é, où la température subitun rappel (refroidissement newtonien).

Figure 3.6 � Pro�l vertial de température VIRA (en K) (Sei� et al., 1985) qui est imposéinitialement dans le modèle Vénus.B) Cas de TitanPour les simulations Titan, on part d'un état stationnaire hérité d'une dizaine d'an-nées d'étude. Ces études avaient débuté ave le modèle 3D de Hourdin et al. (1995), où lasuperrotation s'était progressivement mise en plae (phase de "spin-up"). Ensuite, e sontajoutés progressivement les di�érents ouplages, onduisant à de nouveaux états station-naires, et utilisés à haque fois omme de nouveaux états initiaux.La simulation Titan e�etuée par Hourdin et al. (1995) était partie d'un pro�l vertialde température prohe de elui du modèle de température de Lellouh et al. (1989) pourla basse atmosphère (jusque vers 200 km) et de Yelle (1991) au-dessus.La struture thermique initiale dans le modèle Titan est présentée sur la Figure 3.7.Elle est prohe du modèle de température atualisé de Lellouh and Hunten (1997); Yelleet al. (1997). 113



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétaire

Figure 3.7 � A gauhe : pro�l vertial de température initial imposé dans le modèle Titan(résultat d'une dizaine années d'études). A droite : pro�l de température de Lellouh andHunten (1997); Yelle et al. (1997).3.6.2 Vents au sommet (ouhe éponge) et en basAu sol, le vent est �xé à zéro par le oe�ient de frottement dans la ouhe limite (f.setion 3.4.1)..Au sommet du modèle, on impose une ouhe éponge qui rappelle les vents vers zéro.La tendane du vent zonal dans les dernières ouhes du modèle est alors donnée par :
du
dt = u−ū

τ , où ū = 0. Cette ouhe éponge permet entre autres d'empêher la ré�exion desondes et l'aumulation de moment inétique au sommet.3.6.3 Flux des omposés : as de TitanPour les omposés himiques, on impose des onditions aux bords du modèle :Conditions à la surfaePour les onditions limites inférieures (éhanges entre la surfae et la première ouhedu modèle), la fration molaire de méthane est �xée à 5% à la surfae. Le pro�l suit ensuitela pression de vapeur saturante jusqu'à la tropopause, onduisant à une valeur de 1.5%au-dessus de e piège froid. Ces valeurs sont prohes de elles obtenues par les mesures deHuygens/GCMS (Niemann et al., 2005). Pour les autres omposés, les �ux de surfae sont�xés à zéro. 114



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétairesConditions au sommetPour les onditions au sommet du modèle (éhanges entre l'atmosphère supérieure etla dernière ouhe du modèle), les �ux au sommet sont �xés pour tous les omposés, enraison prinipalement des zones de prodution photohimique qui sont situées au-delà dumodèle.Ces �ux sont alulés en utilisant la version 2D du modèle photohimique de l'at-mosphère (�ux qui varient en latitude et en saison, Lebonnois et al., 2001), qui alulela omposition jusqu'à 1200 km. Dans e modèle, la photohimie est la même, mais letransport des omposés par la dynamique est représenté par des oe�ients de di�usionvertial et horizontal (qui dépendent tous les deux de l'altitude) et par du transport méri-dien, utilisant une version analytique approhée de la irulation méridienne issue du MCG.� Dans la version 2D du modèle photohimique uniquement, le oe�ient de di�usionvertial est réglé pour reproduire les observations de Hunten (1975) (f. Fig. 3.8) alorsque le oe�ient de di�usion horizontal est estimé à partir de l'intensité du transporthorizontal de moment inétique par les ondes : Kh ∼ ‖v′µ′‖a
µ et τkh ∼ L2

Kh
ave a lerayon de la planète, ‖v′µ′‖ le transport de moment inétique par les transitoires, µle moment inétique et L ∼ 4000km.De même, la onstante de temps de di�usion vertiale s'érit : τkv ∼ H2

Kv
, où H est lahauteur d'éhelle.

Figure 3.8 � Coe�ients de di�usion turbulents du modèle 2D : oe�ients de di�usionturbulente vertiale (Kv), horizontale (Kh) (lignes ontinues) et oe�ient de di�usionmoléulaire du méthane dans l'azote (DCH4
) (ligne disontinue) (en m2 s−1) (Lebonnoiset al., 2001).� Toujours dans la version 2D du modèle photohimique, les onstantes de temps as-soiées au transport méridien sont estimées par : τWh ∼ L

v̄ et τWv ∼ H
ω̄ . Les tempsaratéristiques de transport sont résumés dans l'artile de Lebonnois et al. (2001).Les �ux obtenus à 500 km d'altitude dépendent à la fois de la saison et de la latitude.Pour la plupart des omposés, le �ux est maximal au p�le d'été et minimum (plusieursordres de grandeurs d'intensité plus faible) au p�le d'hiver et à peu près onstant en tempsdans les régions équatoriales.Ces �ux, alulés par la version 2D du modèle photohimique sont imposés au sommetdu modèle de irulation de Titan. Ils ont une forte in�uene sur les abondanes moyennes115



Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétairestatosphériques de la plupart des omposés. Malheureusement, le modèle photohimiqueutilisé pour obtenir es �ux dans l'atmosphère supérieure n'est pas omplètement satisfai-sant, en omparaison ave les observations de Cassini/INMS (Shemansky et al., 2005), etles réanalyses des données de Voyager 1/UVS (Vervak et al., 2004). En plus, le modèle pho-tohimique sou�re d'approximations faites sur l'atmosphère supérieure au-delà de 500 km,où les omposés himiques sont produits. Entre autres, la himie des ions n'est pas prise enompte, alors qu'elle ommene à devenir importante à es altitudes (Wilson and Atreya,2004). Au vue de es inertitudes, il n'est don pas surprenant de devoir ajuster les �ux ausommet de ertains omposés pour reproduire des abondanes stratosphériques moyennesobservées. De tels ajustements ont été faits pour C2H2, C2H6, C3H8 et HCN (f. Table 3.5).Tableau 3.5 � Quelques valeurs des �ux des omposés (au sommet du modèle) utiliséesomme onditions limites supérieures dans le 2D-CM (en moléules m−2 s−1, référenéesà 500 km d'altitude, les valeurs sont positives vers le bas)Moléule P�le d'été Equateur P�le d'hiverC2Ha2 2.0x1010 1.5x1010 2.6x107C2H4 3.2x108 4.5x108 -2.5x106C2Ha6 5.0x1010 4.3x1010 2.9x108CH3C2H 4.8x107 4.1x107 -3.7x105C3Ha8 1.1x109 6.9x108 -3.9x106C4H2 7.9x106 4.9x106 3.3x103C6H6 3.9x107 2.7x107 1.0x104HCNa 1.4x109 1.4x109 6.6x107CH3CN 1.8x108 1.1x108 5.1x105HC3N 4.7x107 2.4x107 1.9x104(a) Valeurs ajustées pour reproduire les observations stratosphériques.
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Chapitre II.4. Titan4.7 Distributions des omposés . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1594.7.1 Introdution . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1594.7.2 Les régions équatoriales . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1594.7.3 L'enrihissement polaire d'hiver . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1634.7.4 Le p�le d'été . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1694.8 Validation de la irulation méridienne à l'aide de la ompo-sition et de l'e�et saisonnier . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1704.8.1 En quoi ça valide ? . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1714.8.2 Les énigmes (dynamiques) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1724.8.3 Résumé . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1734.1 IntrodutionLe travail que j'ai e�etué �sur Titan� a onsisté prinipalement à interpréter les obser-vations réentes de Cassini-Huygens et des observations faites depuis la Terre, à l'aide dumodèle bidimensionnel de l'Institut Pierre Simon Laplae, et en utilisant en partiulier lesdistributions himiques des omposés omme traeurs des mouvements dynamiques. J'aiégalement replaé es résultats par rapport aux di�érentes observations antérieures ommeelles de Voyager 1 et montré que les variations saisonnières sont bien reproduites par lemodèle.4.2 Titan révélée par les missions de Voyager à Cassini4.2.1 HistoriqueC'est en 1655 que l'astronome hollandais Christiaan Huygens déouvrit le plus grossatellite de Saturne : Titan, qui reçut son nom en 1847 de Sir John Hershel en référeneaux géants immortels de la mythologie greque. En e�et, Titan est le deuxième satellitedu système solaire par sa taille (2575 km de rayon), juste derrière Ganymède, satellite deJupiter. Plus gros que la Lune, il se plae entre Merure et Mars et représente environ 40%de la taille de la Terre. Titan tourne de manière synhrone autour de Saturne en 15.95jours terrestres (1 �journée Titan�) et en 673 jours Titan autour du soleil, soit environ 30années terrestres (1 �année Titan�)(f. Table 1.2).Vers 1908, l'astronome Comas Solà observa un assombrissement entre-bord (atténua-tion de l'intensité lumineuse sur les bords de l'atmosphère), révélant ainsi la présene d'uneatmosphère (Comas Solà 1908). Cet e�et d'assombrissement entre-bord qui s'observe danstoutes les atmosphères et aussi dans les étoiles, est essentiellement dû au fait qu'au bord(ou limbe) le hemin optique est plus grand qu'au entre (ou nadir). L'existene d'une at-mosphère sur Titan ne sera ensuite dé�nitivement établie qu'en 1944 par Gérard P. Kuiper,suite à la détetion de bandes d'absorption du méthane gazeux CH4 dans la partie visibledu spetre (à 619 et 725 nm). Titan est le seul satellite naturel à posséder une atmosphère,e qui le plae au entre d'un intérêt qui ne va esser de roître ave les années.Dans les années 1970, de nombreuses observations de Titan sont faites depuis la Terre.On y déouvre dans l'atmosphère, la présene de plusieurs autres hydroarbures simplesen phase gazeuse, tels que l'éthane, C2H6, l'éthylène, C2H4 et l'aéthylène, C2H2, par leursémissions dans l'infrarouge thermique (Danielson et al., 1973; Gillett et al., 1973; Gillett,118



Chapitre II.4. Titan1975; Low and Rieke, 1974; Tokunaga et al., 1980).Le 12 novembre 1980, peu après l'équinoxe de printemps dans l'hémisphère nord surTitan (Ls=9◦), la sonde Voyager 1 s'approhe de Titan à une distane inférieure à 4000 kmde sa surfae, fournissant les premières observations de e sytème atmosphérique omplexe.Un peu plus tard et pour étayer es informations, des mesures ont été faites depuis la Terre(l'observatoire du Kek, et.) ou depuis des télesopes spatiaux (les télesopes ISO, HST,et.). Pendant longtemps, Voyager est resté la seule soure importante d'informations surl'atmosphère de Titan, avant le suès plus réent de la mission Cassini-Huygens (f. se-tion 4.3).4.2.2 Conditions générales régnant dans l'atmosphère de Titan

Figure 4.1 � Titan dans le visible vu par Cassini en 2007 devant Saturne. La ouleur oran-gée est due à la présene d'une brume opaque dans l'atmosphère qui reouvre uniformémentla planète dans le visible (site : http ://photojournal.jpl.nasa.gov/atalog/PIA08398).A ause de sa taille assez grande, de sa densité et de sa température relativement basses(température de surfae de 94 K, densité alulée prohe d'autres satellites glaés), Cesonditions permettent à l'atmosphère de s'étendre jusqu'à 1300-1500 km de la surfae, parontraste ave les 400-500 km d'épaisseur de la Terre (altitude de l'exobase).La pression atmosphérique à la surfae, de 1496±20 mbar est très prohe de elle de laTerre (Lindal et al., 1983).La gravité, sept fois plus faible que elle de la Terre, permet l'éhappement des es-pèes légères omme l'hydrogène atomique et moléulaire. Ce phénomène a été mis enévidene par la détetion d'un tore d'hydrogène atomique autour de Saturne à la distaneorrespondant à l'orbite de Titan (Broadfoot et al., 1981).Titan est le deuxième objet du système solaire, ave la Terre à posséder une atmosphèremajoritairement onstituée à plus de 98% d'azote. Le deuxième onstituant prinipal sur119



Chapitre II.4. TitanTitan est le méthane (environ 1.4% au-dessus de la tropopause qui onstitue un piègefroid). Ce dernier joue un r�le analogue à l'eau sur Terre. En e�et, en raison des onditionsde température et de pression qui règne dans l'atmosphère de Titan, le méthane peut setrouver sous les trois phases. Par la présene de méthane, l'atmosphère de Titan est uneatmosphère rédutrie, ontrairement aux autres atmosphères de la Terre, de Vénus et deMars, et prohe des onditions qui pouvaient régner aux origines de l'atmosphère terrestre.Titan ressemble beauoup à l'atmosphère primitive par sa omposition himique ma-joritairement onstituée d'azote et de méthane, qui lui donne ette ouleur orangée (f.Fig. 4.1, observation de Cassini). Titan est don un élément lef pour la ompréhension del'atmosphère terrestre primitive : 'est l'unique atmosphère qui ressemble à l'atmosphèreterrestre primitive, il y a plusieurs milliards d'années, avant que la vie n'apparaisse etn'injete de l'oxygène dans l'atmosphère.4.2.3 La struture thermique sur Titan

Figure 4.2 �A gauhe : pro�l vertial de température (Lellouh et al., 1989). A droite : pro-�ls latitudinaux observés à l'époque de Voyager (Ls∼9◦) par Coustenis and Bézard (1995)et Flasar and Conrath (1990) omparés au 2D-CM (Fig. 14 de Rannou et al. (2004)).Comme sur Terre, on peut distinguer dans l'atmosphère de Titan une troposphèreentre la surfae et 40 km environ (∼70 K à 40 km), une stratosphère s'étendant jusqu'à300 km (∼180 K à 300 km) et peut-être une mésosphère (Lellouh et al., 1989; Yelle, 1991).Le pro�l thermique obtenu à l'époque de Voyager 1 est le fruit de deux séries demesures : les mesures radio de RSS qui donnent des informations sur la struture thermiqueen-dessous de 200 km, en prenant la masse molaire de l'azote, soit 28 g mol−1 (Tyleret al., 1981) et les mesures UVS (Smith et al., 1982) qui indiquent une température de lathermosphère de 155 K, après une révision des résultats e�etuée par Vervak et al. (2004).Pour faire la jontion entre es deux régions, des modèles théoriques ont été développés,omme eux de Lellouh et al. (1990) pour la basse atmosphère et Yelle (1991) pour lahaute atmosphère, qui onduisent à la présene d'une mésosphère entre 300 et 600-800 km.120



Chapitre II.4. TitanLe pro�l vertial de température résultant est présenté sur la Figure 4.2.a.L'augmentation de la température stratosphérique ave l'altitude est due à l'absorp-tion des photons solaires UV et visible par di�érents gaz et par les aérosols de la ouheprinipale de brume. Cette dernière s'étend de la troposphère jusqu'à 400-500 km selon lasaison (f. setion suivante 4.2.5).Le pro�l thermique latitudinal mesuré par Voyager montre une assymétrie nord-sudpeu après l'équinoxe de printemps. L'hémisphère nord, sortant de l'hiver, est alors plusfroid que l'hémisphère sud (f. Fig. 4.2.b).4.2.4 La omposition himique sur TitanInformations fournies par Voyager 1Il a fallu attendre les missions Voyager pourque le diazote puisse être mesuré et identi�éomme le omposé le plus abondant, par des mesures de l�airglow� dans la haute atmo-sphère par le spetromètre UVS. Le diazote est di�ilement mesurable par télédétetion.Les autres omposés organiques minoritaires omme l'éthane (C2H6), le propane (C3H8),l'aétylène (C2H2), et., ont ensuite été détetés par omparaison entre les spetres obser-vés par le spetromètre IRIS de la mission Voyager 1 et un modèle de transfert radiatif(f. Table 4.1). La omposition de l'atmosphère est alors établie dans ses grands traits(Broadfoot et al., 1981; Hanel et al., 1981; Tyler et al., 1981).Moléules Symboles Rapport de mélangeDiazote N2 90-97%Argon Ar 0-6%Méthane CH4 2-5%Hydrogène H2 0.2%Éthane C2H6 10 ppmMonoxyde de arbone CO ∼10 ppmAétylène C2H2 2 ppmPropane C3H8 500 ppbCyanure d'hydrogène HCN 170 ppbÉthylène C2H4 100 ppbAétonitrile CH3CN 5 ppbDioxyde de arbone CO2 10 ppbCyanoaétylène HC3N 10 ppbMéthylaétylène CH3C2H 5 ppbCyanogène C2N2 5 ppbVapeur d'eau H2O 8 ppbDiaétylène C4H2 1 ppbTableau 4.1 � Table des abondanes sur Titan. Les abondanes des onstituantes prini-paux sont données en %, alors que les abondanes moyennes des onstituants seondairessont donnés en ppm ou ppb (Broadfoot et al., 1981; Hanel et al., 1981; Tyler et al., 1981).Les instruments de la mission Voyager 1 ont sondé di�érentes régions de l'atmosphèrede Titan selon leurs domaines spetraux : les expérienes d'oultation radio ave RSS(Radio Siene Experiment) donnent des informations pour altitudes inférieures à 200 km ;les analyses spetrosopiques dans les domaines infrarouges ave IRIS permettent d'étudier121



Chapitre II.4. Titanl'atmosphère entre 80 et 300 km environ et dans les domaines de l'ultraviolet ave UVS,on sonde au-dessus de 1000 km.Les analyses des données fournies par le spetromètre infrarouge IRIS de Voyager 1durant un survol de Titan, ont permis aux sienti�ques de déduire les abondanes entre53◦S et 70◦N (Coustenis et al., 1991; Coustenis and Bézard, 1995). Ces mesures ont permisd'étudier les variations du rapport de mélange ave la latitude pour des altitudes orres-pondantes aux maxima des fontions de poids des omposés (avoisinant la entaine dekilomètres) (Coustenis et al., 1989a,b; Coustenis and Bézard, 1995). Les altitudes orres-pondant aux maxima des fontions de poids (ou fontions de ontribution), ainsi que leslargeurs à mi-hauteur sont résumées dans Coustenis and Bézard (1995). Un enrihissementde ertains omposés a été observé aux hautes latitudes.IRIS a également mesurés les pro�ls vertiaux des nitriles et des hydroarbures à l'équa-teur, sauf pour elui de HC3N qui a été déteté seulement au p�le nord (Coustenis et al.,1991). L'ensemble des observations et du type d'informations qu'elles ont fournies est ré-apitulé dans les Tables 4.2 et 4.3.Les omposés minoritaires tels que les hydroarbures et les nitriles sont produits e�a-ement dans la haute atmosphère (au-delà de 700-800 km environ) par la photodissoiationdu méthane et du diazote par le rayonnement UV solaire, par des életrons provenant de lamagnétosphère de Saturne ou par des rayons osmiques (Yung et al., 1984). Ces omposésseondaires sont transportés vers la basse atmosphère par des mouvements dynamiques, oùla plupart se ondensent ou polymérisent, ontribuant à la formation de l'épaisse ouhede brume qui voile l'ensemble de la planète (f. Fig. 4.9.a).L'origine de ette polymérisation est enore très mal omprise et fait l'objet de nom-breux travaux expérimentaux (Coll et al., 1999) et théoriques (Lebonnois et al., 2002;Wilson et al., 2003), la di�ulté résidant dans la ompréhension du passage de la himieà la mirophysique (f. Fig. 4.9.b). Des expérienes en laboratoire ont suggéré que desomposés omplexes omme des �ammono-équivalents� des aides aminés pourraient êtreréés naturellement dans l'atmosphère de Titan (Raulin and Owen, 2002). L'atmosphèrede Titan peut être alors onsidérée omme un laboratoire d'études �grandeur nature� oùse déroule une himie omplexe dont les onstituants sont les préurseurs d'une himiepré-biotique.
Les autres soures d'informationsD'autres mesures, depuis le sol ou depuis l'espae, ont ensuite été e�etuées pour étayerles informations déjà fournies par Voyager, notamment ave ISO (Infrared Spae Observa-tory), l'observatoire du Kek. Des observations faites dans le domaine millimétrique avaientpermis de déteter des moléules polaires, telles que HCN, CO, et., (Marten et al., 2002).A la di�érene des données fournies par Voyager, elles qui sont obtenues depuis la Terrene donnent aès qu'à des valeurs moyennées sur tout le disque. Dans es observations, onvoit essentiellement la ontribution du signal à l'équateur. Elles ont ependant l'avantagede donner un suivi temporel des observations sur des durées de l'ordre de l'année Titan,soit sur une trentaine d'années terrestres. 122



Chapitre II.4. Titan

Figure 4.3 � En haut : Titan vue dans le visible par Voyager 1. La ouleur orangée estdue à une épaisse ouhe de brume (soure : NASA). En bas : shéma de prodution desaérosols (Illustration de Pasal Rannou).4.2.5 La brume et les nuages sur TitanLa première hose qu'on voit si on regarde Titan dans le visible, 'est une boule debrume uniformément orangée masquant omplètement la surfae dans le visible (f. Fig.4.9.a). Rien de plus triste ! Et 'est e qu'ont vues pour la première fois d'aussi près, lesmissions spatiales Voyager 1 puis Voyager 2 (arrivé dans le système saturnien neuf mois plustard). Cette brume est la trae visible de la présene d'aérosols présents jusqu'à plusieursentaines de kilomètres d'altitude, résultat d'une himie et d'une mirophysique omplexesdans la stratosphère de Titan (f. Fig. 4.9.b).Les aérosols de Titan sont des petites partiules en suspension, formées à partir de laoagulation des omposés minoritaires issus de la photodissoiation du méthane et du dia-zote. Ils sont en général entrainés par les mouvements atmosphériques, avant de disparaîtrepar sédimentation ou lessivage lors des pluies. La taille de es aérosols roît à mesure qu'ilss'entrehoquent et qu'ils se ollent par le phénomène de oalesene.Une soure importante d'informations sur les aérosols est la variation de l'albedo géo-métrique en fontion de la longueur d'onde (Ne� et al., 1984; Courtin et al., 1991)(f. Fig.4.4). Essayer de reproduire la tendane générale de ette variation permet de ontraindrefortement la nature et la struture de la ouhe d'aérosols :� une des aratéristiques prinipales de ette brume, observée par Voyager 1, estl'assymétrie nord-sud de la luminosité de Titan : l'hémisphère nord apparaît plussombre que l'hémisphère sud dans le visible à l'équinoxe de printemps nord (f. Fig.4.9.a). A ela s'ajoute un e�et saisonnier de ette assymétrie, qui a été observé parHST (Caldwell et al., 1992; Lorenz et al., 1997).� Certaines images de Voyager 1 à haute résolution spatiale ont également révélé la123



Chapitre II.4. Titan

Figure 4.4 � Albedo géométrique de Titan observé dans l'UV par Courtin et al. (1991),dans le visible par Ne� et al. (1984) et dans le prohe infrarouge (Coustenis and Bézard,1995) : à faibles longueurs d'onde (en-dessous de 0.5µm), la majeur partie du rayonnementsolaire est absorbée par la brume et à plus hautes longueurs d'onde (au-delà de 0.8µm),la brume ré�éhit le rayonnement solaire et de fortes bandes d'absorption par le méthaneapparaissent (Rannou et al., 2003).présene d'une ouhe détahée vers 300-350 km, située au-dessus de la ouhe prin-ipale de brume qui s'étend du sol jusqu'à 300 km environ (Rages et al., 1983).Les aérosols ont un r�le important dans le bilan radiatif de Titan. Leur apaité àabsorber le rayonnement solaire UV et visible ontribue au réhau�ement loal de la stra-tosphère. Ils ont également un r�le dans le refroidissement de la basse atmosphère ar ilsbloquent une partie du rayonnement solaire, produisant ainsi e qu'on appelle un anti e�etde serre (Bézard et al., 1995).Des nuages transitoires ont également été observés par Voyager 1 Gri�th et al. (1998),dans la troposphère (vers 15 km d'altitude), à basses latitudes. Selon es auteurs, es nuagesouvreraient 9% du disque de Titan.4.2.6 Premières observations de la superrotation sur TitanLa irulation zonale de l'atmosphère de Titan suit la rotation de la planète solide,'est à dire d'ouest en est. Un phénomène de superrotation sur Titan a également été misen évidene. Cette superrotation avait été prédite sur la base d'arguments théoriques (Go-litsyn, 1975) et de simulations numériques (Hourdin et al., 1995). Elle a été observée pourla première fois lors de l'oultation de l'étoile 28-Sgr par Titan en 1989 (un peu aprèsle solstie d'été nord, Ls=128◦)(Hubbard et al., 1993). Cette observation ne donnait pasla diretion prograde ou rétrograde des vents. Le pro�l latitudinal du vent zonal observédans l'hémisphère sud, pour un niveau de pression d'environ 0.25 mbar (∼250 km) révèlela présene de vents d'ouest importants (80-100 m s−1) aux basses latitudes, ave un jetplus fort (∼150 m.s−1) à haute latitude, vers 60-70�S (f. Fig. 4.5). Ces vitesses sont de124



Chapitre II.4. Titan

Figure 4.5 � Pro�ls latitudinaux du vent zonal observés lors de l'oultation stellaire del'étoile Sgr1989 (Hubbard et al., 1993), peu avant le solstie d'hiver sud (Ls=128◦) à 0.25mbar (ligne ontinue �ne), et simulés ave (ligne ontinue épaisse) et sans ouplage (lignedisontinue en longs traits) ave la himie et les brumes (Hourdin et al., 2004).l'ordre de 10 à 15 fois la vitesse de rotation de la planète solide.4.3 Apport des observations de la mission Cassini-Huygens(à partir de 2005)4.3.1 La missionLa mission Cassini-Huygens a quitté la Terre le 15 otobre 1997. Elle mettra ensuite7 ans (3.5 milliards de kilomètres) avant de rejoindre Saturne et de se mettre en orbiteen juillet 2004. Commenent alors 4 années de révolution (soit environ 70 orbites) autourde ette planète géante et de ses satellites. Cassini roisera Titan une quarantaine de fois,renvoyant une foule de données sur la surfae, la omposition de l'atmosphère, les aérosols,la dynamique et les nuages de Titan, ainsi que leurs variabilités.Le système d'imagerie mis en plae sur Cassini est le premier à pouvoir pénétrer autravers de la brume qui masque le sol de la planète, et Cassini est don la première mis-sion à pouvoir artographier la surfae de Titan. Un tel travail n'avait pas été possible aveles trois préédentes missions qui avaient survolées Titan (Voyager 1, Voyager 2 et Galileo).En déembre 2004, la sonde Huygens se détahe de l'orbiteur Cassini et se dirige versTitan, pour entrer dans son atmosphère inonnue le 14 janvier 2005. Lors de la desentedans l'atmosphère (qui s'est amorée vers 1200 km), trois séries de parahutes ont éténéessaires pour ralentir su�samment la sonde et pour permettre ainsi de faire des mesuresdans un environnement pas trop hahuté. Ces parahutes ont ommené à se déployer vers160 km environ, altitude à laquelle peuvent réellement ommener les mesures in-situde omposition himique, de température et de vents. Ces données étaient relayées versl'orbiteur Cassini, qui les envoyaient ensuite vers la Terre. Les mesures in-situ e�etuées125



Chapitre II.4. Titanpar Huygens pourront être omparées aux mesures faites �à distane� depuis l'orbiteurCassini.Deux heures et 27 minutes après son entrée dans l'atmosphère, la sonde Huygens sepose pour la première fois à la surfae de Titan, près de l'équateur (à 10◦S). Elle survi-vra plusieurs minutes, sur la surfae gelée de Titan, et ontinuera à ommuniquer avel'orbiteur Cassini. Pendant toute sa desente et une fois posée, Huygens a dévoilé de ma-gni�ques photos de la surfae de e satellite, ave un paysage assez familier qui ressembleà des réseaux de rivières, des îles et des rivages (f. Figs. 4.6). A noter que Huygens est lasonde la plus lointaine que les hommes n'aient jamais posée à la surfae d'un orps.

Figure 4.6 � A gauhe : paysage de Titan vu par Huygens le 14 janvier2005, montrant la séparation entre des terrains lairs élevés marqués par dessillons plus sombres et un terrain sombre en ontrebas (site : http ://photojour-nal.jpl.nasa.gov/atalog/PIA07231). A droite : sillons faisant penser à des rivières (site :http ://photojournal.jpl.nasa.gov/atalog/PIA06184).La mission Cassini-Huygens est le fruit d'une ollaboration entre l'Agene SpatialeAmériaine, la NASA qui a travaillé à l'élaboration de l'orbiteur Cassini (Jet Propul-sion Laboratory), l'Agene Spatiale Européenne, l'ESA qui a onçu la sonde Huygens etl'Agene Spatiale Italienne, l'ASI qui a fourni l'antenne de ommuniation à haut gain.Intérêt et objetifs de la missionLes objetifs de ette mission étaient de omprendre les méanismes qui gouvernentl'atmosphère et la surfae de Titan. Elle permet à terme d'améliorer nos onnaissanes surles méanismes himiques ayant abouti à l'apparition de la vie sur Terre.En pratique, toutes les informations reueillies par la mission permettent de validerou non les travaux théoriques et modèles numériques développées au ours des dernièresdéennies et permettre ainsi une meilleur ompréhension de Titan. Les observations deCassini-Huygens sont faites pendant l'hiver nord (longitude solaire Ls∼300◦), e qui a éga-lement l'avantage de fournir une série de mesures à une autre période que elle de Voyager1, permettant de ontraindre les modèles dans le temps.Les prinipaux objetifs de la mission, en e qui onerne Titan sont :126



Chapitre II.4. Titan1) Déterminer les abondanes des divers omposés de l'atmosphère et les rapports isoto-piques des éléments les plus abondants omme le arbone, l'azote, et., a�n de ontraindreles sénarios de formation et d'évolution de Titan et de son atmosphère.2) Observer les distributions vertiales et horizontales des espèes minoritaires et re-herher des moléules omplexes ; étudier les di�érentes soures d'énergie de la himiestratosphérique ; omprendre de façon approfondie la photohimie de la stratosphère.3) Explorer la formation et la omposition des aérosols.4) Mesurer les vents et la température ; explorer la physique des nuages, la irulationgénérale et les e�ets saisonniers dans l'atmosphère de Titan.5) Etudier l'état physique, la topographie et la omposition de la surfae ; ontraindrela struture interne de Titan.6) Explorer la haute atmosphère, son ionisation et son r�le omme soure de matériauxneutres et ionisés pour la magnétosphère de Saturne.Mon travail de thèse pour la partie Titan s'est porté surtout sur l'étude de l'atmosphèreneutre (points 2 et 3), omposition himique et dynamique.4.3.2 Les instruments à bord de Cassini et Huygens et leurs r�les dansla ompréhension de l'atmosphère de TitanA bord de Cassini, douze instruments ont été prévus pour sonder l'épaisse atmosphèreet étudier la surfae. Beauoup sont les héritiers d'instruments embarqués à bord des sondesVoyager ave souvent une meilleur résolution. Certains de es instruments ont étudié lahaute atmosphère au-dessus de 700-800 km, omme UVIS (Ultraviolet Imaging Spetro-graph) et INMS (Ion and Neutral Mass Spetrometer) ; et d'autres la basse atmosphèreau-dessous de 400 km, ave RSS (Radio Siene Subsystem) ; VIMS (Visual and InfraredMapping Spetrometer) et CIRS (Composite Infrared Spetrometer, l'héritier de IRIS surVoyager 1). L'instrument RADAR fait des observations de la surfae. Les données obte-nus par l'instrument CIRS/Cassini sur la omposition et la température de l'atmosphèremoyenne auront beauoup servi pour la validation du modèle de l'atmosphère de Titan (f.setion 4.6).Les six instruments de Huygens ont permis des mesures de 1200 km jusqu'à la surfae :GCMS (Gas hromatograph and Mass Spetrometer) identi�e et quanti�e les di�érentsonstituants atmosphériques dans la troposphère et la stratosphère ; ACP (Aerosol Colle-tor and Pyrolyser) ollete des aérosols pour GCMS a�n d'analyser leur omposition ; HASI(Huygens Atmospheri Struture Instrument) enregistre les pro�ls vertiaux de tempéra-ture et de pression ; DWE (Doppler Wind Experiment) e�etue des mesures de la diretionet de la fore des vents ; SSP (Surfae Siene Pakage) détermine les propriétés physiquesde la surfae à l'endroit de l'impat.4.3.3 L'instrument CIRSLe Spetromètre Infrarouge Composite (CIRS) est ertainement le prinipal instrumentpour les mesures de omposition de l'atmosphère moyenne. Il a fourni des spetres entre10 et 1500 cm−1, permettant l'étude de la température stratosphérique et des abondaneshimiques en-dessous de 500 km. Dans es spetres, on trouve les raies d'émissions denombreux hydroarbures (tels que CH4, C2H2, C2H4, C2H6, C3H8, CH3C2H, C4H2, C6H6)127



Chapitre II.4. Titanet nitriles (HCN, HC3N, C2N2), ainsi que des omposés oxygénés (CO2, CO, H2O) (deKok et al., 2007).Une bonne partie des observations de température et d'abondanes utilisée ii (f. se-tion 4.6) provient de l'instrument CIRS. C'est pour ette raison que nous nous attardonsun peu plus sur et instrument et que nous en donnons les prinipaux résultats.Deux types d'informations sont fournis par l'instrument : ertaines données sont faitesau nadir, 'est à dire dans une on�guration géométrique où la ligne de visée interepte lasurfae de Titan, et d'autres sont faites au limbe, pour une ligne de vue qui ne fait quetraverser l'épaisseur de l'atmosphère (sur les bords de la planète).� Les spetres au nadir sondent les régions de la stratosphère de Titan, du p�le nordau p�le sud (de 80◦S à 80◦N). Les travaux utilisés dans e adre pour la omparaisonave le 2D-CM sont eux de Coustenis et al. (2007b,a); Teanby et al. (2006, 2007b,a).Ces auteurs utilisent des résolutions spetrales de 0.5 et 2.5 cm−1, pour les survolsentre Tb et T20 (f. Table 4.3). Les températures et abondanes obtenues se situententre 0.1 et 10 mbar. Les pro�ls vertiaux des omposés himiques ne peuvent pasêtre déduits des spetres nadir, mais des pro�ls vertiaux dérivés des analyses desspetres nadir ont été testés et ajustés (Teanby et al., 2007b). Ainsi, les données nadirdonnent aès aux variations méridiennes d'abondanes himiques et de température,en foalisant sur la stratosphère moyenne.� L'atmosphère supérieure, la stratopause et la basse mésosphère peuvent être sondéspar les observations au limbe. Ces observations donnent des informations sur lesniveaux entre 1µbar (500 km) et 5 mbar (∼120 km), et permettent de d'obtenirles pro�ls vertiaux de température et d'abondanes pour di�érentes latitudes. Laméthode d'inversion pour les pro�ls vertiaux de température et d'abondanes sontdérits dans les artiles de Vinatier et al. (2007); Teanby et al. (2007b).4.3.4 Les grands résultats de la mission en quelques traitsL'apport de la mission Cassini pour la ompréhension de l'atmosphère de Titan estonsidérable (Flasar et al., 2005; Tobie et al., 2006; Coustenis et al., 2007a).I) La struture thermique observée par Cassini/HuygensHuygens/HASI lors de sa desente a diretement mesuré le pro�l vertial de tempé-rature dans les régions équatoriales (10◦S), à partir des mesures de densité (Fulhignoniet al., 2005). Il est représenté sur la Figure 4.7, en omparaison ave le pro�l de Yelle et al.(1997).Le pro�l de température in-situ obtenu à 10◦S par Huygens a également servi pour laomparaison ave le 2D-CM (Fulhignoni et al., 2005) (f. setion 4.8.1).II) La dynamique vue par Cassini/HuygensHuygens/DWE a également mesuré lors de sa desente le pro�l vertial de vent zonalpar e�et doppler ave l'orbiteur (Bird et al., 2005) (f. Fig. 4.7). Les mesures on�rmentla présene de forts vents zonaux progrades, en aord ave les observations passées. Uneouhe mine de vents zonaux partiulièrement faibles (prohes de zéro) est observée entre60 et 100 km d'altitude et des vents faibles de quelques mètres par seonde sont observésdans les inq premiers kilomètres, près de la surfae.128



Chapitre II.4. Titan

Figure 4.7 � A gauhe : pro�l vertial de température mesuré par Huygens/HASI à10◦S (Fulhignoni et al., 2005)(ligne ontinue) en omparaison au pro�l fourni par Yelleet al. (1997) (ligne disontinue). A droite : pro�l vertial du vent zonal mesuré par Huy-gens/DWE à 10◦S (Bird et al., 2005)(ligne ontinue).Pour la omparaison ave le 2D-CM (f. setion 4.6.3), les pro�ls latitudinaux de tempé-rature dérivés de la arte méridienne (latitude-altitude) de température publiée par Flasaret al. (2005) ont été utilisés. Nous avons également retenu la arte méridienne de tempé-rature (80◦S à 80◦N) à basse résolution spetrale (13.5 m−1) obtenue par Teanby et al.(2007a).III) Les aérosols, les nuages et les préipitations

Figure 4.8 � Nuages sur Titan observé par Cassini près du p�le sud. A gauhe : (Gri�thet al., 2005). A droite : (en 2004, Poro et al., 2005).Les nuages. Cassini a observé dans la basse atmosphère, des nuages onvetifs près dup�le sud et a suivi le mouvement de nuages de moyennes latitudes, indiquant des ventszonaux vers l'est (en suivant la superrotation) (Poro et al., 2005).Le spetromètre visible et infrarouge de Cassini (VIMS) a suivi l'évolution dynamiquedes nuages (Gri�th et al., 2005, 2006) : la struture horizontale des nuages, leurs altitudeset leurs profondeurs optiques varient fortement dans le temps, révélant des mouvementsforts de onvetion vertiale. Les nuages peuvent être déplaés vertialement du milieu129



Chapitre II.4. Titande la troposphère jusqu'au sommet de la troposphère en une trentaine de minutes, et sedissiper en pluie dans les heures qui suivent.L'instrument CIRS de Cassini a observé des nuages de glae d'eau et de CH3CH2CNau niveau du p�le d'hiver, à 85◦N (Samuelson et al., 2007). Un autre signal plus faible aégalement été déteté, indiquant probablement la présene de nuages de glae de HCN,omposés de partiules de quelques miromètres de rayon et résidant dans la basse strato-sphère (en-dessous de 160 km).En résumé, deux types de nuages ont été observés : des nuages de méthane isolés quiévoluent rapidement aux moyennes latitudes dans l'hémisphère d'été (sud) par Cassini(Gri�th et al., 2005; Roe et al., 2005) ; et de grandes formations nuageuses d'éthane quidurent sur plusieurs semaines ont plut�t été observées au niveau du p�le sud (Gri�thet al., 2005; Poro et al., 2005; Hueso and Sanhez-Lavega, 2006; Roe et al., 2005) et dup�le nord (Gri�th et al., 2006).

Figure 4.9 � Brume sur Titan observée par Cassini. A droite : halo de Titan (site :http ://photojournal.jpl.nasa.gov/atalog/PIA07774). A gauhe : la ouhe détahée pré-sente une multitude de ouhes. Ces ouhes s'étendent sur une entaine de kilomètres. Iidans l'UV (Poro et al., 2005).La brume. Cassini a également révélé des variations de l'altitude de la ouhe détahée(Poro et al., 2005), en l'observant vers 500 km (durant le solstie d'hiver nord), alors queVoyager 1 l'avait observée vers 350 km une saison plus tard (durant l'équinoxe de printempsnord). L'origine exate de es variations est enore une question ouverte : est-e lié auxvariations saisonnières ou à d'autres paramètres (yle de la magnétosphère de Saturne,et.) ?De nombreuses sous-ouhes ont été observées au sein de ette ouhe détahée (f. Fig.4.9.b)(Poro et al., 2005). 130



Chapitre II.4. TitanLes préipitations. L'instrument RADAR de Cassini a également fourni des ontraintessur des préipitations de méthane observées au p�le d'hiver nord (Lorentz et al., 2008) : letaux de préipitations a été estimé à ∼10 m/ans de méthane ondensé, fournissant ainsides indiations sur l'aumulation de méthane à la surfae au niveau du p�le d'hiver.IV) La surfaeCassini/ISS a relevé des strutures dans les images d'albédo de surfae, faisant penserà des strutures éoliennes, omme des dunes modelées par le vent (f. Fig. 4.10.a), desstrutures tetoniques et �uviales Poro et al. (2005); Gri�th et al. (2006)(f. Figs. 4.6de la setion 4.3.1). Des strutures irulaires ont également été observées, orrespondantprobablement à des impats météoritiques. La variété des aratéristiques du paysage tita-nesque montre que des modi�ations importantes de la surfae ont du se produire durantl'histoire de Titan.

Figure 4.10 � A gauhe : dunes observées sur Titan ave des strutures éoliennes (site :http ://photojournal.jpl.nasa.gov/atalog/PIA03567). A droite : las sur Titan observéspar le RADAR de Cassini (site : http ://photojournal.jpl.nasa.gov/atalog/PIA09102).Le RADAR de Cassini a e�etué une artographie de la surfae de Titan (Elahi et al.,2005; Elahi et al., 2006a). Ces images indiquent une grande variété de strutures géolo-giques : des onstrutions en d�me de type volanique, des strutures géologiques (Lopeset al., 2006), des réseaux �uviatiles (Lorentz et al., 2008), des dunes ave des stries (Ra-debaugh et al., 2008; Elahi et al., 2006b), des montagnes (Radebaugh et al., 2007), et.La surfae semble jeune ave peu de ratères d'impat (Lorenz, 2007). Les propriétés di-életriques et de ré�etivité indiquent une surfae de glae poreuse ou organique. D'autres131



Chapitre II.4. Titanstrutures assoiées à une grande température de brillane suggèrent la présene d'hydro-arbures gelés ou liquides.De nombreuses strutures de très petites éhelles ont également été observées par etinstrument de Cassini. A l'aide d'un modèle de surfae, Zebker et al. (2008); Stofan et al.(2006) ont suggéré que des proessus prohes du ryovolanisme terrestre pouvait être uneorigine possible de es petites strutures. Les variations dans l'intensité sont interprétéesomme des variations de l'épaisseur ausées par des fratures ou de l'érosion de la ouhede glae présente à la surfae. Ces proessus de ryovolanisme, la présene de réseaux�uviatiles et l'ativité tetonique pourraient être liés.L'instrument Cassini/VIMS a, quant à lui, observé la région équatoriale de Titan, quiest prinipalement reouverte de paysages faisant penser à des déserts de sable ave desdunes, prinipalement omposées de matériaux organiques (Barnes et al., 2007). Rodriguezet al. (2006) dérit le paysage du site d'atterrissage de huygens observé par l'instrumentCassini/VIMS.La omposition de la surfae a été étudiée par VIMS (MCord et al., 2006). Il est pos-sible que de l'eau gelée ou du CO2 gelé ouvre une bonne partie de la surfae.Les aratéristiques du paysage titanien (dunes, strutures, montagnes, et.) sont im-portantes à mentionner ar elles peuvent également donner des informations sur les ventsou les ondes.Volanisme. Etant donné que le méthane a une durée de vie relativement ourte, d'unedizaine de millions d'années, la question de son renouvellement dans l'atmosphère a étésoulevée. Il est possible que du ryovolanisme induit par les marées gravitationnelles exer-ées par Saturne sur Titan puisse être une soure de méthane. Un tel méanisme se seraitproduit épisodiquement, pas plus de 3 fois dans l'histoire de Titan (Tobie et al., 2006; Sotinet al., 2005). Les observations réentes de Cassini/VIMS et de Cassini/RADAR viennentorroborer ette thèse (Le Mouéli et al., 2008; Lopes et al., 2007b,a), mais la (ou les)soures exates de méthane sont enore inonnues à e jour.L'ativité volanique de la surfae a été étudé par Cassini/VIMS (Nelson et al., 2008)et par le RADAR de Cassini. Les émissions de CO du �té nuit pourraient être des indi-ateurs d'une ativité volanique (Baines et al., 2006).Las. Des las de méthane liquide dans l'hémisphère nord ont été observés sur Titan(Stofan et al., 2007) par le RADAR de Cassini et par Cassini/ISS (Turtle et al., 2008) (f.Fig. 4.10.b).Cyle du méthane ? Les onditions de pression et de température de l'atmosphère deTitan se situent à peu près au niveau du point triple du méthane, permettant d'envisagerla présene de méthane liquide (las, nuages, pluies) sur Titan.Les observations de Cassini ont révélé la présene d'hydroarbures liquides (Maroufet al., 2006), de possible pluies de méthane (Lorentz et al., 2008; Tomasko et al., 2005;Tokano et al., 2006) et très probablement la présene de las (Stofan et al., 2007; Turtleet al., 2008), suggérant un yle du méthane par analogie ave le yle de l'eau terrestre.132



Chapitre II.4. TitanLes las seraient alors remplis suite à des pluies et/ou par interation ave un oéan liquidede méthane sous la surfae.Sous la surfae ? La question d'un oéan de méthane ou d'eau sous une ouhe de sur-fae de glae a été posée par Rappaport et al. (2008), dans le adre des observations deCassini, et en partiulier des mesures de gravité.V) Les résultats du spetromètre infrarouge CIRS/CassiniLes données CIRS ont été utilisées pour déduire les artes de température et d'abon-danes (latitude-altitude) (Coustenis et al., 2007b; Teanby et al., 2006), ainsi que les pro�lsvertiaux de température et d'abondanes ave une résolution vertiale d'environ 30 km(de l'ordre de l'éhelle de pression dans la stratosphère de Titan) (Vinatier et al., 2007;Teanby et al., 2007b). La manière d'obtenir les pro�ls vertiaux des abondanes est biendétaillée dans la thèse de Vinatier (2007).Un point ruial de l'instrument CIRS vient du fait qu'il a fourni des spetres pendantla plupart des survols de Cassini (environ 1 par mois) et donne ainsi une ouverture orretesur presque toutes les latitudes.Etant donné que la mission Cassini va probablement se poursuivre jusqu'en 2010, uneétude systématique de la stratosphère va être possible et CIRS pourra aratériser lesvariations saisonnières des abondanes et de la température. Pendant ma thèse, j'ai initié untel travail, qui a abouti à la publiation d'un artile (f. setions 4.6 et 4.7). L'équipe CIRSa également publié un travail sur la aratérisation des variations globales et temporellesdes abondanes (Teanby et al., 2007a).Les données CIRS fournissent des informations importantes sur les ontrastes latitudi-naux et vertiaux, et l'enrihissement des espèes himiques dans la région du p�le d'hiver(p�le nord). En utilisant des modèles, elles donnent également des informations sur ladynamique. En regard des observations plus aniennes faites par Voyager 1 ou depuis laTerre, elles apportent aussi des ontraintes sur les variations saisonnières de la dynamiqueet de la omposition himique stratosphérique. C'est e qui a motivé le travail exposé dansles setions 4.6 et 4.7.Pour les omparaisons ave le 2D-CM (f. setion 4.7), nous avons utilisé les pro�lsvertiaux obtenus à 58◦S, 67◦N, 82◦N (Teanby et al., 2007b, , à haute résolution spetrale,0.5 m−1), à 15◦S (Teanby et al., 2007b; Vinatier et al., 2007), et à 80◦N (Vinatier et al.,2007). Pour l'étude des pro�ls latitudinaux, nous avons utilisé les résultats de (Flasaret al., 2005; Coustenis et al., 2007b; Teanby et al., 2006). Pour l'étude des artes globales denitriles (latitude-altitude), les artes de (Teanby et al., 2007a) ont permis des omparaisonsintéressantes ave le modèle.4.4 Modélisation numérique de l'atmosphère de Titan4.4.1 Modèles himiques et mirophysiquesLe premier modèle de photohimie du méthane à l'éhelle planétaire a été développépour l'atmosphère de Jupiter (Strobel, 1973), et un an plus tard, adapté a�n de simuler133



Chapitre II.4. Titanl'atmosphère de Titan (Strobel, 1974). A ette époque, les observations de Titan avaient misen évidene la présene de méthane, d'hydrogène, d'aéthylène et d'éthane. Par onséquent,e premier modèle à une dimension a tenté d'expliquer la formation d'hydroarbures simplesà partir d'une atmosphère de méthane et d'hydrogène.Un modèle à une dimension, plus réaliste, inluant la photohimie des hydroarbureset des omposés azotés, a ensuite été développé par Yung et al. (1984) a�n d'expliquerles pro�ls vertiaux de tous les omposés minoritaires détetés par Voyager. Ce modèlea permis de retrouver pour quelques omposés les rapports de mélange sur la olonneobservée par Voyager à l'exeption de C2H4, C4H2, C3H8 et C3H5.Depuis ette date, de nouvelles analyses venant de Voyager et d'autres faites depuisla Terre (optique adaptative, interférométrie), ont motivé l'élaboration d'autres modèlesunidimensionnels omme eux de Toublan et al. (1995), Lara et al. (1996) et Lara et al.(1999) herhant tous à obtenir une meilleur desription de la omposition himique del'atmosphère de Titan et de sa photohimie très ative. Pendant longtemps es modèlesétaient limités à une dimension, permettant des études de variation de omposition avel'altitude, pour une latitude donnée. Des modèles plus spéi�ques ont ensuite été dévelop-pés sur la mirophysique des brumes (Cabane et al., 1992; Rannou et al., 1995).4.4.2 Modèles de irulation de l'atmosphère de TitanUn premier modèle de irulation avait été développé par Del Genio et al. (1993), dansun modèle très simpli�é qui modélisait une atmosphère de type terrestre ave une faiblevitesse de rotation (T∼16 jours terrestres). Ce modèle simple permettait d'obtenir unesuperrotation orrete du type de elle observée sur Titan.Parallèlement, la desription de la dynamique dans le modèle Titan se développe dansles années 1990. Le modèle de irulation du LMD est adapté aux onditions de Titan(Hourdin et al., 1995) et prédit e�etivement une forte superrotation sur Titan, qui est enbon aord ave les résultats de la mission Cassini-Huygens omme nous allons le dévelop-per dans la setion 4.6.Le modèle Titan développé par Hourdin et al. (1995) en 3D et adapté en 2D parLebonnois et al. (2001); Luz and Hourdin (2003); Luz et al. (2003), est pour le moment undes rares modèles d'atmosphère en vigueur.Le groupe de Calteh a ommené à développer un modèle Titan 3D (PWRF : �Plane-tary Weather Researh and foreasting model�), basé sur le modèle terrestre méso-éhelleWRF (Newman et al., 2005a,b). Il est apable de faire des zooms à plus haute résolutionspatiale sur les régions qu'on veut, a�n d'étudier des strutures plus �nes sans pour au-tant retarder de trop le modèle. Le modèle reproduit bien la superrotation et la struturethermique. Ce groupe a également herhé à modéliser les nuages de méthane et leurs va-riations saisonnières (Newman et al., 2006).4.4.3 Résultats modèle/observations avant et en préparation de la mis-sion CassiniLe modèle de Hourdin et al. (1995), adapté par Lebonnois et al. (2001); Luz and Hour-din (2003); Luz et al. (2003), a été utilisé pour faire les premières études de l'atmosphèrede Titan. Il a permis d'interpréter les grandes tendanes obtenues à partir des observations134



Chapitre II.4. Titande Voyager 1 (équinoxe de printemps nord), et en partiulier d'interpréter la distributiondes brumes et des pro�ls latitudinaux des omposés himiques : l'enrihissement observédans les régions polaires d'hiver pour la plupart des espèes himiques et de la brume estattribué à l'advetion vers le bas des espèes himiques dans la branhe desendante de lairulation méridienne (Lebonnois et al., 2001; Rannou et al., 2002). Les ontrastes latitu-dinaux de la struture thermique et les vents zonaux étaient également en bon aord aveles observations faites avant la mission Cassini (Rannou et al., 2004; Hourdin et al., 2004),montrant une forte interdépendane entre la dynamique, la distribution de la brume et letransfert radiatif.A) Modélisation stratosphérique

Figure 4.11 � Variations saisonnières de la irulation méridienne sur Titan. A gauhe :pendant le solstie d'hiver nord. A droite : pendant l'équinoxe. Les �èhes bleues repré-sentent les vents zonaux, ave les jets marqués dans l'hémisphère d'hiver vers 60◦ au sol-stie. Ce jet persiste durant l'équinoxe et 'est seulement en moyenne annuelle que lesvents zonaux sont symétriques. Les �èhes ondulées représentent les ondes barotropes quise développent sur le versant équatorial du jet hivernal (Hourdin, 2005).Les saisons sont très marquées sur Titan : autour des solsties, la irulation méri-dienne est dominée par une seule ellule de Hadley, qui s'étend de p�le à p�le ave unebranhe asendante située dans les latitudes d'été ; autour des équinoxes, la branhe as-endante se déplae de l'hémisphère d'été vers l'équateur pour former deux ellules deHadley. Il en résulte la prodution d'un jet intense, similaire au jet stream sur Terre, auniveau des branhes desendantes aux hautes latitudes d'hiver (vers 60◦), en aord aveles observations (Hourdin et al., 1995).Des ondes barotropes se développent sur le versant équatorial du jet hivernal. Enmoyenne sur l'année, es ondes transportent le moment inétique vers l'équateur dansla branhe haute de la ellule de Hadley (f. Fig. 4.11 et voir aussi setion 2.6.1).
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Chapitre II.4. TitanB) Transport des espèes himiques

Figure 4.12 � En haut : illustration du ouplage entre himie et dynamique sur Titan(Hourdin et al., 2004). En bas à gauhe : arte méridienne (latitude-altitude) d'abondanede HCN dans le modèle à l'époque de Cassini (Ls=300◦), ave la fontion de ourant su-perposée (en 109 kg s−1). En bas à droite : pro�ls latitudinaux d'abondanes de ertainsomposés aux altitudes orrespondants aux maxima des fontions de poids pour (Ls=300◦).Le arré turquoise signale l'enrihissement polaire d'hiver ; le arré rouge, la ellule méri-dienne seondaire qui induit un enrihissement résiduel au p�le d'été ; le arré bleu foné,le mélange latitudinal par les ondes (Crespin et al., 2006b).Les espèes himiques sont formées dans la haute atmosphère (au-dessus de 400 km),et sont transportées vers le bas au niveau du p�le d'hier. Aux températures très froidesde la tropopause (∼70 K), les espèes himiques ondensent et l'air qui remonte de latropopause au niveau de la branhe asendante de la ellule de Hadley dans l'hémisphèred'été est alors appauvri en espèes himiques. Cei est illustré sur la Figure 4.12), qui a étéréatualisée pour l'époque de Cassini (Hourdin et al., 1995; Crespin et al., 2005; Crespinet al., 2006b,a) et que je présente tout de suite étant donné que ette période va onstituerle oeur du travail à venir.Les ontrastes latitudinaux de omposition sont ontr�lés par la dynamique : transportvertial qui tend à les renforer et mélange horizontal par les ondes barotropes qui tend à136



Chapitre II.4. Titanles réduire, et par la ondensation (f. Fig. 4.12.) (Hourdin et al., 1995).C) Couplage entre dynamique et mirophysique des brumes

Figure 4.13 � Distribution de la brume sur Titan à l'époque de Voyager (Ls=9◦) dans lemodèle (Rannou et al., 2002).La distribution de la brume a été modélisée et étudiée par Rannou et al. (2002, 2004).La ouhe détahée observée au-dessus de 300 km est assoiée à une zone de produtiondes aérosols et la ouhe prinipale, qui s'étend de la surfae jusqu'à 300 km environ estune zone de transport des aérosols par la irulation (?, f. Fig. 4.13)Le ouplage entre la dynamique et la mirophysique des brumes induit un renforementdu refroidissement radiatif infrarouge dans la nuit polaire nord à l'époque de Voyager, étantdonné que l'absorption visible ne ompense plus le refroidissement IR au p�le sud. Ces mo-di�ations renforent les ontrastes latitudinaux de température dans la stratosphère : leshautes latitudes de l'hémisphère nord sont plus froides à l'époque de Voyager (f. Fig.4.2 de la setion 4.2.3). Cette assymétrie nord-sud qui a été observée par Voyager estdon orretement reproduite dans le modèle ouplé (f. Fig. 4.13 de la setion 4.2.5). Leshangements de ontrastes thermiques génèrent un renforement de la irulation, ave unjet plus fort aux hautes latitudes d'hiver (Hourdin et al., 2004; Rannou et al., 2004), enmeilleur aord ave l'observation d'oultation de l'étoile 28 Stgr (Hubbard et al., 1993;Hourdin et al., 2004, , Ls=128◦, f. Fig. 4.5 de la setion 4.2.6).
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Chapitre II.4. TitanD) Distribution des nuages

Figure 4.14 � En haut : distribution modélisée de l'opaité des nuages sur Titan pendantle solstie d'hiver nord (époque de Cassini). En bas : arte d'opaité des nuages intégréesur la vertiale à 50 km, en fontion de la latitude et du temps. Le trait noir représente lesbords de la nuit polaire. L'époque de Cassini se situe autour de 2005 et elle de Voyager,autour de 1980 . Les nuages situés au entre de la �gure sont situés à 40◦ de latitude nordet sud (Montmessin et al., 2002, 2004).Depuis 2002, un modèle de nuages dans la troposphère a été introduit dans le 2D-CMTitan, a�n de prédire les méanismes de formation et les zones géographiques onernées.Ce travail a été mené par (Montmessin et al., 2002, 2004; Crespin et al., 2006b). Un ertainnombre de paramètres libres sont �xés pour reproduire les observations : l'humidité au solest �xé pour avoir 5% de méthane à la surfae, et le �ux d'éthane au sommet est �xé pourreproduire les rapports de mélange observés.La Figure 4.14.a représente l'opaité des nuages obtenue dans le modèle. L'émissionde méthane se fait uniformément à la surfae de Titan dans le modèle. Le méthane émisest entrainé par la irulation méridienne moyenne au niveau de la branhe asendantedans l'hémisphère d'été. Il se refroidit à mesure qu'il monte et se ondense lorsqu'il atteintla saturation, formant ainsi des nuages de méthane, plut�t loalisés aux basses latitudes.Quelques nuages de méthane se forment également dans la branhe desendante, au niveaudes p�les, à basse altitude (vers 10-20 km), peut-être en raison de la présene de la ellule138



Chapitre II.4. Titanseondaire dans le modèle.L'éthane provient, lui, de la mésosphère où il est formé par photodissoiation. Il estentrainé par mélange au niveau de la branhe desendante de la ellule méridienne, e quiinduit un fort enrihissement au p�le d'hiver. L'enrihissement en éthane au p�le d'été estprobablement dû à la ellule seondaire dans le modèle. L'éthane ondense à la tropopause(vers 60 km) et forme ses grandes zones de nuages di�us au niveau des p�les, qui persistenttoute l'année.La arte d'opaité des nuages en fontion du temps présentée sur la Figure 4.14.b, donneune ontrainte temporelle sur l'apparition des nuages : les nuages d'éthane sont toujoursprésents aux p�les et les nuages de méthane sont maximum aux solsties vers 40◦ dansl'hémisphère d'été (pour l'époque Cassini, dans l'hémisphère sud).4.4.4 Caratéristiques de la simulation Titan utiliséeC'est sur ette base de travail que s'est insrit mon travail, dans la ontinuité de equi avait été fait jusque là. La nouveauté du travail porte sur la omparaison du modèleave les observations réentes de la mission Cassini-Huygens, permettant ainsi une meilleurompréhension des méanismes dynamiques présents dans la stratosphère de Titan.La desription générale du modèle Titan a été donnée dans la setion 3.2.4. La simula-tion de référene qui a été utilisée pour e travail (f. setions 4.6 et 4.7), a tourné pendant10 ans Titan, jusqu'à obtenir un yle saisonnier stabilisé pour toutes les variables (f.setion 3.6.1). Cette simulation de référene est aessible sur le web :http ://www.lmd.jussieu.fr/titanDbase (Rannou et al., 2005).Cette simulation qui sert de base pour les études qui ont été menées est appelée �simu-lation de référene�.
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Chapitre II.4. Titan4.5 Tests de sensibilité sur le modèle Titan4.5.1 Les paramètres qui in�uent sur la struture des ventsDi�usion horizontale. Dans le 2D-CM Titan, la paramétrisation du transport horizon-tal de moment inétique par les ondes a été introduite dans le modèle 2D pour représenterles e�ets des ondes présentes dans le modèle 3D (f. setion 3.2.4). Il existe don peu demarge de manoeuvre pour le réglage de ette paramétrisation, d'autant que la onstantede temps de di�usion est alulée de manière interative dans le modèle. Cependant, etteparamétrisation n'est pas parfaite et ne remplae pas un modèle 3D, dans la mesure où tousles e�ets non-axisymétriques ne sont peu être pas représentés dans ette paramétrisation(e�ets non-axisymétriques autres que les ondes, omme de la turbulene).La hauteur de prodution des aérosols. L'étude des e�ets de la hauteur de pro-dution des aérosols sur la struture thermique et don sur les vents est détaillée dans lasetion 4.6.4.4.5.2 Les paramètres qui in�uent sur les distributions des omposés hi-miquesDi�usion horizontale.Dans le modèle Titan, la paramétrisation en longueur de mélange du transport hori-zontal des traeurs par les ondes a ses limites et peut se voir améliorée, ne serait e quepar un modèle 3D (f. setion 3.2.4). Le oe�ient de di�usion horizontale des traeurspar les ondes dépend de l'intensité de l'instabilité et dépend don de l'altitude et de lalatitude dans le modèle où es instabilités apparaissent (Kh ∼ ‖v′q′‖a
q , f. setion 3.2.4).Cette paramétrisation ontr�le les distributions latitudinales des omposés et les gradientsvertiaux des omposés dans le sens où le transport horizontal des traeurs par les ondesvarie ave l'altitude.Cependant, dans le modèle atuel 2D, ette paramétrisation est bien ontrainte et laseule amélioration possible serait un passage au 3D, qui n'a pas fait l'objet de ette thèse.Flux au sommet.Les abondanes moyennes des omposés sont également sensibles au réglage des �uxdes omposés au sommet, au-delà de 550 km (f. setion 3.6.3) et eux-i sont assez malontraints dans la version photohimique 2D du modèle (Lebonnois et al., 2001) en raisondes proessus physiques intervenant dans la prodution des espèes himiques au-delà dela limite supérieure du modèle et qui ne sont pas représentés dans le modèle.L'e�et est important sur C2H6 et HCN, qui sont produits dans la haute atmosphère(Crespin et al., 2005).Pro�ls de photons UV.L'impat des pro�ls de photons a été testé et in�ue sur la distribution des omposésomme on peut s'y attendre. En e�et, le moteur de la photohimie très rihe qui a lieu dansl'atmosphère de Titan est le �ux UV reçu du Soleil. Dans une simulation, on a testé l'impatdes pro�ls de photons UV (150-310 nm) sur les di�érents omposés traes de l'atmosphère.Pour ela, un autre pro�l d'opaité d'aérosols est utilisé qui est issu du modèle de Rannou140



Chapitre II.4. Titanet al. (2004) (dépend de l'altitude), plut�t que elui issu d'un modèle mirophysique à unedimension (Crespin et al., 2005).Variations du �ux solaire.Des tests ont été faits pour évaluer si les variations du �ux solaire avaient un impatsur les distributions des omposés himiques, et il s'avère que les abondanes des omposéssont peu sensibles aux variations du �ux UV (Crespin et al., 2005).In�uene des aérosols.A) Perte himique supplémentaire pour les omposésLebonnois et al. (2002) ont développé une paramétrisation dans laquelle les aérosols(polyaétylènes, PAHs, et.) se forment prinipalement à partir de HC3N, C2H2 et HCN. Laversion photohimique 2D du modèle révèle des pro�ls de C2H2 et HCN qui sont très peuin�uenés si on introduit ette paramétrisation omme une perte himique supplémentairedans le modèle photohimique, alors que HC3N se montre très sensible. Une simulation aété e�etuée pour étudier plus en détails l'impat de ette perte himique supplémentairedans le adre du modèle 2D. L'impat se fait sur la distribution de ertains omposés, maiségalement sur le taux de prodution des aérosols par photohimie (f. setion 4.5.3)(Crespinet al., 2005) .� L'impat majeur de ette simulation intervient au niveau des pro�ls de HC3N mar-qués par un puits très lair de e omposé dans une zone entrée sur 1 mbar entre50◦N et 50◦S de latitude pour Ls=9◦ et entre 15◦S et 30◦N pour Ls=300◦. Le mé-lange qui a lieu au oeur de la ellule de Hadley dans la stratosphère est trop faiblepour ompenser ette perte supplémentaire. Il a été neessaire d'adapter la paramé-trisation pour que la perte d'HC3N ne rende pas la résolution du système himiqueinstable.Cette zone orrespond à un taux de prodution des aérosols par photohimie qui�pique� vers 1 mbar (f. Fig. 4.15). Ce taux de prodution est plus élevé à l'époquede Cassini qu'à elle de Voyager à une altitude donnée.� D'autres omposés ont été in�uenés par l'introdution de ette perte photohimiquesupplémentaire, omme prinipalement C4H2 et de manière seondaire C2H2 et C2H4,qui sont légèrement sous estimés par rapport à la simulation de référene.B) Hauteur de prodution des aérosolsLe taux de prodution d'aérosols par photohimie obtenu dans le modèle de photo-himie ne permet pas de retrouver la ouhe détahée qui a été observée par Voyager à350 km et par Cassini à 500 km et 'est prinipalement pour ette raison que le modèlemirophysique de Rannou et al. (2004) est déouplé du modèle photohimique. Nous avonsétudié préédemment l'in�uene indirete des aérosols sur la himie dans le modèle de pho-tohimie (f. setion préédente 4.5.2.A). Dans le modèle mirophysique, la prodution desaérosols est imposée par une prodution des aérosols, pour laquelle on �xe la hauteur. Nous141



Chapitre II.4. Titan

Figure 4.15 � Pro�ls vertiaux du taux de prodution en masse des aérosols par photo-himie dans la simulation ave une perte himique supplémentaire pour les omposés (kgm−3 s−1) pour di�érentes latitudes : 70◦N (rouge), 70◦S (bleu), équateur (vert) pour Ls=9◦(ligne ontinue) et Ls=300◦ (ligne disontinue).avons don évalué les e�ets de l'atitude de la ouhe d'aérosols imposée dans le modèlemirophysique sur la himie (Crespin et al., 2005).Si on augmente la fontion de prodution des aérosols au sommet du modèle, pourtester son impat sur les distributions des omposés himiques, on trouve que le gradientvertial de l'ensemble des omposés traes diminue par rapport à la simulation de référene,assurant une meilleur adéquation ave les données de Cassini au-dessus de 0.5 mbar pourC2H2, C2H6 et C4H2.4.5.3 Les paramètres qui in�uent sur la distribution des aérosolsA) Perte photohimique supplémentaire dans les omposésLe modèle photohimique utilisé par le ode dérit les di�érentes réations produisantdes polymères (haîne arbonnée de plus d'une quarantaine de arbone) à partir de radiauxtels que C4H3, C6H5, C2H.Le taux de prodution d'aérosols produit par la paramétrisation des soures photohi-miques est trop bas en moyenne dans le modèle : il pique entre 0.1 et 1 mbar aux p�lesoù il est le plus important et plafonne entre 1 et 5 mbar pour les autres latitudes (f. Fig.4.15). Or, ette desription du taux de prodution fournie par le modèle photohimique neorrespond pas à elle à laquelle on s'attend si on onsidère que la zone de prodution sefait dans la ouhe détahée qui est observée bien plus haut vers 400 km en moyenne. Enréalité, la hauteur de ette ouhe détahée varie ave la saison : de 0.05 mbar (350 km) àl'époque de Voyager à 0.001 mbar (500 km) à l'époque de Cassini. Dans la simulation quisuit (f. setion 4.5.3.B), nous avons don herhé les fateurs qui peuvent améliorer ettemodélisation.En prenant en ompte la paramétrisation des aérosols omme une perte himique sup-142



Chapitre II.4. Titanplémentaire pour les omposés, on onstate que la prodution des PAHs fait apparaître unpi seondaire dont le taux de prodution avoisine 5 10−19 kg m−3 s−1 (pour Ls=300◦ à15◦S) vers 400 km (0.01 mbar) au niveau de la ouhe détahée observée en moyenne parVoyager et Cassini. Ce pi seondaire reste ependant inférieur d'un fateur 40 par rapportau pi prinipal (f. Fig. 4.15). Le taux de prodution par photohimie est ampli�é de 97%à l'équateur dans le pi situé dans la ouhe prinipale lors du passage de Voyager à Cassinialors qu'il n'est ampli�é que de 60% dans le pi seondaire. La prodution photohimiquedes aérosols dépend don en partie des distributions himiques.Dans ette simulation, le pi seondaire est beauoup moins marqué à l'époque deCasssini qu'à elle de Voyager pour toutes les latitudes et disparaît omplètement au p�lesud à l'époque de Cassini (f. Fig. 4.15). On observe lairement un déalage du pi prin-ipal en altitude entre l'époque de Voyager et elle de Cassini, essentiellement aux hauteslatitudes (4.5 mbar environ au p�le sud à l'époque de Cassini et 0.6 mbar au p�le sud àl'époque de Voyager). Quant au pi seondaire, il reste à la même altitude, autour de 400km (0.01 mbar) permettant au pi prinipal de le �rejoindre� pour former une seule zonede prodution des aérosols à hautes latitudes (f. Fig. 4.15).� Quelques soient les périodes, le pi prinipal semble modéliser assez orretement laouhe prinipale d'aérosols ar il ne dépasse jamais 300 km environ (0.2 mbar) auniveau des p�les et ne desend pas en dessous de 100 km (10 mbar) vers l'équateur.� Le pi seondaire est maximum à l'époque de Voyager au p�le nord vers 400 kmomme l'avait observé Voyager mais ave une amplitude malheureusement trop faiblepar rapport au pi prinipal. A l'époque de Cassini, e dernier ne se déplae pas vers500 km omme prévu par les observations de Cassini.Cette simulation reproduit bien la struture en deux ouhes de la distribution desaérosols observés par Cassini et Voyager, modulo la variation d'altitude de la ouhe déta-hée qui n'est pas modélisée d'une saison à l'autre, mais l'intensité du pi seondaire, bienqu'in�uenée par ette perte himique supplémentaire, reste enore un peu faible.Ces di�érents e�ets sur la prodution loale des aérosols résultent indiretement dur�le important que joue la dynamique dans les variations de omposition mais égalementdes e�ets saisonniers dûs aux modi�ations d'ensoleillement.B) Taux de prodution photohimique des aérosols par C2H, C2 et C6H6Cette simulation onstitue une tentative pour élever la zone de prodution des aérosolsvers 400 km environ (moyenne entre Voyager et Cassini). Dans la simulation préédente, unpi seondaire était obtenu vers 400 km dans la paramétrisation utilisée mais restait plusfaible que le pi prinipal, situé entre 200 et 300 km. Il s'agit don d'essayer d'ampli�ere pi seondaire a�n qu'il onstitude la zone prinipale de prodution des aérosols. Cepi seondaire est dû en partie aux réations entre C2H ou C2 et C6H6. Nous avons donfavorisé es réations en augmentant la onstante de réation par un fateur 10 (inertitudesur ette vitesse de réation est grande).Le taux de prodution par photohimie est ampli�é d'un fateur 2 au niveau du piprinipal vers 5 mbar (∼ 200 km) à l'équateur pour les deux périodes de Cassini et Voyageret entre 40% et 70% au niveau du pi seondaire respetivement pour Voyager et Cassini. Cerésultat est très intéressant dans le sens où ette simulation montre la grande sensibilité del'intensité de la zone de prodution des aérosols en altitude vis à vis de ertaines réations143



Chapitre II.4. Titanhimiques.4.6 Confrontation de la irulation moyenne modélisée (dy-namique et struture thermique) ave les observations dela mission Cassini-Huygens

Figure 4.16 � Saisons des observations Titan.4.6.1 ObjetifsLa dynamique de la stratosphère de Titan est disutée dans ette étude, e�etuée paromparaison entre les observations de l'instrument CIRS de la mission Cassini-Huygens,et les résultats du modèle 2D de irulation de Titan développé à l'Institut Pierre SimonLaplae, et disponible sur le site. La omparaison a pour objetifs à la fois d'évaluer lesrésultats du modèle et d'interpréter les observations en e qui onerne : (1) les struturesthermique et dynamique en utilisant les observations de température de Cassini/CIRS etle pro�l vertial du vent zonal obtenu par Huygens/DWE à l'endroit de l'atterrissage ; et(2) les pro�ls vertiaux et latitudinaux des omposés himiques stratosphériques déduitsdes données Cassini/CIRS.Ce travail a fait l'objet d'un artile publié dans la revue Iarus par Crespin et al. (2008).Pour faire es omparaisons, nous nous sommes foalisés sur les résultats réents deCassini pour la struture thermique et la omposition. Pour valider les méanismes dy-namiques modélisés, nous avons utilisé les mesures de vents faites par Huygens lors de sadesente à 10◦S (Bird et al., 2005). D'autres observations faites depuis la Terre sont égale-ment retenues pour ette étude, ave les observations du spetromètre à grandes longueurs144



Chapitre II.4. Titand'onde de l'Observatoire du Kek (Roe et al., 2004), elles de l'Institut d'Astronomie Ra-dio et Millimétrique (IRAM) et les observations millimétriques de Pio Veleta (Tanguyet al., 1990; Hidayat et al., 1997; Marten et al., 2002). Nous avons également utilisé lesobservations faites depuis l'espae par des satellites en orbite autour de la Terre, ommeelles de l'Observatoire Spatial Infrarouge (ISO) (Coustenis et al., 2003). Ces observationsomplètent bien les observations réentes de Cassini-Huygens et permet d'avoir une ou-verture temporelle assez large, s'étendant sur 1 année Titan : de Voyager 1 dans les années1980 (équinoxe de printemps nord, Ls∼9◦) à Cassini (solstie d'hiver nord, Ls∼300◦). Avele modèle 2D ouplé, le but du papier est de omprendre omment les proessus modé-lisés peuvent expliquer les prinipales aratéristiques observées. Si le modèle reproduitorretement les quelques aratéristiques de la distribution des brumes et de la struturethermique, nous utiliserons le modèle pour tester omment les omposés himiques se om-portent sous de tels forçages dynamiques.La setion que nous présentons ii se onsare à l'étude de la struture thermique et àelle de la irulation moyenne (vents zonaux et méridiens). Dans la setion suivante, nousfaisons le lien entre les résultats de la setion préédente et la omposition stratosphérique,en insistant sur les tendanes dynamiques qui peuvent être déduites des distributions hi-miques.4.6.2 Struture thermiqueLes observations de la struture thermique pour di�érentes saisons et latitudes sontrésumées dans la Table 4.2 et sur le shéma 4.16. La struture thermique modélisée dépendfortement de la distribution des aérosols dans le modèle. Dans le but de reproduire la dis-tribution de la brume à l'époque des observations de Voyager 1, l'altitude de la produtiondes aérosols avait été �xée à 0.01 mbar (environ 400 km d'altitude). Dans es onditions, ladistribution de la brume et la struture thermique de la stratosphère observées par Voyager1 étaient bien reproduites par le modèle (Rannou et al., 2002, 2004).Les nouvelles observations fournies par Cassini montrent une ouhe détahée à plushaute altitude, vers 500 km d'altitude (Poro et al., 2005), beauoup plus haute que lorsdes observations de Voyager une saison plus tard (entre 300 et 350 km d'altitude). L'originede e hangement n'est pas enore ompris et ne peut pas être reproduit par le modèle,étant donné que la position de la ouhe détahée se situe près du sommet du modèle, auniveau de la �ouhe éponge� (f. setion 3.6). Dans ette ouhe, auune étude physiquerigoureuse ne peut-être menée. Cependant, l'impat de la modi�ation de l'altitude de lasoure de prodution des aérosols sur la struture thermique, don sur la dynamique, a ététestée (f. setion 4.6.4).I) Cartes altitude-latitudeLa struture thermique modélisée présente des similarités ave les observations de Cas-sini/CIRS (Teanby et al., 2007b; Ahterberg et al., 2007) (f. Figs. 4.17). Des régionspolaires d'été (au sud) jusqu'à environ 30◦N, les variations latitudinales de températuresont faibles. Par ontre, la région polaire d'hiver nord montre lairement une diminutionde la température à mesure qu'on monte vers les p�les dans la basse stratosphère et in-versement une augmentation dans la stratosphère supérieure. La forte augmentation de la145



Chapitre II.4. Titan

Figure 4.17 � A gauhe : Cartes méridiennes de températue (latitude-altitude) de Teanbyet al. (2007b) (K). A droite : arte méridienne de température orrespondante modéliséeave le 2D-CM (K) (Crespin et al., 2008). Les ontours de la fontion de ourant sontégalement représentés (109 kg s−1, la ligne ontinue indique une rotation dans le sens desaiguilles d'une montre, la ligne disontinue le sens inverse). Remarquer que la troposphèrene �gure pas dans les observations .température à la stratopause (vers 0.01 mbar) est due au hau�age adiabatique dans labranhe desendante de la irulation méridienne, alors que le minimum de température àbasse altitude est essentiellement relié à l'augmentation du refroidissement radiatif ausépar la forte opaité infrarouge des aérosols dans la région de la nuit polaire, qui n'est alorsplus équilibrée par l'absorption direte du rayonnement solaire visible.
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ChapitreII.4.Titan
Tableau4.2�ObservationsdelastruturethermiqueetduventzonaldeTitan(Crespin
etal.,2008).Observations Référene Saisons Latitude Altitude Pression(Ls, degrés) (degrés) domaine (km) domaine (mbar)Struture thermiqueVoyager1/RSS Lindal et al. (1983) 9 6◦N ingress 0-200(pro�l vertial) and 8◦S egressVoyager1/IRIS Flasar and Conrath (1990) 9 (highS-highN) 180 ; 230 1 ; 0.4(pro�ls latitudinaux) Coustenis and Bézard (1995) 9 53◦S-70◦N 180 ; 230 1 ; 0.4Ground-based Tanguy et al. (1990) 130 disk average 0-550 1400-6.7 10−4(pro�ls vertiaux) Hidayat et al. (1997) 180 disk average 0-600 1400-2.6 10−4Huygens/HASI Fulhignoni et al. (2005) 300 10◦S 0-1400 1400-10−8(pro�l vertial)Cassini/CIRS Flasar et al. (2005) 300 80◦S-60◦N 100-250 10-0.2(arte méridienne) Teanby et al. (2007b) 300 80◦S-85◦N 140-500 3-0.002Ahterberg et al. (2007) 300 90◦S-85◦N 120-450 5-0.005(pro�ls vertiaux) Coustenis et al. (2007b) 300 50◦N-70◦N nadir ∼180-350 1-0.03Coustenis et al. (2007b) 300 60◦S-35◦N nadir ∼120-320 5-0.06Vinatier et al. (2007) 300 15◦S nadir et limbe, 195-490, 0.8-0.002,80◦N limbe 170-495 0.9-0.002Teanby et al. (2007b) 300 15◦S, 82◦N 140-500 3-0.002Struture du vent zonalCassini/CIRS Flasar et al. (2005) 300 80◦S-60◦N 100-250 10-0.2(artes méridiennes) Ahterberg et al. (2007) 300 90◦S-85◦N 120-450 5-0.005(pro�l vertial) Bird et al. (2005) 300 10S 0-140 1400-3
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Chapitre II.4. TitanII) Pro�ls latitudinaux

Figure 4.18 � Pro�ls latitudinaux de temérature observé par Cassini/CIRS (triangles gris,de Flasar et al., 2005), omparés au 2D-CM à Ls∼300◦ (ligne ontinue : 1.8 mbar ; lignedisontinue : 4 mbar). Les pro�ls obtenus ave la simulation test (f. setion 4.6.4) sontégalement traés (ligne pointillés-tirets : 1.8 mbar ; ligne en pointillé : 4 mbar) et serontdisutés dans la setion 4.6.4 (Crespin et al., 2008).Les pro�ls latitudinaux de température observés à l'époque de Voyager 1, à 0.4 et 1mbar sont bien reproduits par le 2D-CM Titan (f. Figure 14 de Rannou et al. (2004)représentée sur la Figure 4.18.b). Mais, pour l'époque de Cassini, ertainement en lienave l'altitude de la ouhe détahée, les strutures thermique et dynamique sont modéli-sées à plus basses altitudes que dans les observations. Il y a une sorte de �tassement� desstrutures, due au fait que la ouhe détahée modélisée est trop basse par rapport auxobservations de Cassini. En onséquene, le gradient latitudinal de température de l'hé-misphère sud à une pression donnée (1.8 mbar) n'est pas en aord ave les observations,mais un gradient similaire est obtenu à plus basse altitude dans le modèle, omme on lemontre sur la Figure 4.18 à 4 mbar. Par es omparaisons, on montre ainsi que le pro�lvertial de l'extintion de la brume a un impat sur �l'extension vertiale� de la struturethermique et par la même sur la dynamique.III) Pro�ls vertiaux
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Chapitre II.4. Titan

Huygens/HASI (Ls~300°)
Fulchignoni et al. 2005: (b) 10°S

Cassini/CIRS (Ls~300°)
Coustenis et al. 2007a: (a) 60°N, limb−based retrievals;

Teanby et al. 2007b: (a) 80°N; (b) 15°S

Vinatier et al. 2007: (a) 80°N; (b) 15°S

(b) 15°S; (c) 60°S

Ground−based observations
Hidayat et al. 1997 (Ls~180°): (b) disk averaged
Tanguy et al. 1990 (Ls~130°): (b) disk averagedFigure 4.19 � Pro�ls vertiaux de température (voir les légendes pour les référenes), om-paré au 2D-CM. (a) : moyennes et hautes latitudes nord (hiver) : Cassini/CIRS (80◦N,60◦N), ave les pro�ls du 2D-CM pour Ls=300◦, 80◦N (ligne ontinue) et 60◦N (ligne dis-ontinue). (b) : tropiques et moyenne sur le disque : Huygens/HASI (10◦S), Cassini/CIRS(15◦S) et observations depuis la Terre, ave les pro�ls du 2D-CM pour Ls=300◦, équateur(ligne ontinue) et 15◦S (ligne en pointillé), et Ls=180◦, équateur (ligne disontinue). () :moyennes latitudes sud (hiver nord) : Cassini/CIRS (60◦S), ave les pro�ls du 2D-CMpour Ls=300◦, 60◦S (ligne ontinue) (Crespin et al., 2008).
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Chapitre II.4. TitanLa Figure 4.19 ompare les pro�ls vertiaux de température du GCM ave l'ensembledes observations disponibles (outre elles de Voyager I, f. setion 4.18) : des observationsfaites depuis la Terre à l'équinoxe d'automne nord ave Hidayat et al. (1997) (Piot Veletaen 1995, Ls∼180◦) et un peu avant, pendant l'été nord ave Tanguy et al. (1990) (IRAM enseptembre 1986, Ls∼130◦), ainsi que les observations plus réentes de Cassini (Ls∼300◦)pendant le solstie d'hiver nord ave Coustenis et al. (2007b); Teanby et al. (2007a); Vi-natier et al. (2007) et Huygens (Fulhignoni et al., 2005).La température est systématiquement plus forte dans le modèle pour des pressions (alti-tudes) plus basses (hautes) que 0.05 mbar (320 km), et ne reproduit don pas orretementla stratopause observée.� Cela peut être dû au hau�age induit par l'absorption des ondes de petites longueursd'onde dans la ouhe détahée, qui est observée plus haut que dans le modèle à ettesaison. La même signature est probablement présente dans les données vers 500 km.� Ce biais peut aussi être ausé par d'autres aspets du modèle. Beauoup d'autrese�ets ne sont pas pris en ompte, et en partiulier le ouplage entre les distribu-tions modélisées d'éthane (C2H6) et d'aétylène (C2H2) ave la struture thermique(le transfert radiatif), de même que l'e�et de refroidissement de l'hydrogène ya-nide (HCN). Ces e�ets sont disutés dans Lebonnois et al. (2003b) : en prenant enompte l'impat radiatif du HCN, es auteurs montrent qu'une faible augmentationde l'abondane de es omposés himiques dans la région supérieure du modèle induitun refroidissement pour les pressions inférieures à 0.1 mbar. En e�et, une simulationtest a été faite en parallèle de la simulation de référene, en ouplant les distributionshimiques modélisées de C2H6, C2H2 et HCN (omme dans Lebonnois et al., 2003b)ave le alul des taux de refroidissement. Cette simulation onduit à un refroidis-sement des températures de 20 K aux hautes latitudes d'hiver, et au-dessus de 0.1mbar. Une stratopause apparaît lairement autour de 0.05 mbar aux hautes latitudes(f. Fig. 4.20).

Figure 4.20 � Mêmes pro�ls vertiaux de température que le Figure 4.19.a, ave la simu-lation test de ouplage entre la himie et le transfert radiatif (Crespin et al., 2008).150



Chapitre II.4. TitanA) TropopauseA la tropopause, la température est légèrement sous-estimée dans les simulations. Dansette région, le ontr�le par la distribution des aérosols est fort, étant donné que l'opaitéde la brume régule la partie du �ux solaire qui atteint le sol. En plus, le transfert radiatifdans le domaine infrarouge est ontr�lé par l'absorption induite par pression qui est di�-ile à modéliser préisément. On utilise le modèle de Courtin (1988) qui prend en omptel'absorption induite par ollisions due à CH4-N2 (Borysow and Tang, 1993; Samuelsonet al., 1997), mais les oe�ients néessitent une remise à jour. Malgré tout, l'impat de lastruture thermique de la troposphère est faible sur la irulation et la struture thermiquede la stratosphère, région de l'atmosphère sur laquelle nous nous sommes le plus onentrés.B) Les régions polaires d'hiver

Figure 4.21 � Couhe détahée sur Titan observée par Cassini (Ls∼300◦) (site :http ://photojournal.jpl.nasa.gov/atalog/PIA06184).� Les variations de la struture thermique induites au niveau de la zone de subsidenedu p�le d'hiver (entre 60◦N et 80◦N) sont fortement surestimées dans le modèle,quand on ompare aux variations observées dans la mésosphère (f. Fig. 4.19a),alors qu'à plus basses altitudes, l'inverse se produit. Cependant, il faut noter queles données CIRS ne ontiennent pas d'informations en-dessous de 10 mbar (∼100km) aux hautes latitudes d'hiver (Teanby et al., 2007b; Ahterberg et al., 2007;Vinatier et al., 2007).Cette surestimation dans la mésosphère peut être due au fait que les simulations nereproduisent pas les observations de Cassini/ISS au niveau du sommet de la ouheprinipale d'aérosols : sur les images de Cassini/ISS (f. Fig. 4.21), on voit lairementà hautes latitudes, la ouhe prinipale d'aérosols qui semble �plonger� vers les bassesaltitudes à mesure qu'on monte vers le p�le nord, et ei en-dessous d'une zone sansaérosols marquant la séparation ave la ouhe détahée. Cette variation en latitude151



Chapitre II.4. Titandu sommet de la ouhe prinipale d'aérosols n'est pas reproduite dans le modèle etpourrait expliquer la surestimation de la température dans les régions polaires nordà hautes altitudes.� Il faut également noter que la ondensation qui se fait vers 50 km, est prise enompte dans le modèle, par la paramétrisation des nuages, mais l'impat en termede dégagement de haleur latente orrespondant au hangement d'état et d'opaitédes nuages qui se forment sur la struture thermique n'est pas évalué dans le modèle.Pasal Rannou a e�etué une simulation de quelques jours en ativant la rétroationthermodynamique liée à la haleur latente pour tester et e�et. Il a onstaté queela générait rapidement une onvetion nuageuse, mais une telle manoeuvre rendtrès vite le modèle instable, néessitant des adaptations spéi�ques du modèle tellesque de l'ajustement onvetif ave un gradient adiabatique humide, un traitementde olonnes sous mailles pour la irulation montante et desendante générée par laonvetion... Des paramétrisations de la onvetion nuageuse sont en ours de déve-loppement pour les modèles terrestres et pourraient être appliquées au as de Titan.Dans les régions polaires, es deux e�ets pourraient expliquer les températures plusélevées qui sont observées dans la basse stratosphère.4.6.3 La dynamiqueI) Rappels sur la dynamique de TitanLe modèle produit une superrotation de l'atmosphère, ave de forts vents zonaux dansla stratosphère, pouvant atteindre 200 m s−1 aux hautes latitudes d'hiver entre 200 et 300km d'altitude (0.1-1 mbar), et jusqu'à 130 m s−1 dans les régions équatoriales (f. Fig.4.22).La irulation méridienne en moyenne annuelle est onstituée de deux grandes ellulesqui s'étendent de l'équateur jusqu'aux p�les. En raison de la faible vitesse de rotationsolide de Titan, la omposante latitudinale de la fore entrifuge ompense le gradientlatitudinale de pression à hautes latitudes. Cette irulation méridienne est gouvernée parles ontrastes latitudinaux d'ensoleillement (ou part le bilan radiatif, f. Fig. 4.24), et estanalogue aux ellules de Hadley terrestres.Cette superrotation simulée est onstruite grâe au méanisme de Gierash (Gierash,1975; Luz and Hourdin, 2003; Luz et al., 2003) : la irulation méridienne transporte lemoment inétique de la surfae à la stratosphère supérieure et vers les p�les, alors queles instabilités barotropes qui se développent sur les �tés équatoriaux du jet induisentune redistribution du moment inétique vers l'équateur, permettant ainsi de maintenir lasuperrotation équatoriale (à l'opposé des méanismes terrestres de transport de momentinétique par les ondes) (f. setion 1.6.2.I). Un tel méanisme avait été mis en évidenedans le modèle 3D initial de Hourdin et al. (1995), avant l'introdution des ouplages de ladynamique ave la mirophysique et la photohimie, et la présene des ondes étaient expli-itement résolues. Dans le modèle 2D, e transport horizontal par les ondes a été paramétrépar (Luz et al., 2003), étant donné que le modèle ne peut pas générer expliitement esondes (f. setion 3.2.4). Dans le modèle 3D, es ondes puisent leur énergie de l'instabilitébarotrope du jet aux moyennes latitudes. La paramétrisation utilisée dans le modèle 2Dreste une représentation approximative de l'e�et des ondes et en partiulier, elle ne permetpas une étude plus approfondie des méanismes de transport et de la nature des ondes152



Chapitre II.4. Titandans l'atmosphère de Titan, omme il sera fait pour Vénus dans les setions 5.7 et 5.8.1.Un tel travail pourra être possible ave un modèle 3D omplet.La irulation méridienne modélisée est fortement in�uenée par les saisons.� Pendant une longue saison autour des solsties, la irulation méridienne est dominéepar une seule ellule qui s'étend de l'hémisphère d'été aux régions polaires d'hiver, oùun fort jet est réé. La branhe asendante est alors située dans l'hémisphère d'été.� Près des équinoxes, la branhe asendante se déplae d'un hémisphère à l'autre, enformant deux ellules (Hourdin et al., 1995, 2004; Rannou et al., 2004). La irula-tion méridienne du modèle 2D présentée dans e travail est quasiment la même queelle qui avait été obtenue dans la version 3D par Hourdin et al. (1995). La di�éreneprinipale réside dans un déphasage de la saison, dû au ouplage entre la mirophy-sique et la dynamique (Rannou et al., 2004), qui maintient le régime de irulationdu solstie d'hiver nord jusqu'à l'équinoxe de printemps nord et un peu après.II) Le vent zonalLes vents zonaux modélisés sont globalement en bon aord ave les vents qui ontété déduits des observations d'oultation stellaires, pendant l'hiver dans l'hémisphère sud(Hubbard et al., 1993, , Ls∼128◦), et l'hiver dans l'hémisphère nord (Siardy et al., 2006,, Ls∼290◦), omme l'avait montré Rannou et al. (2002) (f. Fig. 4.5 de la setion 4.2.6).A) Cartes méridiennes (latitude-altitude)

Figure 4.22 � Cartes méridiennes du vent zonal sur Titan (latitude-altitude). A gauhe :les données Cassini/CIRS data et l'équation du vent thermique (Ahterberg et al., 2007).A droite : les sorties du 2D-CM à l'époque de Cassini (Ls=300◦) (m s−1) (Crespin et al.,2008).Sur la Figure 4.22, le hamp de vent zonal modélisé est présenté pour l'époque de Cassini(Ls∼300◦), ainsi que le hamp de vent zonal déduit des artes de température obtenuespar CIRS, en utilisant l'équation du vent thermique (Flasar et al., 2005; Ahterberg et al.,2007). La ondition limite inférieure pour le alul du vent zonal thermique a été �xé à 55m s−1 à 10 mbar pour orrespondre aux mesures de Huygens/DWE.153



Chapitre II.4. TitanEtant donné que l'atmosphère de Titan est à l'équilibre ylostrophique, les hampsde vents zonaux et de température sont reliés par l'équation du vent thermique (f. équa-tion 1.49). Par onséquent, e qui a été disuté sur le gradient latitudinal de températureà 1.8 mbar aux moyennes latitudes d'hiver (f. Fig. 4.18) est ohérent ave le fait que legradient vertial du vent zonal entre 10 mbar et le oeur du jet d'hiver est bien rendupar le modèle. L'endroit et l'intensité du jet sont également bien reproduits. Les dernièresaméliorations qu'il reste à faire sur les quelques désaords entre le modèle et les observa-tions, omme le gradient vertial du vent zonal dans la basse stratosphère dans les régionséquatoriales, ne pourront se faire qu'en utilisant un modèle 3D plus réaliste, prenant enompte expliitement les e�ets non-axisymétriques.B) Pro�l vertial du vent zonal modélisé omparé à la mesure Huygens/DWE

Figure 4.23 � Pro�l vertial du vent zonal sur Titan mesuré par Huygens/DWE à 10◦S(ligne épaisse, Bird et al., 2005), omparé au pro�l du vent zonal orrespondant ave le2D-CM (ligne ontinue) (m s−1) (Crespin et al., 2008).La Figure 4.23 montre une omparaison du pro�l vertial du vent zonal déduit desobservations de Huygens/DWE (Bird et al., 2005) ave le pro�l modélisé.Dans la stratosphère : Bien que le vent zonal modélisé soit plus fort que dans lesobservations pour des pressions inférieures à ∼15 mbar, le fort gradient vertial dans lastratosphère est bien reproduit par le modèle. Cei est ohérent ave le fait que le modèlereprésente bien le gradient latitudinale de température, qui est lié au gradient vertial duvent zonal par l'équation du vent thermique.154



Chapitre II.4. TitanMinimum de vent zonal : Un minimum de vent zonal est obtenu dans le modèle à unealtitude prohe de l'altitude où il a été observé par DWE lors de la desente d'Huygens :`�layer with surprisingly slow wind� (Bird et al., 2005). Cependant, dans le modèle, le ventne va pas jusqu'à s'annuler omme dans les observations. Le minimum modélisé atteintune valeur d'environ 30 m s−1, e qui peut être dû à la limitation en résolution vertialedu 2D-CM.

Figure 4.24 � Contrastes latitudinaux de température dans le 2D-CM Titan (K) à l'époquede Cassini (Ls∼300◦) montrant la di�érene entre la température et sa moyenne latitudi-nale. Les ontours représentent le vent zonal orrespondant (Crespin et al., 2008).Le forçage radiatif dans ette �ne région est faible, et les temps aratéristiques dela dynamique sont très longs dans la basse stratosphère et dans la troposphère. Dansette région de transition, l'équateur est plus froid que les p�les dans le modèle induisantune brusque déroissane du vent zonal ave l'altitude, toujours selon l'équilibre ylo-strophique, alors qu'aux autres altitudes, 'est l'inverse : les p�les sont plus froids quel'équateur, ontribuant à aélérer le vent. Un tel méanisme est lairement visible dansles ontrastes de température équateur-p�les (température moins sa moyenne latitudinale).Nous avons représenté la arte méridienne (latitude-altitude) de es ontrastes latitudinauxde température sur la Figure 4.24. Une expliation possible pour ette zone d'inversion dugradient latitudinal de température pourrait venir de la petite ellule seondaire présentedans la basse stratosphère (entre 60 et 1 mbar), entre le p�le d'été et la branhe asen-dante de la grande ellule méridienne (f. Fig. 4.17.b). Cette branhe asendante à l'époquede Cassini s'étire de 30-40◦S vers 60 mbar jusqu'au p�le d'été vers 1 mbar. Cette elluleseondaire est un reste de la grande ellule équateur-p�le de la saison préédente, et lesimpliations de ette ellule seondaire, notamment sur les distributions des omposés seradétaillée dans la setion 4.7.4.Cette ellule seondaire est forée par la distribution latitudinale des aérosols. La Figure4.25.a montre les tendanes radiatives nettes de température dues à la fois au hau�agesolaire et au refroidissement radiatif à l'époque de Cassini (Ls∼300◦).Un refroidissement net est visible entre approximativement 10 et 1 mbar dans les ré-155



Chapitre II.4. Titan

Figure 4.25 � En haut : tendanes radiatives nettes dans le 2D-CM Titan (taux de hauf-fage solaire absolu + taux de refroidissement infrarouge aboslu) durant l'époque de Cassini(Ls∼300) (K s−1). En bas à gauhe : taux de hau�age solaire absolu à l'époque de Cassini(Ls∼300) (K s−1). En bas à droite : taux de refroidissement infrarouge absolu (Ls∼300)(K s−1). La fontion de ourant est également représentée en ontour (109 kg s−1, ligneontinue, positive dans le sens de rotation des aiguilles d'une montre, ligne disontinuedans le sens inverse) (Crespin et al., 2008).gions polaires de l'hémisphère sud (f. Fig. 4.25.a). Hormis ette région, la stratosphère del'hémisphère d'été hau�e gloablement, alors que la stratosphère de l'hémisphère d'hiverse refroidit, onduisant à ette irulation méridienne d'un p�le à l'autre. La présene deette région très loale de refroidissement au p�le d'été explique la présene de ette elluleseondaire dans le modèle. Dans ette région, l'abondane de la brume est enore enrihieen omparaison aux régions équatoriales (à la même altitude). En onséquene, le hau�agesolaire et le refroidissement radiatif sont augmentés, mais au niveau des p�les, l'e�et netest dominé par un refroidissement.Dans la troposphère : Pour des pressions supérieures à 100 mbar, le vent zonal mo-délisé est trop fort dans la troposphère, en omparaison ave les mesures de DWE. Cedésaord entre les observations et le modèle dans la troposphère suggère que la iru-156



Chapitre II.4. Titanlation troposphérique est trop fortement déouplée de la surfae, renforçant ainsi le ventzonal. Cela peut venir d'une sous-estimation du mélange turbulent vertial qui se fait dansla ouhe limite ou bien du mélange onvetif dans le modèle, ou enore de proessus 3Dqui ne sont pas représentés par notre modèle 2D (f. setion 3.2.4). Une étude plus spéi-�que sur la dynamique de la basse stratosphère et de la troposphère sera néessaire pourmieux omprendre e qui ontr�le es éarts.4.6.4 In�uene de la hauteur de prodution des aérosols sur la struturethermique et la dynamique

Figure 4.26 � Cartes méridiennes d'une approximation de l'opaité des aérosols dans le2D-CM Titan (latitude-altitude). (a) : simulation de référene, ave une fontion soure deprodution des aérosols �xée à 0.01 mbar. (b) : simulation test, ave une fontion soureélevée jusqu'à 1 µbar. L'approximation de l'opaité est dé�ni omme la somme de haqueregroupement fratal de l'abondane des aérosols (regroupements de 5 à 10), multipliée parle nombre de monomères par regroupements (1 à 105). L'opaité pour les regroupementssphériques (regroupements 1 à 4) est négligée. La fontion de ourant est aussi représentéeen ontour (109 kg s−1, ligne solide, positive dans le sens de rotation des aiguilles d'unemontre, ligne disontinue dans le sens inverse) (Crespin et al., 2008).Dans le but de réonilier la struture thermique modélisée par les observations de Cas-sini/CIRS, nous avons fait une �Simulation test�, en �xant la fontion soure des aérosolsà 1µbar, au lieu de 10µbar omme 'est le as dans la simulation de référene. Cela metla hauteur de prodution des aérosols au sommet du modèle (vers 500 km). Dans etterégion, les vents sont a�etés par la ouhe éponge. En onséquene, l'établissement dela distribution des aérosols est ertainement a�etée elle aussi par les onditions limitessupérieures du modèle. Ainsi, ette simulation doit être utilisée ave prudene, omme unsimple test, en raison de l'extension vertiale limitée du modèle.La modi�ation de la hauteur de prodution des aérosols induit une élévation de laouhe détahée des aérosols, omme on peut le voir sur la Figure 4.26. Cette élevation aégalement une in�uene signi�ative sur la struture thermique de l'atmosphère de Titanomme indiquée sur la Figure 4.27, et à omparer ave la Figure 4.17 pour la struturethermique de la simulation de référene. A titre de omparaison, le pro�l latitudinal detempérature à 1.8 mbar est également représenté sur la Figure 4.18 pour la simulation test.157



Chapitre II.4. Titan

Figure 4.27 � Comme pour la Figure 4.17.b, mais pour la simulation test ave une fontionsoure de prodution des aérosols élevée jusqu'à 1 µbar (Crespin et al., 2008).� A ette altitude, améliorer la distribution des aérosols en omparaison ave les ob-servations de Cassini onduit à une meilleure représentation du gradient latitudinalde température de l'hémisphère d'été.� Une autre onséquene de ette élévation de la ouhe de prodution des aérosols estde réduire la température au sommet du modèle, en raison du refroidissement netradiatif qui devient légèrement plus fort dans les dernières ouhes du modèle.La modi�ation de la struture thermique est ouplée ave des modi�ations de lairulation méridienne, et a�ete don également la distribution des omposés himiques,partiulièrement au niveau des régions polaire (f. setion 4.7.3).L'intensité de la irulation méridienne est légèrement plus faible quand la soure deprodution des aérosols est plus élevée (f. Fig. 4.26). Cet a�aiblissement de la irulationméridienne induit une diminution du hau�age adiabatique dans la mésosphère du p�led'hiver. La température dans ette région (au-dessus de 0.01 mbar) est alors en meilleuraord ave les observations, mais la struture thermique est enore un peu trop haude àdes latitudes inférieure à 60◦N. Ce désaord suggère que le problème prinipal dans etterégion peut venir de défauts dans le shéma de refroidissement radiatif, omme il a étédisuté préédemment (f. setion 4.6.2).A 80◦N, le modèle est enore trop froid dans la basse stratosphère (entre la tropopauseet 0.5 mbar), e qui peut être relié au fait que la ouhe prinipale de brume n'est pasin�uenée par les variations en altitude de la zone de prodution des aérosols, ou n'est pasin�uenée par l'extension latitudinale du vortex polaire.Le vent zonal est également légèrement modi�é dans la simulation test, en partiulierdans la mésosphère, en raison de l'impat fort des modi�ations d'opaité sur la struturede la température mésosphérique. Le jet stratosphérique est un peu plus �on�né� dans lasimulation test, à la fois en latitude et en altitude.Globalement, l'augmentation de la hauteur de prodution des aérosols à la limite su-158



Chapitre II.4. Titanpérieure du modèle permet d'améliorer la struture thermique et dynamique dans sonensemble, mais il faut garder à l'esprit que pour intégrer omplètement les e�ets de la va-riation en altitude de ette ouhe détahée, un modèle de Titan plus étendu vertialementdoit être développé.4.7 Distributions des omposés4.7.1 IntrodutionComme il a été disuté dans Lebonnois et al. (2001); Hourdin et al. (2004), la dynamiquea également un impat sur les distributions des omposés atmosphériques. Les espèeshimiques présentes dans le modèle 2D de Titan et observées dans l'atmosphère de esatellite, agissent omme des traeurs des mouvements atmosphériques, en raison du faitque leurs durées de vie photohimiques sont généralement plus grandes que les éhelles detemps aratéristiques de la dynamique.De façon générale, es omposés sont globalement bien mélangés dans la ellule méri-dienne stratosphérique, entre 10 et 0.01 mbar, sauf au niveau des branhes desendantesdes régions polaires, qui amènent de l'air enrihi depuis l'atmosphère supérieure (au-dessusde ∼400 km) où la plupart des espèes sont produites, vers la basse atmosphère. Au niveaude la tropopause (∼70 K), la majorité des omposés himiques ondensent, e qui onsti-tue e qu'on appelle un �piège froid�. En onséquene, l'air qui monte depuis la tropopausedans la branhe asendante de la ellule méridienne, au niveau des tropiques ontient si-gni�ativement moins d'espèes himiques que l'air stratosphérique.� Les méanismes qui ontr�lent le gradient vertial des onentrations sont essentiel-lement la himie et la dynamique. La himie dans l'atmosphère supérieure (méso-sphère) ontr�le la prodution des espèes, et don les abondanes stratosphériquesmoyennes. Les �ux photohimiques au sommet du modèle (autour de 500 km) sontdon très importants pour une représentation orrete des abondanes moyennes (f.setion 3.6.3).� Pour les gradients latitudinaux, l'advetion vertiale par la dynamique (par la elluleméridienne de Hadley) et la ondensation tendent à les renforer, alors que le mélangelatitudinal par les ondes barotropes tendent à réduire es ontrastes latitudinaux. Cesgradients latitudinaux sont également a�etés par la distane vertiale entre le niveauoù ils sont observés et le niveau de ondensation : lorsque ette distane augmente,ela signi�e que les e�ets de la dissipation horizontale sont plus forts, et que lesontrastes latitudinaux observés sont en réalité plus faibles.4.7.2 Les régions équatoriales
159



Chapitre II.4. Titan
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Figure 4.28 � Pro�ls vertiaux des omposés himiques dans les régions équatoriales surTitan : omparison entre les observations disponibles (voir les légendes pour les référenes)et le 2D-CM. Les pro�ls modélisés sont traés pour : 15◦S, Ls=300◦ (ligne ontinue) ;équateur, Ls∼ 9◦ (ligne disontinue) ; équateur, Ls∼ 180◦ (ligne en trait-pointillé). Laligne épaisse montre HC3N, C2N2 et CH3CN dans le as où la paramétrisation de la po-lymérisation n'est pas prise en ompte. Les observations disponibles sont (f. Table 4.3) :Cassini/CIRS, Voyager1/IRIS, les observations de ISO et les observations depuis la Terre(Crespin et al., 2008). 160



Chapitre II.4. TitanL'ensemble des observations sur la omposition stratosphérique pour di�érentes saisonset latitudes qui a été utilisé pour la omparaison ave le modèle, est résumé dans la Table4.3. L'ensemble des observations disponibles ouvre plus d'une saison : des observationsmoyennées depuis la Terre pendant l'équinoxe d'automne nord (Hidayat et al., 1997), jus-qu'aux observations de la mission Cassini pendant le solstie d'hiver nord à 15◦S (Teanbyet al., 2006, 2007b,a; Coustenis et al., 2007b; Vinatier et al., 2007).La Figure 4.28 montre les pro�ls observés et modélisés des espèes himiques (hydro-arbures et nitriles) à l'équateur. Globalement, les distributions himiques modélisées sonten bon aord ave l'ensemble des observations disponibles dans les régions équatoriales,tout en gardant à l'esprit que ertains �ux ont été ajustés pour améliorer l'abondanemoyenne modélisée de ertains omposés (f. setion 3.6.3).Il y a peu de variations saisonnières à es basses latitudes, à la fois dans les observationset dans le modèle.A) Le as du yanure d'hydrogène (HCN)Le pro�l vertial du yanure d'hydrogène modélisé (HCN) est en bon aord ave lesobservations �moyennées sur le disque� des observations depuis la Terre de Hidayat et al.(1997); Marten et al. (2002), pendant l'automne nord (f. Fig. 4.28.d). Les mesures del'observatoire spatial infrarouge ISO (Coustenis et al., 2003) qui ont eu lieu pendant lamême période sont légèrement plus faibles que les autres observations et que le modèle.Cependant, le gradient vertial de HCN dérivé des observations de Cassini/CIRS à 15◦ estplus fort que pour C2H2 et C2H6 (f. Figs. 4.28.a et 4.28. respetivement). Ce n'est pas leas dans les résultats du modèle, où les gradients vertiaux de HCN, C2H2 et C2H6 sonttrès similaires. La di�érene observée dans le gradient vertial peut être un diagnosti d'unpuits himique pour HCN dans la basse stratosphère, pour lequel la onstante de tempshimique serait plus petite que la onstante de temps dynamique aratéristique, ommeproposé par Vinatier et al. (2007). En e�et, dans les simulations e�etuées ave une remiseà jour de la photohimie 2D (utilisé par Lebonnois et al., 2001), et qui avaient été faitespour aluler les �ux des omposés au sommet (f. setion 3.6.3), la paramétrisation de lapolymérisation agissait sur le pro�l vertial de HCN, amenant un gradient de onentrationde HCN di�érent de eux de C2H2 et C2H6, omme dans les observations.Ce modèle avait le même module photohimique que le modèle 2D utilisé pour les simu-lations du 2D-CM, mais utilisait une représentation forée de la dynamique. La di�érenede omportement entre les deux modèles peut don être due aux di�érentes dynamiques.Dans le modèle 2D, le mélange dynamique est peut-être trop fort, masquant ainsi l'in-�uene de la paramétrisation de la perte himique de HCN vers la polymérisation.B) Le as de l'éthylène (C2H4), omposé qui ne ondense pasPour l'éthylène (f. Fig. 4.28.b), à 15◦S, on obtient un pro�l vertial de rapport demélange qui déroît ave l'altitude dans la stratosphère, e qui est en bon aord aveles observations de Vinatier et al. (2007), alors que l'amplitude modélisée est un peu plusfaible que l'amplitude observée. Le gradient vertial négatif dans la basse stratosphère estinterprété omme étant dû à la photohimie et au transport dynamique. Cei est illustrédans la distribution méridienne de l'éthylène à l'époque de Cassini par la Figure 4.29, oùl'enrihissement de la basse stratosphère équatoriale peut être expliqué par le transport161



Chapitre II.4. Titan

Figure 4.29 � Carte méridienne (latitude-altitude) de l'éthylène (C2H4) modélisée ave le2D-CM Titan à l'époque de Cassini (Ls∼300◦) (éhelle logarithmique). La fontion de ou-rant est également représentée en ontour (109 kg s−1, ligne ontinue, positive dans le sensdes aiguilles d'une montre, ligne disontinue dans le sens inverse, éhelle logarithmique)(Crespin et al., 2008).par la branhe retour de la ellule méridienne (vers 5-10 mbar d'altitude), d'un air enrihidans les régions polaires d'hiver, et par le fait que e omposé ne ondense pas au niveaude la tropopause. Cet enrihissement équatorial de la basse stratosphère, d'un point de vuede la struture vertiale, ne peut pas être reproduit dans les modèles 1D, en raison du puitsausé par la photodissoiation de C2H4 qui pique plus haut au milieu de la stratosphère(vers 0.1-0.01 mbar).C) Le as ambigu du diaétylène (C4H2)Bien que l'abondane moyenne stratosphérique modélisée du diaétylène (C4H2) soiten bon aord ave les observations à es latitudes (f. Fig. 4.28.b), e omposé est trèssensible à de nombreux paramètres du modèle omme : les abondanes des autres ompo-sés, la photohimie stratosphérique, les �ux au sommet (Hébrard et al., 2007). Ainsi, il estdi�ile de tirer des onlusions laires pour e omposé.D) Le as du yanoaéthylène (HC3N), ou le problème de la polymérisationCe omposé est extrèmement sensible à la paramétrisation de la polymérisation, ommeon peut le voir sur la Figure 4.28.d, qui montre la di�érene entre le pro�l obtenu ave uneparamétrisation ative, onduisant à un puits très marqué de e omposé entre 1 et 0.1mbar, et le pro�l sans ette paramétrisation, donnant un pro�l vertial homogène. CH3CNet C2N2 sont également sensibles à ette paramétrisation (f. Figs. 4.28.e et 4.28.f respe-tivement), e qui n'est pas le as pour les autres omposés. Cependant, étant donné quela paramétrisation des proessus de polymérisation n'est probablement pas omplètementréaliste, il est possible que le fort impat de ette polymérisation sur HC3N omparé auxautres omposés soit un diagnosti d'une perte himique spéi�que à e omposé, dans labasse stratosphère, de la même manière que pour HCN.162



Chapitre II.4. Titan4.7.3 L'enrihissement polaire d'hiverA) Distributions latitudinales

Coustenis et al. 2007b

Teanby et al. 2007b 

Coustenis and Bezard 1995

Cassini/CIRS (Ls~300°)

Voyager 1/IRIS (Ls~9°)Figure 4.30 � Pro�ls latitudinaux des omposés himiques sur Titan : omparaison entrela omposition modélisée et les observations de Voyager 1 et Cassini (voir les légendespour les référenes). Observations : Cassini/CIRS pendant l'hiver nord (Ls∼ 300◦) ; Voya-ger1/IRIS pendant le printemps nord (Ls∼ 9◦). Simulation : pro�ls à l'époque de Voyager1 (ligne disontinue), à l'altitude orrespondant aux maxima des fontions de poids pour lesobservations orrespondantes (Coustenis and Bézard, 1995) ; pro�ls à l'époque de Cassini,pris aux maxima des fontions de poids (f. Table 4.3) (ligne en pointillé pour Teanby et al.(2007b) ; ligne ontinue pour Coustenis et al. (2007b) pour 3 di�érentes régions en latitude,i.e. dans les régions polaires, de 70◦ jusqu'à 50◦, et entre 15◦S et 15◦N). La région griséedonne la gamme des valeurs modélisées dans l'éart type de l'altitude observée (prises deCoustenis et al., 2007b). Images de l'artile de Crespin et al. (2008).
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ChapitreII.4.Titan
Tableau4.3�ObservationsdisponiblessurlesdistributionsdesomposéstraesdeTitan.

Observations Référene Saison Latitude Altitude Pression(Ls, degrés) (degrés) domaine (km) domaine (mbar)Voyager1/IRIS Coustenis et al. (1991) 9 70N ∼175-275 ∼1.5 and 0.1(pro�ls latitudinaux) Coustenis and Bézard (1995) 9 53◦S-70◦N Fontions de ontribution(voir Référene)Depuis la Terre Tanguy et al. (1990) 130 moyenne sur le disque 90-450 13-0.004 (HCN)(pro�ls vertiaux) Hidayat et al. (1997) 180 moyenne sur le disque 100-345 9.5-0.035 (HCN)Marten et al. (2002) 180 moyenne sur le disque 90-445 13-0.0045 (HCN)70-490 26-0.0017 (HC3N)100-500 9.6-0.0012 (CH3CN)Coustenis et al. (2003) 190 moyenne sur le disque 80-250 20-0.3 (C2H2)Gurwell (2004) 300 moyenne sur le disque 100-365 9.6-0.022 (HCN)Cassini/CIRS Vinatier et al. (2007) 300 15S (Tb) 115-450 ∼6.5-0.004(pro�ls vertiaux) Vinatier et al. (2007) 300 80N (T3) 155-490 ∼2-0.0018180-520 ∼1-0.0009 (HC3N)Vinatier (2007) 300 54S (T15) 110-500 8-0.001Teanby et al. (2007b) 300 15S (Tb) 120-350(450) 6-0.03(0.004) HCN(C2H2)Teanby et al. (2007b) 300 15S (Tb) 300-450 0.1-0.004 (HC3N)Teanby et al. (2007b) 300 82N (T4) 150-310 1.5-0.04 (HCN,C2H2)Teanby et al. (2007b) 300 82N (T4) 200-310 0.4-0.04 (HC3N)(pro�ls latitudinaux) Coustenis et al. (2007b), 300 (highS-highN) Contribution fontionsCoustenis et al. (2007a) (see Referenes)Teanby et al. (2006, 2007a) 300 80◦S-80◦N 140 ; 290 3 (HCN, C2H2) ; 0.1 (HC3N)(artes méridiennes) Teanby et al. (2007b) 300 80◦S-80◦N 140-500 3-0.002
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Chapitre II.4. TitanLes distributions latitudinales des omposés traes obtenues dans le modèle 2D pendantles époques de Cassini (Ls∼300◦) et de Voyager (Ls∼180◦) sont présentées sur la Figure4.30, en omparaison aux pro�ls observés par Cassini/CIRS (Coustenis et al., 2007b,a) etVoyager/IRIS (Coustenis and Bézard, 1995). Les pro�ls ont été traés aux altitudes orres-pondant aux maxima des fontion de poids, à l'époque de Voyager Coustenis and Bézard(1995) et à l'époque de Cassini, omme il est résumé dans la Table 4.3. Une telle omparai-son a également été faite ave les analyses réentes des données Cassini/CIRS par Teanbyet al. (2007a). Comme il avait été disuté dans l'artile de Coustenis et al. (2007b), l'en-rihissement observé aux hautes latitudes nord est légèrement plus fort durant l'équinoxede printemps que pendant l'hiver nord. Un tel e�et est obtenu dans le modèle 2D, ave ungradient latitudinal légèrement plus marqué vers 50-60◦N à l'époque de Voyager 1, omparéà l'époque de Cassini. Cela est expliqué par le renforement des ontrastes produits par lairulation méridienne, et qui se poursuit jusqu'à la saison suivante, 'est à dire jusqu'aurenversement de la irulation méridienne en deux ellules de taille semblables au momentde l'équinoxe de printemps nord.B) Cartes méridiennes de nitriles

Figure 4.31 � Cartes méridiennes des nitriles dans le 2D-CM Titan en omparaison aveles résultats de Teanby et al. (2007b) (données à basse résolution) pour HCN (a : CIRS ;b : 2D-CM) et HC3N ( : CIRS ; d : 2D-CM) à l'époque de Cassini (Ls∼300◦) (éhellelogarithmique) (Crespin et al., 2008).Teanby et al. (2007a) ont extrait les distributions méridiennes de HCN et de HC3Ndes données CIRS, qui sont omparées aux distributions obtenues par le modèle dans la165



Chapitre II.4. TitanFigure 4.31. L'enrihissement aux hautes latitudes nord, dû à la branhe desendante de lairulation méridienne, est visible dans les observations, bien qu'il semble être plus on�néprès du p�le, en partiulier dans la région 0.1-0.01 mbar. La destrution de HC3N auséepar la polymérisation et obtenue dans la distribution modélisée, est largement surestiméedans le modèle, mais omme il a été disuté préédemment (f. setion 4.7.2), l'abondanede e omposé dans la moyenne stratosphère est très sensible à e proessus.C) Pro�ls vertiaux du p�le d'hiver
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Chapitre II.4. Titan

Vinatier et al. 2007 (80°N)

Coustenis et al. 1991 (70°N)
Voyager 1/IRIS (Ls~9°)

Cassini/CIRS (Ls~300°)
Coustenis et al. 2007b (50°N)
Coustenis et al. 2007b (70°N)
Teanby et al. 2007b (high resolution dataset,

82°N, 48°N for C2N2)

Figure 4.32 � Pro�ls vertiaux des omposés dans la région polaire nord sur Titan :omparaison entre les observations disponibles (voir les légéndes pour les référenes) etles pro�ls du 2D-CM. Les pro�ls modélisés sont obtenus pour : 50◦N, Ls∼ 300◦ (line entrait-pointillé) ; 70◦N, Ls∼ 300◦ (ligne disontinue) ; 80◦N, Ls∼ 300◦ (ligne ontinue). Lesobservations disponibles sont (f. Table 4.3) : Cassini/CIRS, (50◦N, 70◦N, 82◦N, 48◦Nand 80◦N) ; Voyager1/IRIS (70◦N, Ls=9◦) (Crespin et al., 2008).167



Chapitre II.4. TitanLes pro�ls vertiaux à 80◦N (survol T3, Vinatier et al., 2007) et à 82◦N (survol T4,Teanby et al., 2007b) ont été déduits des observations de CIRS au limbe. A es hautes la-titudes de l'hémisphère d'hiver, les pro�ls modélisés de ertains omposés sont à premièrevue, lairement di�érents des observations (f. Fig. 4.32).Pour C2H2, C2H6 et C3H8 (f. Figs. 4.32.a, 4.32. et 4.32.d respetivement), les pro�lsvertiaux observés sont similaires à eux observés dans les régions équatoriales. Ces om-posés ont don de faibles variations vertiales, latitudinales et temporelles, et semblent êtrebien mélangés par la irulation méridienne.L'enrihissement modélisé aux hautes latitudes nord est plus fort que elui observé.Cei est lié au fort gradient vertial entre les ouhes supérieures du modèle où les �uxsont imposés, et les ouhes plus basses où le mélange, de grande éhelle, agit. La représen-tation de l'enrihissement dépend fortement du modèle, et l'extension vertiale du modèleà la mésosphère tout entière devra être faite pour tester l'impat de la dynamique méso-sphérique (qui est inonnue) sur les pro�ls vertiaux dans ette région de transition.Pour HCN (f. Fig. 4.32.e), l'enrihissement observé dans les données nadir de la bassestratosphère est aussi vu dans les observations au limbe, et le modèle 2D donne un pro�lvertial globalement en bon aord ave les deux types d'observations, même si il y a unedi�érene notable entre les pro�ls obtenus par Vinatier et al. (2007) (survol T3, 80◦N) etTeanby et al. (2007b) (survol T4, 82◦N) due à des di�érenes entre les tailles des hampsde vue projetés d'un survol à l'autre.Le omportement des pro�ls vertiaux de C2H4, CH3C2H et C4H2 (f. Figs. 4.32.b,4.32.a et 4.32.d respetivement) à 80◦N est di�érent : l'enrihissement observé dans lesdonnées nadir de la basse stratosphère est également vu dans les observations au limbe, maisseulement à des pressions plus grandes que 0.1 mbar. Dans la stratosphère supérieure, unminimum d'abondane est obtenu dans les pro�ls observés autour de 0.07 mbar (vers ∼ 350km), alors que les pro�ls modélisés sont bien mélangés sur toute la olonne d'atmosphère.Les minima d'abondane sont prédits par le modèle mais à plus basses latitudes, ommeindiqué sur la Figure 4.32 à 50◦N, indiatif d'une région située en dehors de la zone dedesente de l'air loalisée au niveau du vortex polaire (f. Figs. 4.29 et 4.31 pour la zonede desente de l'air). En plus, des minima stratosphériques ont été lairement observés à54◦N pour C2H2, C4H2 et HCN, et dans une moindre mesure pour C2H6 et HC3N (Vinatieret al., 2007).Les pro�ls observés à 80◦N peuvent don servir de diagnostis pour l'extension lati-tudinal du vortex polaire (voir disussion i-dessus à propos de la Figure 4.31), et pourl'intensité de la irulation méridienne.� Dans la setion 4.6.4, on a vu que la simulation test (qui a tourné ave une zone deprodution des aérosols �xée au sommet du modèle vers 1µbar), a montré des varia-tions dans l'intensité de la irulation méridienne et don dans les distributions desomposés himiques. Dans ette simulation test, l'extension latitudinale du vortexpolaire où l'air desendant est bien mélangé en latitude, se trouve être modi�é à ausede l'intensité méridienne plus faible. Les minima stratosphériques des distributionshimiques sont alors obtenus plus près des p�les que dans la simulation de référene.168



Chapitre II.4. Titan� Les di�érenes entre la struture thermique observée et modélisée au-delà de la stra-topause peuvent également a�eter l'intensité et la struture de la irulation méri-dienne, et don a�eter la forme en latitude du vortex polaire.� La résolution latitudinale du modèle 2D peut également a�eter l'extension latitu-dinale du vortex polaire. Enore une fois, la nature bi-dimensionnelle du modèle estune soure possible de désaord.� Finalement, une dernière possibilité pour interpréter les observations de Cassini vientdu fait que la struture 3D du vortex polaire peut être fortement modi�ée (en latitudepar exemple) par des ondes. Il est alors possible que les observations faites pendantle survol T3, bien que loalisées à 80◦N, sondent une région en dehors du oeur duvortex polaire. Cela pourrait également expliquer la variabilité entre les observationsde Vinatier et al. (2007) (T3,80◦N) et Teanby et al. (2007b) (T4, 82◦N). Les analysesd'autres survols aux hautes latitudes nord pourraient tester ette hypothèse. Ellepourrait également être testée dans un ontexte de modélisation ave une version 3Dfuture du modèle.Il faut également noter que C4H2 et CH3C2H sont très atifs photohimiquement dansla stratosphère supérieure, e qui pourrait fausser notre interprétation du transport dyna-mique disuté préédemment. Dans le as du diaétylène (C4H2), et e�et est bien illustrépar le omportement partiulier de e omposé obtenu dans les simulations au-dessus de0.1 mbar, dans les ouhes supérieures du modèle, où un fort minimum est obtenu trèsprès du p�le (f. Fig. 4.32.b). Ce minimum est lié au �ux au sommet qui atteint zéro dansette région pendant l'hiver, assoié à un faible mélange spatial et une forte destrutionphotohimique.4.7.4 Le p�le d'étéDans ette partie, on étend la ouverture latitudinale de notre étude au p�le d'été del'hémisphère sud. Dans ette région, les observations CIRS (Flasar et al., 2005; Cousteniset al., 2007b,a; Teanby et al., 2006, 2007a) révèlent un profond désaord ave les distribu-tions stratosphériques modélisées des omposés seondaires. Dans l'hémisphère d'été, lesabondanes stratosphériques observées sont globalement uniformes en latitude, alors que,dans le modèle, la signature d'une ellule méridienne seondaire est évidente (f. Fig. 4.30).Cette ellule est loalisée dans la irulation méridienne 2D, entre la branhe asendantevers 30-40◦S et le p�le d'été, et s'étend vertialement dans la basse stratosphère de latropopause (vers 60 mbar) jusqu'à 1 mbar (f. Fig. 4.17.b). Dans ette région, les onsé-quenes d'une telle ellule sur les pro�ls latitudinaux se traduisent par un enrihissementrésiduel au niveau du p�le (venant de la saison d'hiver passée), et par une déroissanede l'abondane des omposés (qui ondensent) au niveau de la branhe asendante de laellule méridienne vers 30◦N (qui amène de l'air troposphérique appauvri en omposés dansla stratosphère). Cet e�et est renforé pour les omposés qui sont observés profondémentdans l'atmosphère (à plus basse altitude). Les e�ets de ette ellule méridienne seondaireavait déjà été mise en évidene à l'époque de Voyager (Hourdin et al., 2004).L'existene de ette ellule seondaire a ependant quelques supports observationnels :Roe et al. (2004) a observé une aumulation d'étylène au niveau du p�le sud (au-delà de169



Chapitre II.4. Titan60◦S) un peu après l'été de l'hémisphère sud (Ls∼240◦), en bon aord ave le modèle.Pendant la saison en ours, le renversement de la irulation méridienne est omplet, et lamise en plae de l'enrihissement du p�le d'hiver bien amorée. La ellule seondaire limitel'e�aement de la saison passée par les mouvements asendants.Il y a plusieurs hypothèses possibles pour réonilier les distributions modélisées etles observations. Si on onsidère que la irulation méridienne obtenue dans le modèle 2Da réussi à expliquer su�samment de aratéristiques de l'atmosphère de Titan, il doit yavoir une branhe asendante dans la basse stratosphère. Étant donné que les observationsCIRS ne voient pas ette région de �déplétion�, nous proposons trois expliations possibles :(1) Cette ellule seondaire n'est pas présente réellement dans l'atmosphère de Titan,et relève d'un problème struturel du modèle ;(2) En raison d'une irulation méridienne plus faible, ette ellule seondaire est moinsétendue vertialement et moins ative, et la région de �déplétion� est loalisée plus près dela tropopause sur Titan que dans le modèle ;(3) Il y a des proessus horizontaux de mélange supplémentaires qui ne �gurent pasdans le modèle 2D, e qui limiterait l'extension vertiale de la zone de �déplétion�.L'extension du modèle à 3 dimensions permettrait de tester les hypothèses (1) et (3).Dans la simulation test dérite préédemment, bien que la irulation méridienne obtenuesoit légèrement plus faible, l'impat sur les pro�ls latitudinaux est faible, ave seulementune zone de �déplétion� un tout petit peu plus faible aux moyennes latitudes, mais l'e�etn'est pas assez fort pour être signi�atif.Les pro�ls vertiaux à 54◦S obtenus par les observations CIRS pendant le survol T15(Vinatier, 2007) peuvent également être omparés ave les pro�ls modélisés orrespondants.Les pro�ls observés et modélisés dans ette région sont très similaires ave les observa-tions dans les régions équatoriales. Comme dans la Figure 4.31, les variations latitudinalessont beauoup moins fortes dans l'hémisphère d'été par rapport à elles dans l'hémisphèred'hiver. Les pro�ls vertiaux modélisés sont en bon aord ave les observations, ar lese�ets dûs à la ellule seondaire se font à une altitude trop basse par rapport aux pro�lsvertiaux observés (en-dessous de ∼1.3 mbar). Pour l'éthylène (C2H4), le pro�l vertialobservé (Vinatier, 2007) est qualitativement bien reproduit, ave un puit dans la strato-sphère supérieure (lié à la photodissoiation). Le gradient du yanure d'hydrogène (HCN)est également bien représenté dans le modèle.4.8 Validation de la irulation méridienne à l'aide de la om-position et de l'e�et saisonnierLa omparaison entre les résultats du 2D-CM Titan développé à l'IPSL, et l'ensembledes observations disponibles, ave un aent mis sur les résultats de l'instrument Cas-sini/CIRS, a été détaillée dans e travail, qui a fait l'objet d'un artile publié dans la revueIarus.Le but de e papier n'a pas été de résoudre toutes les di�érenes entre le modèle et170



Chapitre II.4. Titanles observations, mais plut�t de faire un bilan sur le modèle et de dresser un portrait desdi�érents proessus présents dans le 2D-CM qui peuvent expliquer les prinipaux résul-tats observationnels. Etant donné que les omposés himiques observés sont des traeursdes mouvements dynamiques, une bonne représentation des distributions himiques, desaérosols et des nuages, nous permet de valider le 2D-CM, et ainsi de mieux ontraindre ladynamique stratosphérique de Titan. La struture thermique, la dynamique et la omposi-tion forment un système ouplé : des modi�ations dans la struture thermique induisentdes modi�ations de la irulation méridienne, qui a�etent également les distributions desomposés himiques transportés par les mouvements dynamiques.Le bilan des prinipaux résultats de e travail est présenté de manière synthétique danse hapitre, en insistant sur les points qui valident le 2D-CM et eux qui doivent êtreaméliorés.4.8.1 En quoi ça valide ?Struture thermique et dynamiqueUn ertain nombre de aratéristiques de la struture thermique observée est bien re-produit par le 2D-CM Titan, et en partiulier, l'augmentation de la température de lahaute stratosphère dans la région du p�le d'hiver est ainsi interprétée omme étant dueau hau�age adiabatique au niveau de la branhe desendante de la irulation méridiennemoyenne. Le ouplage fort entre la distribution des brumes, la irulation méridienne et lastruture thermique est modélisé de manière réaliste.La superrotation, ave de forts vents zonaux, est produite dans le 2D-CM, en aordave les observations de Cassini/CIRS, Huygens/DWE et des oultations stellaires (Hub-bard et al., 1993; Siardy et al., 2006). Une irulation méridienne du type irulation deBrower-Dobson, transportant du moment inétique vers le p�le d'hiver, permet de rendreompte du jet d'hiver très intense produit à haute latitude. Ce jet devient instable barotro-piquement au niveau des �ans équatoriaux, générant ainsi des ondes (paramétrées dans lemodèle bidimensionnel), qui redistribuent l'exédent de moment inétique vers l'équateur(selon le méanisme de Gierash, 1975).Distributions des omposés dans les régions équatoriales et en moyenne globaleGlobalement, les distributions himiques dans les régions équatoriales sont bien repré-sentées, bien qu'il faille garder à l'esprit que ertains �ux au sommet du modèle ont étéajustés pour palier la non-représentation des méanismes de photodissoiation himique del'atmosphère supérieure, situés au-delà des frontières du modèle et pour améliorer ainsi lesabondanes moyennes de ertains omposés dans l'atmosphère moyenne. L'enrihissementde l'éthylène dans la basse stratosphère à 15◦S est expliqué par le transport dynamiquedepuis la région polaire d'hiver vers les basses latitudes et par le fait que e omposé neondense pas.Aumulation des omposés au p�le d'hiverPrès du p�le d'hiver (vers 80◦N), l'aumulation des omposés himique au p�le d'hiverest bien représentée dans le modèle. La variation saisonnière de et enrihissement aux171



Chapitre II.4. Titanhautes latitudes d'hiver, entre la période de Cassini et elle de Voyager est égalementorretement reproduite dans le 2D-CM : l'enrihissement des omposés est légèrementplus fort après l'équinoxe de printemps nord (période de Voyager) que pendant le milieude l'hiver nord (période de Cassini).4.8.2 Les énigmes (dynamiques)Même si les prinipaux mouvements d'ensemble sont relativement bien ompris, quelquesombres demeurent avant de pouvoir dresser un tableau ohérent des méanismes régissantsl'atmosphère de Titan.Hauteur de la brumeQuelques désaords entre le modèle et les observations, notamment sur la struturethermique et l'intensité de la irulation méridienne engendrée, peuvent être expliqués parla struture modélisée de la brume, dont la fontion soure est réglée pour reproduire lesobservations de Voyager, et par la mauvaise représentation de ertains e�ets radiatifs dela mésosphère, mettant ainsi le doigt sur la limitation de l'extension vertial du modèle.Minima d'abondane au p�le d'hiverMême si l'aumulation des omposés au p�le d'hiver est bien reproduit par le modèle,un profond désaord persiste entre les pro�ls vertiaux observés et modélisés à es hauteslatitudes d'hiver, mettant en ause la desription des méanismes dynamiques du vortexpolaire.Certains omposés (C4H2, CH3C2H) présentent un minimum d'abondane vers 0.05mbar (vers ∼350 km) dans les pro�ls vertiaux observés alors que les pro�ls modélisés sontbien mélangés sur toute la olonne d'atmosphère. Les pro�ls modélisés montrent un fortminimum dans les distributions himiques mais à plus basses latitudes, dans une régionen dehors de l'in�uene du vortex polaire. Quand on augmente l'altitude de la zone deprodution des aérosols, l'extension laitudinale du vortex polaire est réduite et les minimad'abondanes de la haute stratosphère, dans les pro�ls vertiaux de omposés himiques,sont alors modélisés à plus hautes latitudes. Il est également possible que des ondes plané-taires de grande éhelle soient présentes sur les bords du vortex polaire, produisant ainsiune variabilité longitudinale importante. Pour donner un exemple, e type de variabilité estvisible sur Terre dans le plan latitude-longitude par l'osillation du jet stream, e ourantd'ouest qui enerle la planète à haute latitude et qui est assoié à la présene d'ondes deRossby (f. setion 1.4.1.II.A).Une telle variabilité ne peut pas être étudiée dans un modèle bidimensionnel, et lepassage à un modèle 3D permettra d'étudier de manière plus approfondie e point.Cellule seondaire (p�le d'été)Dans l'hémisphère d'été, le modèle produit une ellule méridienne seondaire dans labasse stratosphère, qui maintient un enrihissement au niveau du p�le d'été et une régionappauvrie en omposés vers 30◦. Cette ellule est ouplée à l'enrihissement de la brume, quiest maintenue pendant l'été. La signature de ete ellule seondaire n'est pas présente dansles observations de Cassini/CIRS, alors que ertaines observations plus aniennes avaientenregistré une aumulation d'éthylène au niveau du p�le sud pendant le printemps sud172



Chapitre II.4. Titanbien avané (Roe et al., 2004). Il est possible que ertains méanismes de mélange horizontalne soient pas modélisés en raison de la nature bidimensionnelle du modèle. En dehors deette région ouverte par la ellule seondaire, les pro�ls vertiaux sont en bon aord aveles observations de Cassini/CIRS à 54◦S.4.8.3 RésuméLe modèle 2D de l'IPSL reproduit les prinipales aratéristiques du omportement glo-bal atmosphérique de Titan, pour deux saisons di�érentes : la saison de Voyager 1, durantl'équinoxe de printemps nord, et la saison de Cassini, pendant le milieu de l'hiver nord.C'est une on�rmation importante que les proessus dominants présents dans l'atmosphèreomplexe de Titan, ainsi que les ouplages entre les vents, la struture thermique, la brumeet la omposition himique, sont orretement modélisés.Cependant, les quelques désaords qui restent montrent les limites du modèle (la na-ture bidimensionnelle et la restrition sur l'étendue vertiale du modèle), ainsi que l'absenepossible de proessus physiques dans le modèle (ondes planétaires qui ne sont pas paramé-trisées, marées gravitationnelles, r�le de la topographie, et.). La restrition à un modèle2D est en partiulier une soure importante d'inertitudes, et des études plus approfondiesdevront être menées, après avoir développé une version 3D du modèle de irulation.
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Figure 5.1 � Superrotation du sommet des nuages vers l'ouest sur Vénus, observée parMariner 10 (Shubert, 1982). Les �èhes indiquent l'intensité des vents zonaux.La première hose qu'on voit en observant Vénus dans l'UV, 'est la rotation en 4jours terrestres de la ouhe nuageuse qui ouvre la planète alors que elle-i ne tourne surelle-même qu'en 243 jours terrestres (f. Fig. 5.1). Ce phénomène, qui porte le nom savantde superrotation, néessite pour l'expliquer de omprendre l'ensemble des méanismes qui176



Chapitre II.5. Vénusgouverne l'atmosphère vénusienne : de la struture thermique aux mouvements dynamiquesmoyens et transitoires.Di�érents méanismes ont été proposés pour essayer d'expliquer e phénomène sansavoir abouti à une onlusion dé�nitive (f. setion 2.6). Ces méanismes se di�érenientprinipalement par le type de transport de moment inétique par les ondes qui domine : ilpeut s'agir d'un transport horizontal par les ondes omme dans le méanisme de Gierash(1975) et Rossow and Williams (1979) ou d'un transport vertial omme dans la théoriedes marées thermiques de Fels (1977), pour n'en iter que deux. Le r�le des ondes dans lemaintien de ette superrotation est don un point lef pour la ompréhension de e phé-nomène atmosphérique.Pendant ette thèse et dans le travail e�etué sur Vénus, j'ai don développé et validé lesoutils néessaires à la ompréhension de e phénomène. Le Modèle de Cirulation Général,enore en ours de développement, ne nous a malheureusement pas permis d'aboutir à desonlusions dé�nitives, en raison de di�ultés dans le dévelopement du modèle qui n'ontpas été résolues dans le temps imparti. Néanmoins, les résultats obtenus ave les outilsd'analyse que j'ai développés sont robustes d'une simulation à une autre et en bon aordave l'ensemble des observations. Ces outils d'analyse permettront don à terme, lorqu'unesimulation de référene satisfaisante sera disponible, de remplir les objetifs que nous nousétions �xés, à savoir :� la validation du méanisme de superrotation par l'étude des ondes� l'utilisation des traeurs passifs, introduits dans le MCG, pour ontraindre la iru-lation méridienne et les ondesJ'ai analysé une simulation de référene, obtenue à partir du modèle Vénus qui n'estpas enore satisfaisant, mais qui présente néanmoins le phénomène de superrotation. Cetteanalyse nous a permis de valider les outils développés en onfrontant les résultats de ettesimulation à l'ensemble des observations disponibles et en partiulier elles toutes réentesde Venus Express. Le but de e travail est de faire le lien entre les di�érents proessusaratéristiques de l'atmosphère vénusienne pour les omprendre dans leur ensemble (sys-tème ouplé) et de proposer un tableau de l'ensemble des méanismes dynamiques quigouvernent ette atmosphère : les nuages onditionnent le transfert radiatif, qui est lui-même lié à la struture thermique et don aux vents et à la distributions des omposéshimiques et des traeurs...Dans une première partie, nous allons rappeler les prinipaux résultats observationnels,e qui nous donnera une première image de l'atmosphère vénusienne, et nous amènera auxénigmes puis nous présenterons les résultats de l'analyse de la simulation Vénus que nousavons retenue.5.2 Observations de l'atmosphère de Vénus avant Vénus Ex-pressL'observation de la planète Vénus remonte à des temps anestraux. Les babyloniensvers 1400 av JC, l'ont observée pendant plus de deux mille ans. Elle fut ensuite personni�ée177



Chapitre II.5. Vénuspar les romains omme déesse de la beauté. Au début du 17eme sièle, le télesope inventépar Galiléo lui permis d'apporter une première preuve pour un système hélioentrique, parl'observation des phases de Vénus. Kepler, un peu plus tard prédit le premier transit deVénus devant le Soleil, qui fut observé ensuite. Vers 1660, Christian Huygens montra àl'aide de son télesope qu'auune marque était visible sur Vénus, l'amenant à se poser laquestion de l'existene possible d'une atmosphère. C'est lors du transit de 1761 que lesastronomes mettent en évidene l'atmosphère épaisse de Vénus (Moore, 1959). Vers 1792,Shröter on�rme la présene d'une atmosphère par l'observation d'un assombrissement aulimbe.5.2.1 Caratéristiques générales de Vénus en omparaison ave la TerreVénus est la planète la plus prohe de la Terre, à la fois en terme de distane quede aratéristiques physiques, omme la taille et la densité (f. Table 1.2). Les similaritésentre es deux planètes permettent de mieux omprendre la Terre, alors que les di�érenesdonnent plut�t des informations sur l'évolution du système solaire et des planètes. Les prin-ipales di�érenes externes portent sur l'absene de satellite naturel pour Vénus, l'absenede hamp magnétique planétaire mesuré et sur la très faible rotation solide de Vénus etson sens rétrograde (par rapport au spin de rotation du plan orbital) d'est en ouest, 'est àdire dans le sens opposé à la rotation de spin de la Terre. Vénus tourne sur elle-même pluslentement (en ∼243 jours terrestres) qu'elle ne fait le tour autour du Soleil (∼224.7 joursterrestres). Il en résulte un jour solaire vénusien très long, de 117 jours terrestres environ.Le jour solaire est dé�ni omme le temps mis par le Soleil pour revenir au méridien loal(ou temps que met un point de la planète pour revenir au point subsolaire) :
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TorbitCes aratéristiques physiques externes vont avoir un impat diret sur l'atmosphère :le jour solaire vénusien est su�samment long pour que, dans la basse atmosphère, tout e�etlié au mouvement relatif du Soleil par rapport à la surfae de Vénus soit amorti (onstantede temps radiative très grande dans la basse atmosphère) ; l'orbite quasi-irulaire (exen-triité presque nulle) de Vénus et la très faible inlinaison de son axe de rotation (∼-2◦)onduisent à des e�ets saisonniers quasiment inexistants ; Vénus gravite autour du Soleilà une distane de ∼0.7 UA (1 UA est la distane Terre-Soleil), orrespondant à un �uxsolaire reçu deux fois plus fort que sur Terre.Ces deux di�érenes fondamentales entre l'atmosphère vénusienne et l'atmosphère ter-restre peuvent être regroupées en deux grands méanismes globaux :� Les e�ets liés à la rotation solide dans l'atmosphère omme la fore de Coriolis, quiontribue à la omplexité de la dynamique atmosphérique terrestre, sont négligeablesdans le as de Vénus. Par exemple, il n'y a pas sur Vénus, la einture dépressionnaireobservée sur Terre aux moyennes latitudes.� L'autre point qui di�érenie fortement l'atmosphère de Vénus de elle de la Terre estle transfert radiatif : sur Vénus, le transfert radiatif est piloté par une atmosphèrepresque omplètement opaque au visible (2-3% du rayonnement solaire atteint lasurfae) alors que l'atmosphère terrestre est transparente au rayonnement visible.178



Chapitre II.5. VénusCes deux moteurs sont à l'origine des di�érenes dans la dynamique atmosphériquede es deux planètes. Et même si les méanismes atmosphériques de base sont les mêmes(strati�ation, onvetion, ondes, irulation méridienne, jets, et.), leurs intensités vontêtre fortement di�érentes et les équilibres qui en résultent seront également modi�és. Ladynamique de l'atmosphère vénusienne, par ses spéi�ités reste don tout aussi, voire plusomplexe à omprendre que elle de la Terre.5.2.2 Premières observations de la superrotation sur VénusC'est la ouhe de nuages reouvrant Vénus qui a permis de mettre en évidene larotation rapide de l'atmosphère, appelée superrotation. Observée au télesope depuis laTerre, Vénus présente en lumière visible, l'aspet d'un disque lair légèrement jauni etsur lequel n'apparaît auune marque partiulière. En revanhe, les images prises dansl'UV depuis la Terre pour la première fois dans les années 1960 ont révèlé la présene demarques sombres (Boyer and Camihel, 1961; Boyer, 1965; Boyer and Newell, 1967; Boyerand Guerin, 1966; Boyer and Guérin, 1969; Smith, 1967).Ces marques observées au sommet des nuages (entre 70 et 80 km), forment un Y hori-zontal allongé entré sur l'équateur qui tourne ave un mouvement zonal rétrograde (parrapport à la rotation de la Terre) et une période d'environ 4-5 jours terrestres (f. Fig. 5.2).Cela implique des vents très forts, de l'ordre de 100-120 m s−1 (assoiée à une rotation de4 jours terrestres), beauoup plus rapides que la vitesse de rotation de la planète solide(environ 2 m s−1, assoiée à une période de 243 jours terrestres), qui avait été déduite desmesures radar. Le sommet de la ouhe de nuages tourne alors environ soixante fois plusvite que la planète solide. Une dépendane en latitude de la période de rotation a égalementété mise en évidene (Boyer and Guérin, 1969, ave une période qui pouvait atteindre 6jours terrestres à partir de 6◦ et 15◦ de latitude). Un ertain nombre d'observations de-puis la Terre à la �n des années 60 ont toutes donné des résultats semblables (Guinot andFeissel, 1968). Des mesures spetrosopiques faites depuis la Terre (Traub and Carleton,1971), obtenues par le déalage doppler des raies spetrales du CO2 ont fourni une vitessemoyenne de ∼120 m s −1 (assoiée à une rotation de 4 jours terrestres).La semi-permanene de ette forme a ensuite été attribuée à des phénomènes d'ondesatmosphériques. Les observations de Mariner 10 dans l'UV en 1974 (Belton et al., 1976b,a)ont montré qu'elle traduisait la présene d'une onde planétaire se propageant vers l'ouestave un nombre d'onde zonal 1 et une période de 4.2 jours terrestres, superposition d'uneonde de Kelvin et d'une onde de Rossby.Les sondes Pioneer Venus dans les années 1980 ont mesuré les vents par e�et Dopplerlors de leurs desentes dans l'atmosphère, fournissant des pro�ls vertiaux de vent zonalpour di�érents points du globe (Counselman et al., 1980). Les vents rétrogrades semblentvarier fortement selon la vertiale : les vitesses peuvent atteindre 100 m s−1, vers 65 km et
∼1 m s−1 près de la surfae. Les observations de Galileo lors de son passage devant Vénusen 1990, ainsi que les autres missions qui suivirent ont toutes fourni les mêmes ordres degrandeur du vent zonal.L'ensemble des missions Vénus est résumé sur la Table 5.6 en annexe ?? (Hunten et al.,1983). 179



Chapitre II.5. VénusComprendre e phénomène de superrotation est devenu alors un enjeu majeur pour lesatmosphériiens. Pour omprendre e phénomène, il faut omprendre l'ensemble des mé-anismes qui gouvernent l'atmosphère de Vénus : de la struture thermique aux transportsd'énergie et de moment inétique, des mouvements de petites aux grandes éhelles, ainsique les interations entre es di�érentes omposantes...
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Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.2 � En haut : vue d'ensemble de la superrotation des nuages en 4 jours terrestressur Vénus, observée par Mariner 10 dans l'UV au sommet des nuages (Rossow et al., 1980).En bas : vue loale de la forme de �y ouhé� persistante par une série d'images UV prisespar Pioneer Venus (intervales de 1 jT sur 4 jT). Le �Y ouhé� indique la présene d'uneonde planétaire de grande éhelle qui suit l'éoulement moyen (la superrotation), donnantainsi une mesure approximative de la période de rotation de l'atmosphère (Belton et al.,1976b). 181



Chapitre II.5. Vénus5.2.3 Composition et struture thermiqueA) Composition himiqueC'est en 1932 que le CO2 a été identi�é pour la première fois par observation de bandesd'absorption dans le prohe IR (Adams and Dunham, 1932). D'autres omposés ont en-suite été détetés par spetrosopie infrarouge, omme CO, HCL, HF, mais 'est en 1967,que les abondanes des prinipaux onstituants furent mesurées préisément par la sondeVenera 4. Les abondanes prinipales dérivées des données Pioneer Venus et des sondesVenera sont reportées dans la Table 5.1. L'atmosphère de Vénus est don oxydante, om-posée prinipalement de CO2, et de seulement 3% de N2, e qui la distingue fortement del'atmosphère terrestre.Moléules Rapports de mélange Altitudes (km) RéférenesCO2 96.5 ± 0.8 %N2 3.5 ± 0.8 %He 12 ± 24 ppmNe 7 ± 3 ppmAr 70 ± 3 ppmKr 0.7 ± 0.35 ppmCO 23±5 ppm 36 Pollak et al. (1993)H2O 30±10 10-40 Pollak et al. (1993)10 ppm 0 Donahue and Hodges (1992)50±20 ppm 10 Ignatiev et al., 199610 ppm 55 Donahue and Hodges (1992)1-30 ppm 55-65 Moroz et al. (1990)3±1 ppm 65-85 Enrenaz et al. (1991); Enrenaz et al. (1995)SO2 22±3 ppm 12 Bertaux et al. (1996)130±40 ppm 35-45 Bezard et al. (1990)180±10 ppm 37-52 Pollak et al. (1993)3-20 ppm 62 Zasova et al. (1993)0.02-2 ppm 69 Zasova et al. (1993)3 ppm <20HCL 0.48±0.12 ppm 23.5 Pollak et al. (1993)HF 0.001-0.005 ppm 33.5 Pollak et al. (1993)Tableau 5.1 � Table des abondanes sur Vénus (sous 100km). Les premiers omposés sontsupposés onstants ave l'altitude et les suivants orrespondent aux onstituants seondairesdont le rapport de mélange varie ave l'altitude, selon la �International Referene of VenusAtmosphere� (Moroz and Zasova, 1997).B) Les nuagesSur la voûte eleste, Vénus est l'objet le plus brillant après le Soleil et la Lune. Appa-raissant toujours à �té du Soleil ('est à dire le matin ou le soir) et en raison de sa grandeluminosité, elle était surnomée �l'étoile du matin�, �l'étoile du soir� ou enore �l'étoile duberger�. Cette aratéristique provient de la forte ré�exion de la lumière solaire par l'épaisseouhe de nuages qui ouvre toute la planète.Cette épaisse ouhe nuageuse s'étend de 50 km environ jusqu'à 70 km et présente unedensité relativement faible en omparaison ave les nuages terrestres.182



Chapitre II.5. VénusLes nuages sont prinipalement onstitué d'aide sulfurique (à environ 75%) et d'un peud'eau (∼25%). L'aide sulfurique se forme à partir de l'eau et de l'anhydride sulfureux(SO2), qui proviendrait peut-être d'une ativité volanique.Des pluies fréquentes d'aide sulfurique se produisent dans la basse atmosphère deVénus. Les gouttes se forment dans les nuages (entre environ 48 et 58 km d'altitude) pourarriver vers 30 km, où elles se réévaporent en raison des températures élevées.C) Les aérosolsLa ouhe de nuages est entourée d'une ouhe d'aérosols. La ouhe supérieur d'aé-rosols qui s'étend de 70 à 90 km environ est vraisemblablement onstituée de gouttelettesd'aide sulfurique mais de dimensions plus petites que dans les nuages (de l'ordre de 0.25
µm). La taille de es aérosols et leur nature rappellent sur Terre, la ouhe d'aérosols d'ori-gine photohimique appelée �ouhe de Junge�, qui entoure en permanene la Terre vers18 km d'altitude.D) La struture thermique sur VénusL'épaisse ouverture nuageuse de Vénus induit un albédo élevé (∼0.76, 2.5 fois plusélevé que sur Terre), e qui est plus que e qu'il faut pour ompenser le double de �uxsolaire reçu à la distane de Vénus par rapport à la Terre. L'atmosphère de Vénus absorbeégalement moins de rayonnement visible que la Terre (∼150 W m−2 de solaire absorbé surVénus ontre ∼240 W m−2 sur Terre). C'est sur e raisonnement simple que les premierssienti�ques étudiant Vénus s'attendaient à trouver une température de surfae relative-ment prohe de elle de la Terre. La vision populaire donnait une image de Vénus ave desoéans, des déserts et des jungles. Lorsqu'en 1934, Adams (1934) montra que l'atmosphèrede Vénus était essentiellement onstituée de dioxyde de arbone, l'engouement populairealla même jusqu'à imaginer des oéans dans lesquels seraient dissous du dioxyde de ar-bone, omme dans du "Sprite"... A ela s'ajoute la première mesure de température debrillane en 1924, qui indiquait une température au sommet des nuages prohe de 240 K(Pettit and Niholson, 1924).Dans les années 1950, grâe aux mesures de télesopes radios, la première mesure dela température de surfae est rendue possible. Aux longueurs d'onde de quelques enti-mètres, les photons émis par la surfae traversent la ouhe nuageuse sans être absorbés etl'intensité orrespondante peut être mesurée. Les premiers résultats donnèrent une tempé-rature d'environ 600 K, beauoup trop élevée pour permettre la présene d'eau liquide etde plantes (Mayer et al., 1960).La mission Mariner 2 en 1962 on�rma e résultat, en démontrant que l'intense rayonne-ment venait bien de la surfae et non d'une soure non thermique de l'ionosphère. Ensuite,les sondes Venera (début 1967), qui furent les premières à se poser à la surfae, on�rmèrentune température de surfae de l'ordre de 730 K, ave une pression ent fois plus élevée quesur Terre.a) Pourquoi fait-il si haud à la surfae de Vénus ?Ce n'est plus un soop et 'est bien sûr en raison d'un important e�et de serre qu'on peutexpliquer la haute température de la surfae. La première suggestion d'un r�le possible del'e�et de serre dans l'atmosphère de Vénus prinipalement onstituée de CO2 a été formulée183



Chapitre II.5. Vénusen 1940 par Wildt (1940). Après les mesures radio de 1950, l'e�et de serre est lairementidenti�é omme responsable de la température de surfae observée et peut s'expliquer parla présene d'absorbants, en plus du CO2 et de la vapeur d'eau (Sagan, 1960).Le �ux thermique atteignant la surfae en provenane de l'intérieur ayant été estimé à0.06 W m−2, et apport est négligeable en omparaison du �ux solaire inident à la surfae(∼17 W m−2). La température de la surfae a don surtout une origine solaire. Cependant,e �ux solaire disponible à la surfae est très insu�sant pour atteindre une températurede surfae de 735 K, ar il onduit à une température d'au plus 240 K (température ef-fetive). Le méanisme de l'e�et de serre a don été introduit, pour prendre en ompte lespropriétés de l'atmosphère (f. setion 3.5.1). Dans la troposphère, l'atmosphère ne peutpas se refroidir vers l'espae, à ause de la grande opaité des ouhes de nuages et du CO2qui la reouvrent. L'e�et de serre se produit don : les rayonnements de ourte longueurd'onde hau�ent la basse atmosphère plus failement que les rayonnements de grande lon-gueur d'onde la refroidissent, permettant ainsi d'élever la température au-delà de sa valeure�etive alulée sans atmosphère. Un nouvel équilibre est alors atteint mais à plus hautetempérature. Cet e�et est partiulièrement fort sur Vénus, où la température de surfaedoit monter jusqu'à 735 K pour forer su�samment le refroidissement vers l'espae et ainsiéquilibrer le peu d'énergie solaire qui atteint la surfae.Aujourd'hui, l'origine de et e�et de serre n'est pas enore lairement ompris : pour-quoi l'équilibre thermique sur Vénus se fait à si haute température ? On sait que les opaitésdans l'infrarouge du dioxyde de arbone, de la vapeur d'eau et de l'anhydride sulfureux ontun r�le important, mais d'autres proessus sont également examinés : Bullok and Grins-poon (1996), sur l'idée de Urey (1952), remarquent que des réations himiques entre ledioxyde de arbone de l'atmosphère et les arbonates et siliates de la roûte s'équilibrentà hautes température et pression, e qui pourrait expliquer la température élevée de lasurfae. Mais le problème reste non résolu (Hashimoto et al., 2005).b) Struture thermique vertiale

Figure 5.3 � Pro�l vertial de température mesuré par les sondes Pioneer Venus (en K)(Sei� et al., 1980).Le pro�l vertial de température dans l'atmosphère vénusienne a été observé par les184



Chapitre II.5. Vénussondes Pioneer Venus en 1978 à 4 endroits di�érents (équateur au terminateur du matin,à 60◦N et les sondes jour et nuit à 30◦S) (f. Fig. 5.3)(Sei� et al., 1980), par les sondesVenera puis par Magellan en 1989. Toutes es missions ont obtenu une struture vertialede la température sur Vénus qui ne présente pas de stratosphère, omme on a sur la Terreet Titan. Sur Terre, la stratopause est due à une ouhe d'absorption forte du rayonne-ment solaire par l'ozone. Sur Titan, l'absorption se fait par la ouhe prinipale de brume(maximum d'absorption solaire vers 300 km au sommet de la ouhe de brume). Vénusprésente don une troposphère, qui s'étend de la surfae jusque vers 70 km environ (ausommet des nuages) et une mésosphère au-dessus.Dans la mésosphère, la température devient onstante ave l'altitude à partir de 80 kmenviron. Cela a été expliqué par le fait que l'atmosphère à es altitudes devient optiquement�ne : haque ouhe tend à s'équilibrer à la même température, déterminée par l'équilibreentre le refroidissement vers l'espae et l'absorption du �ux IR montant depuis la surfaeet la troposphère, si on onsidère que l'absorption solaire se fait plus bas et est négligeableà es hautes altitudes.A plus hautes altitudes, dans la thermosphère, la température présente une grandevariabilité jour/nuit.) Struture thermique méridienne observée (au-dessus de 50 km)

Figure 5.4 � Struture thermique méridienne (à droite)(Sho�eld and Taylor, 1983) et enfontion de Ls (dans un repère �xe par rapport au soleil)(à gauhe) (Sho�eld and Taylor,1983), observées par les sondes Pioneer Venus dans la moyenne atmosphère (au-dessusde 50 km)(en K). Une marée thermique semi-diurne apparait lairement sur la �gure degauhe vers 95 km. Sur la �gure de droite, le p�le nord est plus haud que l'équateur sous
∼70 km et l'inverse se produit au-dessus. La présene d'un �ollier froid� entre 65-70 kmet vers 60◦N est bien visible.L'orbiteur Pioneer Venus (PVO) a pu mesurer des pro�ls de température de l'atmo-sphère moyenne (au-dessus de 1 bar, soit environ 50 km) à l'aide d'un radiomètre infrarouge.185



Chapitre II.5. VénusLes Figures 5.4 montrent les artes de température méridienne et en longitude reonsti-tuées à partir de es mesures (Sho�eld and Taylor, 1982). Au-delà de 1 bar (vers 50 km),la struture méridienne de la température est obtenue par reonstrution à partir des don-nées radio et d'émission thermique.Carte altitude-longitude de température. Sur la Figure 5.4.a est représentée la artealtitude/longitude de la température. Il y a de très faibles variations longitudinales de latempérature autour de 1 bar, mais à plus haute altitude, à mesure que la densité déroît,une variation semi-diurne très nette apparaît, ave une amplitude d'environ 5 K vers 10mbar (∼80 km). Cette arte est très importante ar elle permet de aratériser la présenede marées thermiques dans l'atmosphère de Vénus. Des mesures similaires e�etuées avedes spetres infrarouges de Venera 15 en 1983 ont donné les mêmes résultats (Shaeferet al., 1987).Carte méridienne (latitude-altitude) de température. La arte méridienne de tem-pérature (f. Fig. 5.4.b), jointe à la struture méridienne du vent zonal (f. setion 5.2.6)donne des informations préieuses sur l'équilibre ylostrophique qui se produit dans l'at-mosphère de Vénus. Dans la basse atmosphère (en-dessous de 60 km environ), les gradientslatitudinaux de température sont faibles et négatifs (température variant de 1-2%), alorsqu'au-delà de 70 km environ, les p�les sont plus hauds que l'équateur (Shubert et al.,1980a,b). Une telle struture est liée au fort vent zonal de la basse atmosphère et au faiblevent de la haute atmosphère, en raison de l'équilibre ylostrophique (f. setion 1.4.1.II.C).Une autre aratéristique importante est la présene d'un ollier froid dans la ouheintermédiaire (entre environ 60 et 70 km) vers 60-70◦. Ce ollier froid orrespond à une ir-ulation d'air froid autour des p�les, environ 20 K en-dessous de la température du milieuenvironnant à la même altitude. La struture thermique à hautes latitudes est fortementliée à la dynamique du vortex polaire (f. setion 5.2.6).5.2.4 Stabilité vertiale de l'atmosphèreLes questions de stabilité de l'atmosphère de Vénus ont été beauoup étudiées, notam-ment ave les résultats des sondes Pioneer Venus (1978). Le pro�l vertial de températurepotentielle a été obtenu à partir de tables de température et de pression données par Sei�et al. (1980) à partir des observations de Pioneer Venus. Les sondes russes Venera ontégalement obtenu les mêmes pro�ls (Avduevsky et al., 1976). Ces missions ont montré quel'atmosphère de Vénus est très strati�ée de 28 km jusqu'à très haute altitude sauf dans uneouhe omprise entre 50-55 km où le pro�l thermique est prohe du pro�l adiabatique. Lastrati�ation vertiale de l'atmosphère est similaire en tous points du globe. Par la suite,les expérienes ballons de Vega en 1985, qui ont e�etué un survol du tiers de la planètedans la ouhe de nuages (vers 50-55 km), ont on�rmé que ette région est très peu stable(Crisp et al., 1990).Les pro�ls vertiaux du arré de la fréquene de Brunt Vaïsala (éart au pro�l adia-batique, f. setion 1.4.1.I.A) et du arré du isaillement horizontal ont été déduits de esobservations. Le premier évalue la stabilité due à la onvetion alors que le seond donne186



Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.5 � A gauhe : fréquene de Brunt Vaïsala dans l'atmosphère vénusienne, om-parée à la Terre (en s−1)(Shubert, 1982). L'image a été faite à partir du pro�l adiabatiqueet des données de température de Sei� et al. (1980). Au milieu : détails de la fréquene deBrunt Vaïsala au arré mesurée par les sondes Pioneer Venus (en 10−6 s−2). A gauhe :arré du isaillement vertial du vent mesurée par les sondes Pioneer Venus (en 10−6s−2)(Gierash et al., 1997a).la stabilité due à la visosité. Une orrélation forte apparaît entre es deux pro�ls (f.Figs. 5.5) : deux ouhes, entre 20 et 35 km environ et autour de 50-55 km sont laire-ment instables et ave un faible isaillement vertial (Gierash et al., 1997a). La Figure5.5.a ompare la fréquene de Brunt-Vaïsala terrestre ave elle vénusienne : on voit quel'atmosphère terrestre est globalement plus stable du point de vue de la onvetion quel'atmosphère vénusienne de la surfae jusque vers 60 km. L'éart au pro�l adiabatiquemesuré par les sondes Pioneer Venus et Vega, qui est représenté sur la Figure 5.5 de lasetion 5.5.2, montre également une zone très instable dans les premiers 8 km, e qui n'estpas étonnant étant donné que tout hau�age radiatif à la surfae destabilise généralementles ouhes limites planétaires (Goody et al., 1989).Le nombre de Rihardson (f. équation 1.68) a également été évalué à partir des obser-vations Pioneer Vénus. C'est un bon indiateur de la présene d'instabilités de isaillement,appelées instabilités de Kelvin Helmhotz (pour un Ri<1/4)(f. setion 1.6.1). Le même dé-oupage que pour l'instabilité onvetive apparaît don, ave probablement deux ou troisouhes instables prises �en sandwih� dans des ouhes plus stables.5.2.5 Informations sur le bilan radiatifLes mesures de l'émission net infrarouge et de l'énergie solaire ré�éhie faites par l'Orbi-teur Pioneer Venus ont on�rmé que le sommet de l'atmosphère est à l'équilibre thermique.Les sondes Pioneer Venus ont pu mesurer lors de leurs desentes dans l'atmosphère les �uxsolaires montants et desendants de 64 km environ jusqu'à la surfae (Tomasko et al.,1980a). Ces résultats ont permis d'évaluer le pro�l vertial d'énergie solaire absorbée : plusde la moitié du hau�age solaire se fait par absorption du rayonnement solaire entre 50 et187



Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.6 � Cartes méridiennes modélisées qui s'appuient sur la struture thermiqueobservée par Pioneer Venus. A gauhe : taux de hau�age au-dessus de 55 km, dans l'hé-misphère nord (en K/j) (Crisp, 1986). A droite : taux de hau�age net (taux de hau�ageabsolu moins le taux de refroidissement) (en K/j)(Crisp and Titov, 1997).70 km, et en majorité par un absorbant UV inonnu (Crisp, 1986).Le taux de hau�age solaire absolu (en moyenne diurne), au-dessus de 50 km, modélisépar Crisp (1986) à partir des observations de Pioneer Venus est représenté sur la Figure5.6.a. Le taux de hau�age net (taux de hau�age absolu plus le taux de refroidissementinfrarouge) est présenté sur la Figure 5.6.b. Au-dessus de 55 km, les régions équatorialesprésente très lairement un exédent d'énergie par rapport aux hautes latitudes (au-delàde 50◦ de latitude).Globalement, le moteur radiatif des mouvements de grande éhelle dans la basse at-mosphère est relativement bien ompris : les gradients horizontaux de température étantfaibles, la ontribution majeure aux variations horizontales du hau�age net vient de lavariation de l'insolation, selon les résultats des sondes Pioneer Venus (Tomasko et al.,1985).Les faibles variations latitudinales de température s'expliquent par l'e�aité du trans-port de haleur latente et de haleur sensible de l'équateur vers les p�les. Cela n'est passeulement dû au fait que la apaité thermique massique est grande (Cp∼ 1000JK−1kg−1dans la basse atmosphère de Vénus, prohe de la valeur terrestre), mais aussi pare que laturbulene est probablement faible, permettant à l'advetion de la température d'être pluse�ae (Crisp and Titov, 1997).Sur Terre, la onvetion dans la troposphère transporte de l'énergie vers la base de lastratosphère. Sur Vénus, e niveau se fait à la tropopause vers 60 km, où un fort refroidis-sement radiatif se produit.5.2.6 La irulation atmosphériqueA) Cirulation zonaleVariations latitudinales du vent zonal observé. Les missions Mariner 10 (1974)(Li-maye and Suomi, 1981), Pioneer Venus (Limaye and Suomi, 1981; Limaye et al., 1982,188



Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.7 � Pro�ls latitudinaux du vent zonal rétrograde (en m s−1) observés vers 70 kmen moyenne sur la partie élairée de Vénus par Mariner 10 en 1974 (Limaye and Suomi,1981), par Pioneer Venus en 1979, 1982, 1980 et 1983 (Limaye et al., 1982, 1988; Beltonet al., 1991), et par Galileo en 1990 (Belton et al., 1991).1988; Belton et al., 1991) et Galileo (1990) (Belton et al., 1991) ont mesuré dans l'UVpar suivi du déplaement des nuages, les variations latitudinales du vent zonal pour unealtitude d'environ 70 km (∼ 40 mbar) . Les pro�ls latitudinaux obtenus orrespondent àdes moyennes sur le disque élairé du vent zonal et ne représentent don peut-être pas toutà fait le vent zonal moyen. En e�et, il était suggéré à l'époque qu'une marée thermiquepouvait avoir une amplitude atteignant une dizaine de mètres par seonde (Del Genioand Rossow, 1990; Newman and Leovy, 1992)(f. setion 1.5.1). Ces pro�ls sont égalementmoyennés sur plusieurs jours terrestres, et il a été noté que des variations temporellesapparaissaient au sein d'une même série de mesures (Rossow et al., 1990).Sur la Figure 5.7 sont représentés les pro�ls latitudinaux du vent zonal observés vers 70km par es di�érentes missions. Les vents zonaux obtenus varient entre environ 70 et 110m s−1 de l'équateur à 50◦ pour les di�érentes époques orrespondantes aux di�érentes mis-sions (Rossow et al., 1990). Le vent zonal mesuré est rétrograde (vers l'est, dans le mêmesens que la rotation solide) quelques soient les latitudes. Il déroît à plus hautes latitudespour s'annuler au niveau des p�les. L'atmosphère de Vénus est quasiment en rotation solide.Utilisant la relation du vent thermique (f. setion 1.4.1.II.D), Waltersheid et al. (1985)déduit une arte méridienne (latitude-altitude) du vent zonal à partir des mesures radiode Pioneer Venus (Sei� et al., 1980)(f. Fig. 5.8). Le vent zonal serait maximum vers 70km entre 40◦ et 50◦ de latitude (dans les 2 hémisphères) ave u∼ 120 m s−1. Le vent zonaldéroît ensuite à mesure qu'on monte en altitude. Les auteurs suggèrent que ette dérois-sane est due à la dissipation d'ondes de marées thermiques se propageant vertialement.A l'aide d'un modèle semispetral, Newman et al. (1984) établissent une arte mé-ridienne (latitude-altitude) du vent zonal dans l'hémisphère nord, à partir des donnéesPioneer Venus. Il on�rme la présene de jets plus forts au-dessus des nuages vers 65 kmà 40◦ de latitude, qui atteindrait ∼120 m s−1. Ils obtiennent également les pro�ls lati-tudinaux du vent zonal à di�érentes altitudes et à l'éhelle du globe. Il onstate alors laprésene de jets dans les deux hémisphères, plus ou moins marqués selon les altitudes : leplus fort se situe au-dessus des nuages (vers 70 km) à 50-55◦ ave u∼ 140 m s−1, un autreà 15◦, à 65 km ave u∼ 100 m s−1 et un jet plus faible à 60 km vers 70◦ ave u∼ 95 m s−1.On peut remarquer que le vent zonal ylostrophique issu des aluls de vent thermique189



Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.8 � Carte méridienne du vent zonal déduit des observations Pioneer Venus àl'aide de l'équation du vent thermique (en m s−1)(Waltersheid et al., 1985).

Figure 5.9 � Vents (moyennés dans le temps) observés dans le plan latitude-Ls, au sommetdes nuages (mesures de Del Genio and Rossow, 1990)(en m s−1). A gauhe : vent zonal.A droite : vent méridien (positif vers le nord).est systématiquement plus fort que dans les pro�ls latitudinaux observés vers 70 km.Struture horizontale (latitude-Ls) du vent zonal dans les nuages. Des artesdonnant les variations latitudinales et longitudinales du vent zonal moyenné dans le tempsont été obtenues à partir des observations Pioneer Venus au sommet des nuages (f. Figs.5.9)(Del Genio and Rossow, 1990). D'autres observations, e�etuées à d'autres périodes,ont ensuite donné des résultats similaires (Limaye, 1987a,b; Del Genio and Rossow, 1990).Cette arte montre un vent zonal légèrement plus faible dans les régions équatoriales (d'unedizaine de mètres par seonde) par rapport aux hautes latitudes.Struture vertiale du vent zonal. Les pro�ls vertiaux du vent zonal, obtenus parles sondes de desente Pioneer Venus (Counselman et al., 1980), ont été une révolutionmajeure pour la mise en évidene du phénomène de superrotation, ar ils montrent quee phénomène s'étend à toute l'atmosphère : la superrotation ommene près de la surfae190



Chapitre II.5. Vénusave des vents zonaux faibles (quelques mètres par seonde) pour atteindre une entainede mètres par seonde au sommet des nuages (vers 70 km). L'éart entre les latitudespeut atteindre au plus une vingtaine de mètres par seonde. Au-dessus des nuages, lesmodèles dynamiques prédisent un vent zonal déroissant ave la pression, en équilibreave la struture thermique qui, à es altitudes, fait apparaître des p�les plus hauds quel'équateur. Vers 95 km, les vents zonaux redeviennent presque nuls (Taylor, 1980; Tayloret al., 1981).B) La irulation méridienneTrois régions se distinguent dans l'étude de la irulation méridienne : une région situéedans les nuages (entre ∼50 et 70 km) qu'on appelera �moyenne atmosphère� ; une régionsitué en dessous des nuages, appelée �basse atmosphère� et la région située au-dessus desnuages, qui orrespond à la mésosphère.a) Cirulation type ellules de Hadley dans les nuages (entre ∼50 et 70 km) :Une irulation axisymétriqueDes mouvements d'ensemble ont été observés par les di�érentes missions dans la ouhede nuages. En partiulier, une migration des strutures UV au sommet des nuages, s'éloi-gnant de l'équateur et se dirigeant vers les p�les dans la diretion méridienne a été observée,ave des vitesses moyennes de l'ordre de 10 m s−1. Des observations dans l'infrarouge parGalileo/NIMS ont déteté les mêmes mouvements.

Figure 5.10 � Pro�ls latitudinaux du vent méridien (en m s−1) observé vers 70 km enmoyenne sur la partie élairée de Vénus par Mariner 10 en 1974 (Limaye and Suomi,1981), par Pioneer Venus en 1979, 1982, 1980 et 1983 (Limaye et al., 1982, 1988; Beltonet al., 1991), et par Galileo en 1990 (Belton et al., 1991), regroupés sur une �gure deGierash et al. (1997a).Variations latitudinales du vent méridien observé. Les pro�ls latitudinaux du ventméridien ont été mesurés par les di�érentes missions de la même manière que pour le ventzonal (f. setion 5.2.6). Ils sont représentés sur la Fig. 5.10. Ces mesures sont d'un grandintérêt pour la aratérisation d'une irulation méridienne du type Hadley : au sommetdes nuages, on observe par le déplaement des strutures nuageuses un vent méridien dirigévers les p�les depuis l'équateur, indiatif de la présene de la branhe supérieure de ellules191



Chapitre II.5. Vénusde Hadley. Ces ellules de Hadley seraient situées dans les nuages (entre 50 et 70 kmenviron).Le vent méridien a une intensité qui varie entre ∼0 et 15 m s−1 de l'équateur à 50◦ delatitude. Il y a également une relative homogénéité du gradient latitudinal du vent méridienaux di�érents endroits de mesure.Carte horizontale (latitude-Ls) du vent méridien dans les nuages. On retrouvesur la Figure 5.9.b de la setion 5.2.6.A que, globalement, les mouvements méridiens sefont vers les p�les de part et d'autre de l'équateur.La symétrie nord/sud n'est pas parfaite et la démaration entre le hangement de sensdes vitesses se fait plut�t vers 15◦S. Dans les régions équatoriales, il y a également uneforte assymétrie pour Ls∼9◦, qui est peut-être due à la topographie (massif d'AphroditeTerra), induisant loalement vers 30◦ nord et sud des vitesses méridiennes dirigées versl'équateur. Cette struture pourrait jouer, loalement, un r�le important dans le transportde moment inétique.L'impression générale qui ressort de es observations est la présene de deux grandesellules, une dans haque hémisphère, ave une branhe asendante dans les régions équa-toriales où l'atmosphère présente un exès de haleur, et des branhes desendantes auxp�les. La irulation se ferait à peu près horizontalement, vers les p�les dans la branhesupérieure au sommet des nuages (vers 60-70 km) et probablement vers l'équateur dans labranhe retour (vers 50 km environ), même si ette partie n'a pas été observée. Ce typede irulation ressemble don fortement à une irulation type Hadley sur Terre. Cetteirulation se met en plae pour redistribuer l'exédant d'énergie des régions équatorialesvers les plus hautes latitudes (f. setion 1.4.1.I.B). C'est e qui a été observé dans lesvariations thermiques latitudinales au sommet des nuages e�etuées par Pioneer Venus,on�rmant l'existene d'un dé�it de haleur pour les régions de hautes latitudes et unexès de haleur pour les régions équatoriales (f. Fig. 5.6. de la setion 5.2.3).Cette irulation de Hadley sur Vénus s'étend jusqu'aux p�les, ontrairement à la ir-ulation de Hadley terrestre. En e�et, sur Terre, la irulation méridienne moyenne estfortement perturbée par la présene d'instabilités barolines au moyennes latitudes (alter-nane de hautes et basses pressions) dues à la rotation de la planète, qui l'empêhe des'étendre à plus hautes latitudes. Sur Terre, la vitesse de rotation solide freine la iru-lation de Hadley, onduisant à des gradients latitudinaux de température plus marquésaux moyennes latitudes que sur Terre, alors que sur Vénus, les fores de Coriolis sont tropfaibles pour engendrer les instabilités barolines observées sur Terre. En terme d'équilibre(f. setion 1.4.1.II.C), il en résulte que la omposante latitudinale de la fore entrifugeompense le gradient de pression mais à plus haute latitude que sur Terre.Sur Terre, la irulation de Hadley e�etue le transport de la haleur et des traeursjusqu'à environ 30◦, latitude à partir de laquelle le transport est alors relayé par les ondesjusqu'aux p�les. Sur Vénus, e transport dans les nuages se ferait don par la irulationmoyenne jusqu'aux p�les.Une autre on�rmation de l'existene de ette irulation dans les nuages de Vénus aété donnée par les premières mesures infrarouges des régions polaires par l'Orbiteur Pio-neer Venus (f. setion 5.2.6.D). Ces observations indiquent lairement une augmentationdu �ux IR au p�le nord, provenant d'une région où les nuages seraient moins épais et don192



Chapitre II.5. Vénusvenant d'une altitude plus profonde. La ouhe de nuages serait don entrainée vers lebas par les mouvements desendants dûs à la irulation de Hadley. Ces mouvements des-endants induisent un réhau�ement adiabatique qui onduisent à une température plushaude dans les vortex polaires (f. Fig. 5.4).b) La région onvetive à la base des nuages autour de 50 km : Le bouillonnement

Figure 5.11 � La ouhe de nuage (région onvetive) vers 50 km a été observée dansl'IR par Galileo/NIMS en 1990 (�té nuit Carlson et al., 1991). Les ouleurs indiquent latransparene relative des nuages au rayonnement thermique issu de la basse atmosphère :le blan et le rouge orrespondent don à des nuages mines ; le noir et le bleu a des nuagesplus épais.La branhe retour de la irulation de Hadley dans les nuages n'a pas été observée.Son existene a été suggérée probablement en raison des gradients latitudinaux de tem-pérature qui deviennent importants à es altitudes (autour de 50 km). A la plae d'unebranhe retour laire, les observations faites dans les fenêtres spetrales du prohe IR parGalileo/NIMS (�té nuit) ont fourni une arte de la ouhe atmosphérique située entre 48et 53 km à la base des nuages (f. Fig. 5.11) (Carlson et al., 1991). Cette arte donne latransparene de l'atmosphère à ette altitude et montre que l'épaisseur optique des nuagesest loin d'être uniforme. Ces observations révélent probablement la présene de mouve-ments asendants et desendants, faisant penser à des strutures de umulus de grandeéhelle assoiées à des mouvements onvetifs : l'air montant ondenserait et l'air desen-dant s'évaporerait onduisant à des profondeurs optiques très variables.Ce tableau a onduit Taylor (2006) à suggérer que sur des éhelles de temps longues,les mouvements asendants de l'air pourraient se faire lentement un peu partout jusqu'ausommet des nuages, où l'air est alors onduit horizontalement vers les p�les pour y des-endre de manière forte et loalisée. Une telle desription a l'avantage d'expliquer à la foisles observations UV du sommet des nuages et les observations prohe IR vers 50 km.
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Chapitre II.5. Vénus) Cirulation de la basse atmosphère (en dessous de ∼50 km) :Le �ou artistique

Figure 5.12 � Pro�l vertial du vent méridien (en m s−1) mesuré par les sondes PioneerVenus (en m s−1) (Counselman et al., 1980), ave les enveloppes donnant les lois de densité(Gierash et al., 1997a).La irulation atmsophérique devient enore plus omplexe dans la basse atmosphère,sous les nuages. En e�et, l'enveloppe du vent méridien mesuré par les di�érentes sondesPioneer Venus, varie de quelques mètres par seonde jusqu'à 30 km environ puis augmentepour atteindre une dizaine de mètres par seonde vers 60 km, en alternant valeurs positiveset négatives (f. Fig. 5.12). Il n'y a don pas de signature évidente de irulation de Hadley,mais ela provient peut-être de l'amplitude très faible attendue pour une telle irulationsous les nuages (Gierash et al., 1997a). En raison des faibles vitesses méridiennes, il estdon di�ile de dégager des tendanes pour la irulation méridienne sous les nuages.Cependant, ertains auteurs avaient quand même suggéré la présene de deux ellulesde Hadley superposées en dessous de 50 km : une, sous les nuages, qui serait indirete etl'autre, au-dessus de la surfae, qui serait direte. Ces irulations seraient beauoup moinsintenses que la irulation qui se produit dans les nuages en raison des grandes onstantesde temps radiatives.Une étude en terme d'énergie inétique a été faite par Gierash et al. (1997b) pourévaluer l'origine de l'enveloppe de e vent méridien (f. Fig. 5.12). La propagation vertialedes ondes tendant à onserver leur énergie inétique (ρV 2/2 ∼ te), la vitesse méridiennevarie approximativement en ρ−1/2. Lorsque l'environnement devient turbulent, le taux dedissipation de l'énergie inétique devient proportionnel à ρV 3, onduisant à un pro�l en
ρ−1/3. Globalement, le vent méridien a don un omportement ondulatoire, montrant peut-être la propagation vertiale d'onde (Gierash et al., 1997a).L'étude de la distribution des traeurs pourraient donner des ontraintes supplémen-taires pour la ompréhension de la irulation sous les nuages (f. setions 5.9.2 et 5.3.3).d) Cirulation mésosphérique : Une irulation subsolaire-antisolaireUne irulation dirigée du point subsolaire vers le point antisolaire, fortement non-194



Chapitre II.5. Vénusaxisymétrique, a été observée par les di�érentes missions dans la mésosphère (au-dessus de
∼90 km) (Bougher et al., 1997a; Widemann et al., 2007). Cette irulation est due au fortgradient de pression entre la partie jour et la partie nuit. Une branhe retour (antisolaire-subsolaire), d'intensité plus faible, prendrait plae à plus basse altitude, entre ∼70 et 90 km.e) Cirulation moyenne d'ensembleLe maximum de vent zonal se produit don entre deux régions aux régimes thermiquestrès di�érents, assoiées à des irulations di�érentes : la mésosphère (au-dessus de ∼70km), ave ses forts gradients latitudinaux de température et sa irulation subsolaire-antisolaire fortement non-axisymétrique ; et la troposphère (en dessous de ∼70 km), aveses faibles ontrastes latitudinaux de température et sa irulation méridienne dominanteaxisymétrique dans les nuages.

Figure 5.13 � Shémas réapitulatifs de la irulation sur Vénus, représentés sous formed'une arte méridienne (latitude-altitude)(à gauhe) et en projetion sur le globe (la di-retion du spin est vers le bas sur Vénus)(à droite). En rouge : la superrotation zonale etson maximum au sommet des nuages. En vert : la irulation mésosphérique. En bleu : lairulation troposphérique. Le point subsolaire est indiqué en 2 sur la �gure de droite.
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Chapitre II.5. VénusC) Observations des ondesa) Le Y ouhé assoié à des ondes planétairesLa signature du Y ouhé, observé dans l'UV au sommet des nuages (vers 70 km) parMariner 10 (f. Fig. 5.2), est attribuée par Belton et al. (1976b) à la présene d'une ondeplanétaire se propageant vers l'ouest ave un nombre d'onde zonal 1 et une période de
∼4.2 jours terrestres. Belton et al. (1976a) furent les premiers à suggérer que ette ondedevait être une superposition d'une onde de Rossby présente aux moyennes latitudes etd'une onde de Kelvin aratéristique des régions équatoriales, par analogie aux struturesobservées sur Terre (f. Fig. 5.14).

Figure 5.14 � Combinaison d'une onde de Kelvin équatoriale et d'une onde de Rossby demoyennes latitudes dans le hamp de pression perturbé modélisé par Belton et al. (1976a).Le nombre d'onde zonal est de 1.Par la suite, Del Genio and Rossow (1990) étudièrent les ondes planétaires à l'aidedes observations UV de Pioneer Venus/OCPP, au sommet des nuages (vers 65-70 km). Ilstrouvent alors une ativité ondulatoire forte dans les régions équatoriales (jusque vers 20◦de latitude environ), ave un onde équatoriale de période 4 jours terrestres assoiée à laforme du Y ouhé. La vitesse de phase de ette onde serait prograde (vers l'est), de ∼15m s−1 relativement au vent zonal (vitesse de phase intrinsèque). La propagation progradeet le on�nement équatoriale leur indiquent que 'est une onde de Kelvin.Ils observèrent également un signal important aux moyennes latitudes (de 20◦ à plusde 70◦ environ), ave soit une période identique à l'onde équatoriale, soit une période de5.2 jours terrestres. Ces mêmes auteurs assoient alors ette onde de moyennes latitudes àune onde de Rossby.b) Observations des marées thermiquesUn phénomène du type marées thermiques avaient été mis en évidene pour la premièrefois par Sei� et al. (1980) ave les mesures Pioneer Venus, par l'observation de larges osil-lations de la température au-dessus de 100 km environ (f. Fig. 5.4.a de la setion 5.2.3).La marée thermique sur Vénus présente, dans les régions équatoriales, deux maxima etdeux minima, en raison de la superposition de la marée diurne et de la marée semi-diurne.L'existene de la marée semi-diurne a été démontrée par Fels et al. (1984a,b), sur la basedes observations Pioneer Venus. 196



Chapitre II.5. Vénus) Résumé sur les ondes planétaires de grande éhelle observéesRossow et al. (1990) ont resensé l'ensemble des modes observés dans l'atmosphère deVénus. Selon eux, quatre modes dominent : une marée diurne d'amplitude 5-10 m s−1 ; unemarée semi-diurne d'amplitude 5 m s−1 (onstante dans le temps) ; une onde de 4 joursterrestres dans les régions équatoriales, de nombre d'onde zonal 1, d'amplitude 5 m s−1 etqui varie dans le temps ; une onde de 5 jours terrestres aux moyennes latitudes, de nombred'onde zonal 1 et qui varie dans le temps. Les auteurs indiquent que ette onde de moyennelatitude orrespond à une onde de Rossby.d) Des strutures de petite éhelle, assoiées à des ondes de gravité ?Il est intéressant de noter qu'un ertain nombre de strutures partiulières de petiteéhelle ont été observées dans l'UV au sommet des nuages (Belton et al., 1976b,a), qui sontprobablement liées à des phénomènes ondulatoires. De telles strutures sont résumées surla Figure 5.15.Les eintures irumpolaires. Les "irumequatorial belts" sont des bandes parallèlesà l'équateur, très �nes (moins de 50 km d'épaisseur), très longues (plusieurs entaines dekilomètres) et transitoires (Belton et al., 1976b). Ces strutures, qui ont été observéesdans les nuages, se propagent toutes vers le sud et apparaissent seulement dans les régionséquatoriales (entre 20◦S et 20◦N) au niveau du point subsolaire.L'origine de es strutures est enore inomprise, bien qu'elle semble liée à une ativitéondulatoire. Un équivalent existe sur Terre, où des �utuations de température assoiées àdes ondes de densité, onduisent à des phénomènes de ondensation. Sur Vénus, la présened'ondes de gravité, entrant en résonnane ave la propagation des �utuations de densitépourrait expliquer es strutures (Taylor, 2006). En e�et, l'existene d'ondes internes degravité a probablement été mis en évidene par Pioneer Venus dans l'UV (f. Fig. 5.15).Ces ondes peuvent se voir par les traes qu'elles laissent dans les nuages (bandes espaéesd'environ 200 km) (Rossow et al., 1980).Les "bow-like waves". Ce sont des strutures en forme d'ars qui apparaissent dans lesrégions équatoriales près du point subsolaire, au moment où les "irumequatorial belts"disparaissent. Ces strutures seraient liées à l'interation entre les mouvements de onve-tion qui se délenhent plus bas ave le vent zonal fort au sommet des nuages, générantdes ondulations dans les nuages (Belton et al., 1976b). L'origine préise reste inertaine.Le "polar ring". L'anneau polaire orespond à de larges bandes en latitude qui séparentles régions polaires des régions équatoriales (Belton et al., 1976b).
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Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.15 � En haut : observation d'un train d'ondes de gravité par Pioneer Venusdans l'UV (Rossow et al., 1980). En bas : di�érentes strutures observées dans les nuagesvénusiens (Rossow et al., 1980).
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Chapitre II.5. VénusE) Les strutures de petites éhelles assoiées à de la onvetion

Figure 5.16 � Cellules de onvetion observées sur Vénus par Mariner 10 dans l'UV,montrant des ellules de onvetion (Belton et al., 1976b). Le point blan indique le pointsubsolaire.Les strutures partiulières dérites dans la setion préédente sont un exemple destrutures de petites éhelles, probablement assoiées à la propagation d'ondes de gravité.Elles ont une taille typique variant entre 200 et 1000 km, et ont généralement une duréede vie ourte (de l'ordre de deux jours terrestres). Un autre type de struture de petiteéhelle est assoiée à des ellules de onvetion.Des ellules de onvetion ont été observées par Mariner 10 dans l'UV (Belton et al.,1976b), puis par Pioneer Venus. Belton et al. (1976b) a observé une ativité onvetive aupoint subsolaire de taille horizontale variant entre 200 et 400 km, impliant des mouve-ments de onvetion d'une quinzaine de kilomètres de profondeur (f. Fig. 5.16). La missionGalileo on�rme ensuite la présene de ellules de onvetion (Baker and Shubert, 1992),ave une taille variant entre 250 et 1000 km, autour du point subsolaire vers 60-70 km, quiest expliquée par une onvetion forte démarrant de la zone instable vers 50 km et péné-trant dans la zone stable située au-dessus. Par es mouvements vertiaux de onvetion,es auteurs expliquent ainsi l'étendue horizontale de es strutures.F) La irulation polaireLa trajetoire polaire de Pioneer Venus a permis de faire des observations du p�lenord dans le domaine infrarouge, qui permet d'avoir à la fois la partie jour et la partienuit, ainsi que des observations du p�le sud et de la ouverture nuageuse dans l'UV. Lesimages infrarouges montrent l'émission thermique vers 68 km, alors que les images du p�le199



Chapitre II.5. Vénusdans l'UV révèlent une ouverture nuageuse non uniforme en latitude ave une dépressionmarquée au niveau du p�le.Collier froid : Les images infrarouges montrent une région irumpolaire assez sombrevers 67 km, où les températures sont faibles (200-225 K), omprises entre les latitudes53◦N et 70◦N, appelé le ollier froid (f. Figs. 5.17. et 5.4.b de la setion 5.2.3), auquellese superposent des p�les plus hauds que l'équateur, vers 90 km (f. Figs. 5.17.d).Le dip�le : Le seond phénomène orrespond à deux "spots" brillants, situés à l'inté-rieur de e ollier froid et entré sur le p�le nord, qui fait penser à un dip�le polaire (f.Fig. 5.17.b), mais �en moyenne dans le temps�, le vortex est irulaire, omme sur Terre.La température de brillane asssoiée aux yeux du dip�le atteint 250 K (température laplus élevée à ette altitude). Le dip�le est très instable dans le temps et il est animé d'unmouvement de rotation très rapide, de période variant entre ∼2.8 et 3.2 jours terrestres.Ces phénomènes polaires se traduisent par un abaissement loal de l'altitude du sommetdes nuages (de 15 km environ au-dessus du dip�le). Un tel hangement dans l'uniformitédes nuages est attribué à des mouvements dynamiques importants : branhe desendanted'une ellule de Hadley (f. setion 5.2.6) et rotation rapide du vortex polaire.
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Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.17 � En haut à gauhe : p�le sud observé par l'orbiteur Pioneer Venus dans l'UV,ave l'enroulement aratéristique des nuages (Limaye, 1987b). En haut à droite : p�le nordobservé par Pioneer Venus dans l'IR, où une forme de dip�le (en blan) est visible, entouréd'une zone plus sombre, le ollier froid (Taylor, 1980). En bas : artes de température dup�le nord observé par Pioneer Venus (Taylor and Ksanfomality, 1982). A gauhe : à 75mbar (∼ 67 km), où le ollier froid est lairement visible (en bleu). En bas à droite : à 1mbar (∼ 90 km), ave le p�le plus haud que les basses latitudes (en vert).
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Chapitre II.5. VénusG) Le problème du transport de moment inétique par la irulationa) Moment inétique spéi�que mesuré par Pioneer Venus

Figure 5.18 � Pro�l vertial de la densité de moment inétique mesuré par les sondesPioneer Venus (Shubert et al., 1980a)(en 108 kg m−1 s−1).La densité de moment inétique a été déduite des mesures de vent e�etuées par lessondes Pioneer Venus et est représentée sur la Figure 5.18 (Shubert et al., 1980a). Lemaximum de moment inétique en masse se situe vers 20 km en raison de la forte densitéde l'atmosphère.Le problème du maintien de la superrotation ne se pose pas dans les mêmes termesselon qu'on se plae au niveau des nuages (entre 50 et 70 km), où la irulation est pro-bablement dominée par une irulation de Hadley induite par un fort hau�age solaireou sous les nuages et dans la basse atmosphère (en dessous de 50 km), où les transfertsradiatifs se font sur des éhelles de temps beauoup plus longues, sans pour autant exlurel'existene d'une ou plusieurs ellules méridiennes.b) Le problème du maintien de la superrotation au niveau des nuagesPour expliquer le gradient vertial de vent zonal orienté partout dans le même sens,le problème du maintien de la superrotation se pose. En e�et, la di�usion vertiale tur-bulente de petite éhelle a pour e�et de transporter vers le bas le moment inétique etainsi d'annuler à terme la rotation di�érentielle entre les ouhes. Pour ompenser ettedi�usion vers le bas, les nombreuses études faites à e sujet (f. setion 2) ont montré que202



Chapitre II.5. Vénusle transport vertial de moment inétique pouvait être e�etué au niveau de la branheasendante d'une irulation axisymétrique type ellules de Hadley. Dans e as, il est né-essaire de faire l'hypothèse que des ondes ramènent le moment inétique vers l'équateurpour ompenser les pertes dues au transport méridien de moment inétique (vers les p�les)par les ellules de Hadley (Gierash, 1975).b) Le problème du transport de moment inétique dans la basse atmosphèreLe problème est également de omprendre omment du moment inétique extérieur àl'atmosphère a été ou est injeté dans l'atmosphère. Dans la basse atmosphère de Vénustrès dense, il est néessaire d'expliquer le méanisme qui ompense le dé�it de momentinétique provoqué par la di�usion trubulente vers le bas. La irulation méridienne trèsfaible a probablement du mal à transporter vertialement le moment inétique.Des auteurs (Hou and Farrell, 1987) ont proposé que des ondes de gravité générées parla onvetion près de la surfae pouvaient transporter du moment inétique vers le haut.La struture thermique de la basse atmosphère (sous les nuages) présentait une zone deforte stabilité entre 30 et 50 km environ (f. setion 5.2.3). Les ondes de gravité émisesprès de la surfae pourraient être piégées dans ette zone et libérer leur moment inétique,aélérant ainsi l'éoulement zonal. Une telle disussion sera reprise dans la setion 5.8.Un autre aspet onerne le transfert de moment inétique entre la planète solide etl'atmosphère par frition. Les pro�ls vertiaux du vent zonal mesurés par les sondes PioneerVenus montrent surtout un déplaement vers l'ouest dans l'atmosphère, dans le même sensde rotation que la planète solide. Loalement, quelques vitesses zonales progrades (dirigéesvers l'est), de faible intensité, ont été observées dans la troposphère (Counselman et al.,1980), mais auune mesure préise de vents à la surfae n'a été faite.Nous n'avons don pour le moment auune ontrainte observationnelle préise sur lepompage vertial possible de moment inétique de la surfae vers l'atmosphère (f. se-tion 2.2). D'autres méanismes peuvent également ommuniquer vertialement du momentinétique externe à l'atmosphère omme le ouple qu'exere le Soleil sur l'atmosphère (f.setion 1.5.1.b).Une fois que e méanisme, qui n'a pas enore été identi�é, permet de fournir verti-alement du moment inétique à l'atmosphère, l'exès de moment inétique est ensuiteprobablement distribué à toutes les latitudes et maintenu par la irulation méridiennemoyenne de type ellules de Hadley et les ondes au niveau des nuages (méanisme deGierash (1975)).
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Chapitre II.5. Vénus5.2.7 Transport des omposés himiques seondaires (CO, OCS et H2O)Contraintes observationnelles. La onnaissane des distributions himiques des om-posés seondaires est un élément lef pour ontraindre les mouvements dynamiques de labasse atmosphère en partiulier (en dessous des nuages). Les mesures in-situ des sondesPioneer Venus et Venera (Oyama et al., 1980; Krasnopolskii and Parshev, 1979; Gel'Manet al., 1979) ont permis de ontraindre le rapport de mélange de CO dans la basse atmo-sphère. Galileo a également fourni les abondanes de l'eau, de CO et OCS dans la basseatmosphère (Carlson et al., 1991) et observé un enrihissement en monoxyde de arboneau niveau des p�les. Une dizaine d'années plus tard, des études spetrosopiques dansl'atmosphère profonde (sous 60 km) sont menées sur le �té nuit (Bezard et al., 1990; Pol-lak et al., 1993; Kamp et al., 1988) dans la fenêtre à 2.3µm, permettant de ontraindreles rapports de mélange et les pentes vertiales de CO et OCS. A plus hautes altitudes(entre 50 et 100 km), les distributions vertiales des omposés seondaires ont également étémesurées par les sondes Venera 11, 12 et Pioneer Venus (Krasnopolsky and Parshev, 1981).De nombreux modèles himiques se sont ensuite développés en support des observa-tions, a�n d'obtenir les pro�ls vertiaux de es omposés seondaires (Krasnopolsky andPollak, 1994; Krasnopolsky, 2007; Luttermoser, 1992; Pollak et al., 1993). Le modèle deKrasnopolsky and Pollak (1994) permet de fournir les pro�ls vertiaux des prinipalesespèes seondaires (CO, OCS, SO2, SO3, H2SO4, H2O, et.) dans la basse atmosphère deVénus, en utilisant ertaines ontraintes observationnelles données par Pollak et al. (1993).Pollak et al. (1993) ont également sorti leurs propres pro�ls vertiaux de CO, SO2, OCS.Leurs distributions prennent en ompte les résultats d'un ensemble de mesures dans et au-dessus des nuages, leurs propres observations en dessous des nuages, et dans la très basseatmosphère, sous leur limite de détetion, ils supposent des rapports de mélange onstants.Rappels sur les méanismes prinipaux de formation des espèes seondaires.Au-dessus des nuages, la himie est dominée par les proessus de photodissoiation dûs aurayonnement solaire UV. La photohimie de l'atmosphère au-dessus de 60 km peut êtrerésumée en deux réations prinipales, omme suit (Krasnopolsky, 1986) :CO2 + SO2 + hν → CO + SO33 SO2 + 2 hν → 2 SO3 + SLe CO est don produit prinipalement dans l'atmosphère au-dessus des nuages, parphotodissoitation du CO2 et de SO2. Le dioxyde de soufre est également photodissoiépour donner du trioxyde de soufre. Le trioxyde de soufre absorbe ensuite la vapeur d'eaupour former de l'aide sulfurique dans la partie supérieure des nuages. Cet aide sulfuriquepréipite dans les nuages et se réévapore dans la basse atmosphère haude.La basse atmosphère de Vénus est dominée par l'équilibre thermohimique entre CO2,CO, SO2 et OCS :3 CO + SO2 = 2 CO2 + OCSEn dessous des nuages, le CO et le SO2 réagissent pour former OCS, dont l'abondaneroît à mesure qu'on s'enfone dans l'atmosphère. En e�et, OCS est essentiellement pro-duit à la surfae par des réations hétérogènes, transporté vertialement vers l'atmosphèremoyenne, pour y être détruite par photodissoiation (la rapport de mélange de OCS estnul au-dessus de 40 km environ) : OCS + hν → CO + S204



Chapitre II.5. Vénus
Variabilité des onstituants seondaires. Les onstituants seondaires présentent defortes variations spatiales et temporelles, qui sont probablement liées à des mouvementsdynamiques :� L'anhydride sulfurique (SO2), observé dans l'UV par Pioneer Venus, a montré defortes variations de son abondane au sommet des nuages. Esposito et al. (1984) ontinterprété es variations omme indiatives d'une ativité volanique.� Le survol de Galileo en 1990 a fourni des mesures prohes IR, qui ont révélées unfort gradient équateur-p�le de l'abondane du monoxyde de arbone (CO) vers 35km. Taylor (1995) a suggéré qu'il pouvait être aratéristique d'une irulation deHadley, qui s'étendrait de la surfae jusqu'au bas de la thermosphère vers 120 km.� En�n la vapeur d'eau située dans la ouhe nuageuse (entre 50 et 70 km, f. se-tion 5.2.3) a montré également une grande variabilité, probablement liée à la forma-tion des nuages et à des proessus de dissipation.5.2.8 La surfaeCaratéristiques générales de la topographie vénusienne

Figure 5.19 � Topographie vénusienne artographiée par Magellan, ave la valeur du rayonplanétaire (en km) (Ford and Pettengill, 1992).La mission Magellan (de 1989 à 1994) a fourni des informations très omplètes sur latopographie vénusienne (f. Fig. 5.19 Ford and Pettengill, 1992). La surfae vénusienne estonstitué à 70% de vastes plaines ne dépassant pas 1 km de dénivelé (Atalanta Planitia,Lavinia Planitia, et.). Elles sont généralement parsemées de bassins, probablement desvestiges d'aniens ratères. La aratéristique importante de la topographie vénusienne est205



Chapitre II.5. Vénusla présene (à 10% environ) de grands plateaux et de montagnes très proéminents. Deuxgrands plateaux se distinguent lairement :� L'Ishtar Terra, qui est située dans l'hémisphère nord vers 70◦N, a une taille ompa-rable à l'Australie. Sur e plateau ulmine le Mont Maxwell ave une hauteur de 11.8km pour une ironférene de 750 km environ.� Le deuxième plateau, Aphrodite Terra, s'étale en longitude dans les régions équato-riales (légèrement au sud) ave une longueur de 15 000 km (taille de l'Amérique dusud). Le deuxième sommet vénusien, le Mont Maat y ulmine ave une hauteur de9 km à l'ouest du plateau et un autre avoisinne les 4 km de haut à l'est du plateau.L'observation de lave réente par Magellan suggère que es montagnes sont peut-êtreenore des volans atifs.� D'autres petits plateaux moins étendus sont visibles, omme le Beta Regio et l'AlphaRegio, situés de part et d'autre de l'équateur respetivement à 30◦N et 30◦S. Lessommets montagneux dans es régions atteignent 4 km de haut.De grandes failles sont également visibles sur les images Magellan, très profondes (pou-vant atteindre quelques milliers de mètres de profondeur), et qui ouvrent sur 20% lasurfae parallèlement à l'équateur. Une grande vallée s'étale à l'ouest de Ishtar Terra, quiatteint 3 km de profondeur et 250 km de large.La présene de points hauds observés par Magellan à la surfae montrerait que levolanisme sur Vénus serait enore atif. 80% du relief vénusien serait d'origine volanique(montagnes ouvertes de lave, et.).Impat possible sur l'atmosphèreDe telles strutures sont importantes à mentionner ar elles peuvent avoir un impatsur la irulation atmosphérique. La présene possible d'une ativité volanique pourraitégalement in�uer sur la omposition atmosphérique, et en partiulier sur le yle du soufre,à partir duquel déoule une partie de la himie des omposés seondaires.Les grands plateaux, par leurs dispositions et leurs hauteurs pourraient générer desondes d'éhelle planétaire. Sur Terre, la haîne andine et les Roheuses réent des ondesde Rossby de hautes latitudes. Il est possible également que les montagnes génèrent desondes topographiques du type ondes de gravité. Le plateau Aphrodite Terra situé le long del'équateur joue probablement un r�le dans la dynamique vénusienne. Un tel plateau n'a pasréellement d'équivalent terrestre, hormis peut-être à taille réduite la haîne himalayenne(qui est située un peu plus haut en latitude, autour de 30◦N). Les plateaux seondaires depart et d'autre de l'équateur pourraient également forer l'éoulement.
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Chapitre II.5. Vénus5.3 Apport des observations de la mission Vénus Express (àpartir de 2006)5.3.1 La missionLanée le 9 novembre 2005 depuis Baïkonour (au Kazakhstan), la sonde européenneVenus Express n'aura mis que inq mois pour rejoindre Vénus en avril 2006. Vénus n'avaitplus reçue de visite depuis sa mise en orbite en 1994, de la sonde amériaine Magellan.Début avril 2006, Venus Express a don amoré ave suès sa mise en orbite, une ma-noeuvre déliate s'étalant sur plusieurs semaines qui devait l'amener sur une trajetoirestable. Venus Express est ensuite restée omme prévu en orbite autour de la planète,pendant deux années vénusiennes. Atuellement, elle fontionne toujours et fournira pro-bablement enore des observations pendant quelques années (probablement jusqu'en 2010).Venus Express est la première mission européenne à visiter la planète Vénus, les pré-édentes missions étant amériaines ou soviétiques. C'est une mission très peu outeuseet qui s'est mise en plae rapidement, omme l'indique son nom. Pour ela, elle a béné-�ié de �opies� de nombreux instruments utilisés sur Mars Express qui, elle-même, avaitpro�té d'éléments développés pour Rosetta (mise en orbite autour d'une omète en 2014).Le prinipal hangement aura été d'adapter les instruments pour passer d'un milieu froidet peu lumineux, omme sur Mars, à un milieu haud. Venus Express a don béné�ié depanneaux solaires plus petits et de systèmes d'évauation de la haleur.Intérêt et objetifs de la missionVenus Express a été onçue pour étudier en détail l'épaisse atmosphère qui masque enpermanene la surfae de Vénus, et permettre ainsi d'approfondir les questions qui ont étésoulevées par les préédentes missions. Ses objetifs, à terme, sont : d'assurer un suivi dela omposition himique de la basse atmosphère dans les fenêtres prohes infrarouges ; defaire des études ohérentes de la température et de la dynamique à di�érentes altitudes, dela surfae jusqu'à ∼200 km ; de donner les premières mesures orbitales de la distributionde température de surfae ; d'étudier la dynamique de l'atmosphère supérieure par l'ob-servation des émissions de l'oxygène atomique ou moléulaire, et de l'oxyde de diazote ; demesurer l'éhappement atmosphérique non thermique ; d'é�etuer des observations ohé-rentes de Vénus de l'ultraviolet à l'infrarouge ; et de faire, pour la première fois sur Vénus,des mesures d'oultation stellaire ou solaire, de même que des mesures de la strutureionosphérique.Les prinipales questions auxquelles doit essayer de répondre Venus Express onernentla ompréhension du fontionnement omplexe de la dynamique atmosphérique, et en par-tiulier les auses de la superrotation et les proessus qui maintiennent le double vortexpolaire ; la ompréhension de e qui gère la struture des nuages, leur formation et leurévolution à di�érentes altitudes, ainsi que la nature des mystérieux absorbants ultravioletsau sommet des nuages ; omprendre les proessus qui onduisent à l'état himique de l'at-mosphère ; le r�le de l'e�et de serre dans l'évolution limatique de Vénus ; les méanismesd'éhappement de l'atmosphère ; e qui a ausé le resurfaçage massif il y a environ 700 mil-lions d'années ; pourquoi ertaines zones de la surfae sont fortement ré�éhissantes auxsignaux radar et y a-t-il enore une ativité volanique ou sismique.207



Chapitre II.5. Vénus5.3.2 Les instruments à bord de Vénus Express et leurs r�les dans laompréhension de l'atmosphère de VénusLes di�érents instruments de Venus Express permettent de sonder l'atmosphère à plushaute résolution spatiale que les préédentes missions et sur un large domaine de longueursd'onde.� ASPERA-4 est un déteteur d'ions hargé d'étudier l'interation entre le vent solaireet la haute atmosphère vénusienne. Il permet d'étudier les proessus d'éhappementatmosphérique.� MAG est un magnétomètre destiné à mesurer le hamp magnétique de la planète,induit par l'interation entre le vent solaire et l'atmosphère.� PFS est un spetromètre infrarouge apable de mesurer la température de l'atmo-sphère entre 55 et 100 km d'altitude mais aussi elle de la surfae, permettant ainsid'étudier l'ativité volanique. Malheureusement, la défaillane d'un moteur a bloquél'instrument en position de alibration, empêhant toute observation de la planète.� SPICAV/SOIR est un spetromètre ultraviolet et infrarouge, e�etuant des oulta-tions stellaires et solaires. Il est apable de mesurer de faibles abondanes de ompo-sés et étudie en partiulier le yle de l'eau. Il regarde aussi les omposés soufrés etoxygénés et détermine la densité et la température de l'atmosphère entre 80 et 180km.� VeRa est une radio destinée à sonder l'atmosphère et à en donner la densité, lapression, la température de 35 km à 100 km.� VIRTIS est un spetromètre imageur dans l'ultraviolet, le visible et le prohe infra-rouge destiné à étudier la basse atmosphère de la surfae jusque vers 40 km, et enpartiulier la omposition. Par le suivi des nuages dans l'ultraviolet et l'infrarouge,il permet également d'étudier la dynamique à di�érentes altitudes.� En�n, la sonde embarque une améra grand angle VMC pouvant photographier Vé-nus de manière globale dans le prohe infrarouge, le visible et l'ultra-violet. Il étudieainsi la dynamique des nuages et la surfae.5.3.3 Les grands résultats de la mission en quelques traitsVenus Express a pour le moment obtenu des résultats en aord ave les préédentesmissions. Elle se distingue ependant par la préision de ses mesures et par la ohérenequ'elle va permettre dans les études des observations faites simultanément par di�érentsinstruments.Les grands résultats qui sortent des observations de Venus Express portent sur les ob-servations du vortex polaire sud et de sa grande variabilité, du rayonnement du dioxygène,de l'émission non LTE, d'une nouvelle bande d'absorption assoiée à l'isotopologue 628CO2 omme gaz à e�et de serre, de la struture des nuages et des ondes, de la artogra-phie de la température de surfae, et des distributions himiques de la basse atmosphère,ave les omposés CO, OCS et H2O. Les observations de Venus Express vont égalementpermettre l'étude de la variabilité temporelle et spatiale des di�érents proessus, qui seproduit en partiulier dans la basse atmosphère (abondanes, vortex polaire, et.), et quionduit aux mouvements moyens d'ensemble aratéristiques de l'atmosphère de Vénus(superrotation, ellules de Hadley dans les nuages, et.).Venus Express fournit également des observations à di�érentes altitudes permettant defaire des études "par ouhes", omme par exemple les pro�ls latitudinaux du vent.208



Chapitre II.5. VénusA) La dynamique vue par Vénus ExpressSuperrotation vue par Venus ExpressVenus Express/VMC et Venus Express/VIRTIS ont observé la superrotation de laouhe nuageuse en 3-5 jours terrestres dans le sens rétrograde (même sens de rotationque la planète solide). Des images de suivi des nuages ont également permis d'étudier lairulation de l'atmosphère (Limaye, 2007).Venus Express/VIRTIS a fourni des pro�ls latitudinaux du vent zonal à 50 km (1.74
µm, �té nuit) et 70 km (400 nm, �té jour) dans l'hémisphère sud (f. Fig. 5.20) (Sanhez-Lavega et al., 2008) : le vent zonal à 50 km atteint 50-60 m s−1. Il est onstant en latitudedans les régions équatoriales jusque vers 70◦S de latitude environ, au-delà de laquelle ildéroît fortement, jusqu'à s'annuler au p�le. A 66 km, le vent zonal varie entre 90 et 120 ms−1, de l'équateur jusque vers 50◦S de latitude. Un jet est plus ou moins présent vers 45◦S,ave des vents zonaux pouvant atteindre 120 m s−1, pour ensuite déroîte à plus hauteslatitudes. Ces résultats sont similaires à eux qui ont été obtenus par les préédentes mis-sions. Ces valeurs sont un peu plus élevées que elles des préedentes observations (f.setion 5.2.6).Cirulation méridienneLes pro�ls latitudinaux du vent méridien (f. Fig. 5.20) sont en aord, vers 66 km,ave un mouvement vers les p�les au niveau de la branhe supérieure de la ellule deHadley (Sanhez-Lavega et al., 2008). A plus basse altitude (à 47 et 61 km), le sens duvent méridien en latitude est toujours aussi peu laire et �utuant, mais globalement, lairulation méridienne semble orientée vers les p�les à basse latitude (jusque vers ∼50◦ delatitude) et plut�t vers l'équateur à plus haute latitude. Ce résultat préise les préédentesobservations (f. setion 5.2.6.b).
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Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.20 � A gauhe : superrotation vue par Venus Express/VMC autour du p�le sud(en fausse ouleur)(site de l'ESA, ID : SEMV24XAIPE). A droite : pro�ls latitudinauxdu vent zonal (en haut) et du vent méridien (en bas) observés par Venus Express/VIRTISdans l'hémisphère sud, à 47 km (IR, 1.74 µm, �té nuit, en rouge), 61 km (prohe-IR, 980nm, �té jour, violet) et 66 km (UV, 380 nm, �té jour, en bleu)(Sanhez-Lavega et al.,2008).
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Chapitre II.5. VénusB) Le vortex polaireVenus Express observe surtout le p�le sud alors que les préédentes missions avaientessentiellement observé le p�le nord (f. setion 5.2.6). L'instrument VIRTIS permet uneobservation préise du vortex polaire sud. Piioni et al. (2007) en a donné les prinipauxrésultats en omparaison de eux qui avaient été obtenus pour le p�le nord.Dip�le. Vu par Venus Express/VIRTIS à 5 µm, le p�le sud présente une struture enforme de S inversé, aratéristique du dip�le polaire qui avait été observé au p�le nord parles préédentes missions, ave es deux maxima d'intensité (f. Figs. 5.21). La rotation dudip�le se fait dans le même sens que la superrotation, omme pour le vortex polaire nord,et elle s'e�etue au-delà d'un erle de 75◦ de latitude.La forme du dip�le n'est pas toujours présente. La plupart du temps, Venus Expressobserve le vortex polaire ave une forme ovale, faisant penser à un nombre d'onde zonale1. Il a même été observé un trip�le (f. Figs. 5.21). Cette grande variabilité est une a-ratéristique importante du vortex polaire. Même si elle avait déjà été mise en évidenelors des préédentes missions, Venus Express a ette partiularité de founir une meilleureouverture temporelle ave des observations à haute résolution spatiale.Cette forte variabilité du vortex sud se fait sur des éhelles de temps de quelques heures.La période de rotation du dip�le sud mesuré par VIRTIS est de ∼2.5 jours terrestres vers60-65 km, e qui est un peu plus rapide que la rotation du vortex polaire nord obtenuepar Pioneer Venus (f. setion 5.2.6). Cette di�érene pourrait être due à une assymétrieentre les deux hémisphères ou bien pourrait être un indiateur de la présene d'instabilitésdynamiques.Le entre du dip�le du point de vue "thermique" a été observé en déalé de 4◦ parrapport au p�le, mais e déalage varie probablement dans le temps. VIRTIS a égalementmontré que e vortex polaire s'étend en profondeur dans l'atmosphère de ∼65 km jusquevers 50 km et peut-être plus bas.Collier froid. Le vortex sud est également entouré d'un ollier froid (f. Fig. 5.23) de lamême manière qu'au p�le nord (f. setion 5.2.6) et les gradients latitudinaux de tempé-rature sont du même ordre de grandeur dans les observations de Venus Express/VIRTISque dans les préédentes observations : vers 60 km, la température de brillane atteint 250K dans le dip�le et 210 K dans le ollier froid.C) Les nuages et les ondesDeux types de régimes dynamiques selon la latitude sont mis en évidene parl'observation des nuages. Venus Express/VIRTIS, par des observations "prohes" etVenus Express/VMC, par des observations globales ont observé des strutures laminairesà hautes latitudes (vers 60◦) pratiquement irumpolaires, sous forme de nuages très régu-liers et longilignes, alors que les régions équatoriales apparaissent omme très turbulentes,ave des nuages irréguliers et déformés (f. Fig. 5.22). Les strutures onvetives peuventatteindre plusieurs kilomètres de long. L'équipe de VMC a onlu qu'il y a probablementune transition entre deux régimes dynamiques di�érents : un régime dominé par de la211



Chapitre II.5. Vénusonvetion loale à basse latitude où l'insolation est grande et un régime quasi-laminaireà plus haute latitude.Impat possible de la topographie. Venus Express/VIRTIS regarde également l'im-pat possible de la topographie sur les strutures atmosphériques quand ela se présente :ertaines images sondent l'atmosphère au-dessus de la région Alpha, qui orrespond à unplateau ave des sommets de 4 km de haut (f. Fig. 5.23). A et endroit, on voit desstrutures atmosphériques dirigées dans toutes les diretions, mais rien n'a été onlu surl'origine préise de es mouvements turbulents.Ondes. VMC et VIRTIS ont également observé des ondes de grande éhelle au niveaudes nuages (f. Fig. 5.23).Des ondes ont été détetées par Venus Express/VIRTIS à la base des nuages (vers47 km) par observation du rayonnement thermique et au sommet (vers 66 km) par desmesures du �ux UV ré�éhi (Peralta et al., 2008). Ces ondes ont été identi�ées par esmêmes auteurs omme des ondes de gravité se propageant dans les ouhes stables del'atmosphère. Elle se propagent prinipalement vers l'ouest par rapport au �ot moyen,ave des vitesses de phases relativement faibles : autour de ∼20 m s−1 au sommet desnuages et autour de ∼6 m s−1 en dessous. Leurs longueurs d'onde zonale varient entre 60et 130 km.Le ou les soures de es ondes restent inertaines. Elles ne semblent ni liées à la topo-graphie, ni au isaillement horizontal. Il est possible, par ontre, que la onvetion joue unr�le dans le développement de es strutures (Peralta et al., 2008).
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Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.21 � P�le sud vu par Venus Express/VIRTIS. En haut à gauhe : dans le visible(3.8µm) �té jour à 65 km (bleu) et dans l'IR (1.7µm) �té nuit à 45 km (rouge)(ID :SEM49273R8F). En haut à droite et en bas : dans l'IR (à 5µm), vers 60 km. En hautà droite (à un instant 0), ave une forme de trip�le (ID : SEMXKDM5NDF) ; en bas àgauhe (1h plus tard), ave le dip�le aratéristique (ID : SEMWLDM5NDF) et en bas leà doite (24h plus tard), ave une forme irulaire (ID : SEMKLDM5NDF). Le entre derotation du dip�le est indiqué par le point jaune dans les trois dernières images. Les imagessont tirées du site internet de l'ESA. 213



Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.22 � A gauhe : ellules de onvetion observées par Venus Express/VMC.L'équateur se trouve en haut de l'image (ID : SEM1T273R8F). A droite : hémisphère sudvu par e même instrument, montrant lairement la séparation entre les deux régimes deirulation : laminaire près du p�le et turbulent aux basses latitudes (ID : SEM82SVHJCF).Les images sont tirées du site internet de l'ESA.

Figure 5.23 � Ondes et turbulene observés dans les nuages à 1.7 µm (45 km) par VenusExpress/VIRTIS. A gauhe : près du p�le sud, au-delà de 55◦S. Les ondes sont observéesaux moyennes latitudes, et s'étendent sur près de 150 km. L'anneau sombre assoié auollier froid est lairement visible (ID : SEMRBD0CYTE). A droite : au-dessus de larégion Alpha (ID : SEM8N57DWZE). Les images sont tirées du site internet de l'ESA.214



Chapitre II.5. VénusD) Abondanes himiques et les impliations dynamiquesTransport des omposés CO, OCS et H2O. Dans le spetre obtenu par Venus Ex-press/VIRTIS, les omposés seondaires, omme CO, OCS et H2O apparaissent laire-ment. Les distributions himiques de la basse atmosphère sont observées par Venus Ex-press/VIRTIS dans les spetres �té nuit (émission thermique infrarouge)(Tsang et al.,2007) : CO et d'autres omposés sont observés à 35 km. VIRTIS étudie les distributionsglobales de es omposés, et permet d'étendre la ouverture en latitude jusqu'à 60◦ dansles deux hémisphères. Il permet également l'étude de leurs variabilités temporelles et spa-tiales. Le monoxyde de arbone montre un enrihissement de 30-50% de l'équateur auxp�les, ave un maximum vers 55-60◦, omme e qu'avait observé par Galileo/NIMS (Col-lard et al., 1993). Les mesures à plus haute résolution spetrale depuis la Terre, aveIRTF/SpeX avaient également observé un enrihissement similaire dans l'hémisphère sud,et observé une antiorrélation entre les variations latitudinales de CO et OCS, entre 40◦S etl'équateur. Les gradients vertiaux de CO et OCS sont également déduits des observations(Marq et al., 2005; Marq and Enrenaz, 2006).Cet enrihissement onforte l'hypothèse de l'existene d'une irulation du type ellules deHadley, ave une branhe asendante dans les régions équatoriales et des branhes desen-dantes au niveau des p�les. Selon es mêmes auteurs, la variabilité dans l'abondane deCO a également des impliations dynamiques.E) Température de surfae

Figure 5.24 � Température de surfae mesurée par Venus Express/VIRTIS et Magellandans l'hémisphère sud (site de l'ESA, ID : SEMNVYPJNVE).
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Chapitre II.5. VénusVIRTIS a e�etué des observations de la température de surfae de l'hemisphère sud,de la même manière que Magellan (f. Fig. 5.24). Les observations des deux missions, quimontrent une bonne orrélation, sont prises au-dessus du plateau de Themis qui s'étendvers 35◦ de latitude. Cette région a eu une forte ativité volanique dans le passé et peut-être enore maintenant. On y voit également la région de Phoebe, qui est également unhaut plateau où la plupart des sondes soviétiques avaient atterri. Les régions plus froides(plus sombres) orrespondent aux reliefs. Des strutures géologiques diverses, prohes deelles déjà identi�ées auparavant ont ainsi été observées par Venus Express/VMC.5.3.4 Les questions en suspensDi�érentes théories dynamiques ont été proposées pour herher à interpréter ertainespartiularités observées dans la struture thermique de Vénus :� a) Les disontinuités dans le pro�l vertial d'éart au pro�l adiabatique, et dondans la stabilité vertiale observées par toutes les sondes, ont été expliquées par unesuperposition de ellules de Hadley.� b) L'observation de la propagation vertiale des marées thermiques montre que lapropagation de la marée semi-diurne est dominée par elle de la marée diurne. Pourexpliquer ette observation, une variante de la théorie terrestre des marées thermiquesa été développée dans les onditions de Vénus (Fels et al., 1984a). Sur Terre, 'est lamarée semi-diurne qui présente un signal fort.� ) Les fortes variations latitudinales de température entre 60 et 100 km, ave desp�les plus hauds que l'équateur seraient dues à des gradients thermiques loin del'équilibre radiatif. Les p�les hauds sur Vénus, Titan et la Terre sont dûs à duhau�age adiabatique, lié aux mouvements d'air desendants.Ces points sont intéressants à mentionner, ar ils néessitent d'être mieux ompris eten partiulier le modèle que nous avons développé permettra de les tester.5.4 Les MCGs de l'atmosphère de Vénus5.4.1 Les modèles vénusiensI) Modéliser l'atmosphère de VénusLes premiers modèles VénusKalnay de Rivas (1973, 1975) a e�etué les premières simulations 2D de la irulationvénusienne à l'aide d'un modèle de Boussinesq, a�n de tester l'hypothèse de Gierash(1975). Elle a étudié les e�ets de la rotation et du hau�age solaire sur la irulation, etobtenu une irulation type Hadley ave un transport de moment inétique vers les p�lesdans la branhe supérieure. Le fort isaillement génère un vent rétrograde au-dessus desnuages (de l'ordre de 10 m s−1), qui reste beauoup trop faible en intensité mais qui estdéjà indiatif des proessus de base.Young and Pollak (1977) ont développé le premier MCG Venus et sont les premiersà reproduire le phénomène de superrotation ave des vents zonaux de l'ordre de ∼ 100 ms−1. Cependant, omme faisaient remarquer Rossow et al. (1980), leur modèle sou�re d'unephysique pas omplètement réaliste, dans la mesure où d'une part la struture thermiqueest �xée et d'autre part la paramétrisation de la di�usion vertiale induit une tronature216



Chapitre II.5. Vénustrop sévère : il n'y a pas assez de modes harmoniques qui sont expliitement alulés dansle modèle selon es auteurs, e qui leur fait dire que le modèle ne résoud pas assez deproessus dynamiques. Ces remarques poussent Rossow et al. (1980) à émettre des doutesquant à la validité des onlusions de Young and Pollak (1977).D'autres MCGs d'une atmosphère type terrestre ave la vitesse de rotation de Vénussont ensuite développés, tous ave un forçage thermique. Ces modèles présentent tous unefaible superrotation (rossow, 1983; Del Genio et al., 1993; Del Genio and Zhou, 1996;Tourte, 1984) et on�rment le méanisme de Gierash (1975) et Rossow and Williams(1979) (GRW, f. setion 2.6.1.A). De es études sont ressorties les onlusions suivantes :pour obtenir une superrotation équatoriale, il faut que l'atmosphère supérieure soit forte-ment déouplée de la basse atmosphère, a�n de limiter les proessus de frition, et que larésolution du modèle soit assez �ne, a�n de onserver orretement le moment inétiquedans l'atmosphère modélisée. La dissipation dans le modèle doit être la plus faible possible,e qui risque alors d'être moins réaliste.Les modèles réentsTous les modèles réents, hormis elui que nous développons et elui d'Ikeda et al.(2008), utilisent un forçage thermique (hau�age de l'atmosphère moyenne et ontrasteslatitudinaux de température). Ils on�rment tous le méanisme de GRW.Parmi les modèles réents, on peut distinguer les modèles vénusiens développés à partirdes modèles de prévision limatique terrestre omme : le modèle WRF (�Weather Researhand Foreasting�) de Calteh ; le modèle CAM (�Community Atmosphere Model�, ou mo-dèle �NCAR�), en ours de développement, qui va utiliser le ode de transfert radiatif quenous utilisons (suite à une ollaboration) ; et le modèle que nous développons au LMD. Cesdeux derniers modèles visent à modéliser la superrotation en utilisant un transfert radiatifapproprié à l'atmosphère de Vénus.Les autres modèles développés atuellement utilisent tous un forçage radiatif ad ho(hamp de température presrit). Parmi eux, nous avons les modèles anglo-saxons : lemodèle d'Oxford (Lee et al., 2005, 2007; Lee, 2006b) ; le modèle EPIC (�Expliit Plane-tary Isentropi Coordinate�) développé à l'Université de Louisville (Dowling et al., 2006;Dowling, 2007) ; et un modèle vénusien simpli�é, développé à partir du modèle de NASAARIES (Hollingsworth et al., 2007).Les modèles japonais (de Messieurs Yamamoto et Takahashi) se plaent égalementdans ette atégorie, et sont très ompétitifs. Leurs modèles sont basés sur la version 5.6du MCG du �Center for Climate System Researh/National Institute for EnvironmentalStudy� (Numagitu et al., 1995). Il s'agit de modèles spetraux, à la di�érene des modèlesprésentés préédemment (sauf elui d'Oxford). Le modèle spetral T10 (Yamamoto andTakahashi, 2003a, onstitués de 50 ouhes de 0-90 km, de résolution 32x16) présente desvents zonaux maximum de ∼100 ms−1 à 60 km à ±60◦. Selon es auteurs, e sont les ondes(Rossby, mixtes Rossby-gravité et gravité) qui jouent le r�le de la di�usion dans le méa-nisme de Gierash (1975) lors du transport horizontal de moment inétique. La propagationvertiale des ondes de gravité ralentit la superrotation au sommet des nuages. Le modèlespetral T21 (Yamamoto and Takahashi, 2003b) permet des études plus preises des ondeséquatoriales. Dans e modèle, ils obtiennent l'onde à 4 jours terrestres (ontrairement aumodèle T10). Yamamoto and Takahashi (2004); Takagi and Matsuda (2007) ont égalementétudié le r�le de la marée thermique dans le transport horizontal de moment inétique par217



Chapitre II.5. Vénusles perturbations.Un modèle réent de irulation général vénusien est développé par Ikeda et al. (2008).Il utilise une autre méthode que elle que nous utilisons pour aluler la température demanière ohérente. Ils obtiennent une superrotation ave un maximum de vents zonauxdans les régions équatoriales au-dessus des nuages. Les marées thermiques jouent un r�leimportant dans leur modèle pour le transport horizontal de moment inétique et les ondesde gravité qui sont paramétrées ontribuent à maintenir la superrotation dans la basseatmosphère (sous les nuages) aux endroits où elles sont absorbées.Les di�érentes études sur l'in�uene de la topographie ont onduit à des onlusions di-verses et parfois opposées : Dowling et al. (2006); Dowling (2007) ont trouvé que l'intensitéde la superrotation était réduite par la prise en ompte de la topographie, par oppositionaux onlusions de Yamamoto and Takahashi (2004); Takagi and Matsuda (2007).II) Modélisation des traeursYung and Demore (1982) ont modélisé les pro�ls vertiaux des omposés seondaires àl'aide d'un modèle photohimique 1D et Yung et al. (2008) ont obtenu la distribution deOCS (arte latitude-altitude) dans la basse atmosphère de Vénus ave un modèle 2D, pourlequel la irulation résiduelle et les oe�ients de di�usion turbulente sont �xés et sonteux du modèle de Lee et al. (2007). La distribution de OCS obtenue est ohérente aveune soure à la surfae et un transport vertial vers le haut dans les régions équatorialesoù l'air est enrihi en OCS, et vers le bas dans les régions polaires où l'air est appauvri enOCS, en aord ave le gradient méridien observé.Pour modéliser orretement les espèes seondaires sur Vénus, il est néessaire de bienreprésenter à la fois les proessus de photohimie et de transport qui sont en ompétition,omme sur Titan.5.4.2 Caratéristiques de la simulation Vénus utiliséeI) Caratéristiques générales et di�ultés renontréesDe nombreuses di�ultés ont été renontrées lors du développement du modèle vénusienet ne sont pas enore toutes résolues. Nous allons don présenter l'état d'avanement dumodèle et les problèmes renontrés au moment où j'ai e�etué le travail d'analyse qui seraprésenté ii. Depuis, de nouveaux tests ont été e�etués pour lesquels nous allons indiquerles prinipales aratéristiques.Le modèle vénusien a tourné pendant 250 jours Venus, ave la topographie issue desdonnées Magellan, et dégradée à la résolution du MCG (f. Fig. 5.25), ave le yle diurne,ave un Cp onstant et en utilisant une matrie des ξ (f. setion 3.5.3) qui prend en omptela dépendane en latitude de l'altitude du sommet des nuages. Cette matrie des ξ utiliséeprésente un défaut : elle onduit à une température de surfae trop faible par rapport auxobservations VIRA (680 K au lieu de 730 K environ) et fait apparaître un oude dans lesnuages qui n'est pas vraiment réaliste (minimum vers 55 km) (f. Fig. 5.26), mais ompte-tenu des inertitudes sur les données spetrosopiques utilisées, le hamp de températuremodélisé obtenu à partir d'un transfert radiatif omplet est satisfaisant dans l'ensemble.218



Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.25 � Topographie issue des données Magellan (f. Fig. 5.19) ajustée à la résolu-tion du MCG Vénus (en km).Dans les pro�ls de température observée (Sei�, 1982b), auune inversion n'est présente,sauf à hautes latitudes, au niveau du ollier froid (f. Fig. 5.26.b). Hormis es imperfetionssur la struture thermique, un état presque stationnaire est atteint ave une superrotationsatisfaisante, et ave un moment inétique quasiment stabilisé (ayant atteint une valeuronstante dans le temps). Le problème qui s'est présenté à e moment là, était la présened'instabilités numériques à la base des nuages, qui nous auraient posé des di�ultés pourl'étude des ondes en partiulier.

Figure 5.26 � Pro�l vertial de température dans le MCG Vénus en moyenne zonale ettemporelle sur 1 jV (en K) à l'équateur (à gauhe) et pro�ls vertiaux de températureobservés par Pioneer Venus (à droite) (Sei�, 1982b).
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Chapitre II.5. VénusNous avons don utilisé ette simulation à 250 jours Vénus, e�etuée pendant l'été2007, omme état initial pour une nouvelle simulation : nous avons refait tourner le modèlesur une trentaine de jours vénusiens, en introduisant une haleur spéi�que, Cp, variable(f. setion 3.4.3), e qui a permis de s'a�ranhir des instabilités numériques. Un autreproblème est apparu alors : le moment inétique ne se maintient plus et diminue progres-sivement dans le temps. Les simulations ne permettant pas de reproduire la stabilité de lasuperrotation obtenue préédemment, plusieurs hypothèses ont été émises pour essayer deerner les problèmes, mais auune réponse laire n'est ressortie de es études. Le modèleutilisé ii n'est don pas, pour le moment, satisfaisant en terme de modélisation réalistede l'établissement de la superrotation. Cependant, étant donné que la simulation utiliséeest en superrotation, l'étude des méanismes qui maintiennent ette superrotation (à uninstant donné) en terme de transport de moment inétique au sein de l'atmosphère gardeun ertain sens.A e stade, la température moyenne n'est pas enore stabilisée et roît lentement dansle temps, mais en raison de la hute du moment inétique, nous avons hoisi de ne pasfaire tourner trop longuement le modèle. Ce hoix n'aura pas un impat notable dans lesétudes qui seront présentées ensuite, en partiulier pour elles des ondes, puisqu'il s'agirad'étudier les perturbations par rapport à un état moyen dont la température augmentelentement dans le temps.La simulation utilisée et les préautions à prendre sur la nature des résultatsobtenus. La simulation qui est présentée ii, est don repartie de et état déjà en su-perrotation, et a tourné 30 jours Vénus supplémentaires. On l'appelera "simulation deréférene". A partir de ette simulation de référene, j'ai e�etué d'autres simulations àplus haute résolution (250 pas/jV) pour l'étude des ondes, des méanismes de transport,de l'e�et du yle diurne et de la topographie.Au vu des problèmes présentés plus haut, nous garderons en tête que ette simulation,qui a été disponible pour �naliser mes études, n'est don pas omplètement satisfaisante. Ledéveloppement par l'équipe d'un modèle vénusien satisfaisant n'ayant pas abouti à temps,il faut prendre le travail qui va être présenté omme un �travail de pionnier�, qui montrele type d'analyse qui peut être faite ave le modèle vénusien en ours de développement,tout en gardant en tête l'imperfetion du modèle.Ave ette simulation de référene disponible, je vais présenter dans ette partie lesdi�érents outils d'analyse que j'ai développés, et montrer qu'ils peuvent permettre de re-trouver les prinipales aratéristiques de la irulation vénusienne moyenne et des ondes(f. setions 5.5 et 5.7) qui ont été observées par les di�érentes missions, ainsi que lesméanismes de transport de moment inétique onduisant au phénomène de superrotation(f. setions 5.6 et 5.8).Les études que j'ai e�etué ave ette simulation, ont également été faites ave l'en-semble des simulations qui se sont suédées. Les quelques grands résultats qui sont res-sortis de es études, étant robustes d'une simulation à l'autre, on a fort à penser que lesméanismes qui vont être dérits ne sont pas omplètement abérrants d'autant qu'ils sontonfortés par un ertain nombre d'observations et prohes de résultats obtenus par desmodèles �newtoniens�, omme elui de Lee et al. (2005) ou du groupe des japonais, tout enétant plus réalistes en terme d'interation entre la dynamique et la struture thermique. Cetype de omparaison grossière est également, et avant tout, un moyen de valider les outilsque j'ai développés. Il sera ependant indispensable de réévaluer e travail en appliquant220



Chapitre II.5. Vénusles outils que j'ai développés à une simulation plus satisfaisante dès qu'elle sera disponible,a�n de valider ou non les résultats que je vais présenter dans ette partie.Derniers tests en date... Depuis ette simulation, plusieurs erreurs apparues lors del'adaptation du ode terrestre au ode vénusien, ont été reti�ées. Réemment, une mo-di�ation de la matrie des ξ a été faite, ave un ajustement du ontinuum de CO2 dansl'infrarouge lointain, permettant d'obtenir une température de surfae plus prohe des 730K observés. Suite à es modi�ations, et à ette longue enquête qui a duré 1 an, de nouvellessimulations sont en ours.II) Introdution de traeurs passifsPendant ette thèse, j'ai introduit un shéma de traeurs dans le MCG vénus pourmieux ontraindre les mouvements dynamiques et les méanismes de transport (Crespinet al., 2006). Ce shéma, très modulable, permet de modéliser une himie linéaire trèssimple. Selon les études envisagées, il est possible a) soit d'étudier un traeur passif trèssimple qui serait transporté par les mouvements dynamiques de l'atmosphère omme unolorant ; b) soit d'étudier le transport d'un traeur passif un peu plus élaboré pour lequelles soures et les puits sont représentés par une relaxation du pro�l vertial de rapport demélange vers un pro�l vertial presrit.Dans le premier as : des études simples ont été menées pour visualiser le transport (oula di�usion) de traeurs passifs très simples, se omportant omme des olorants, indiatifsdes mouvements dynamiques : des bandes en latitude et altitude de traeurs de rapport demélange onstant sont �xées, pour étudier les mouvements de grande éhelle ; d'autres sont�xées en un endroit donnée de l'atmosphère pour étudier des mouvements plus loaux...Quelques résultats de e travail sont présentés dans la setion 5.9.1.Dans le deuxième as : l'équilibre himique réel entre les soures et les puits d'uneespèe himique i est modélisé par une relaxation linéaire du rapport de mélange de eomposé qi(λ, φ, z, t) vers un pro�l vertial �xé q0i (z), ave une onstante de temps derelaxation τi. Le terme soure net est alors alulé dans la partie physique du modèleomme suit :
(
dqi
dt

)relax =
q0i (z) − qi(λ, φ, z, t)

τi
(5.1)Le pro�l q0i (z) peut être hoisi pour représenter les observations de e omposé. Unefois qu'un état stationnaire est atteint, la distribution obtenue de e traeur passif résulted'un ompromis entre les méanismes d'advetion par la dynamique (transport) et de larelaxation vers le pro�l presrit.Ce shéma est prohe de elui qui avait été développé pour Titan, lors de l'étude destraeurs idéalisés (Lebonnois et al., 2001; Hourdin et al., 2004), ou sur Terre. On peutremarquer que di�érentes valeurs de τi(z) peuvent être �xées en fontion de l'altitude.221



Chapitre II.5. VénusMarq et al. (2008a) a mené une étude sur les variations latitudinales de CO et OCS sousles nuages en utilisant le Modèle de Cirulation Général Vénus développé par Lebonnoiset al. (2005, 2006,a,b), et le shéma de traeurs que j'ai adapté au modèle (Crespin et al.,2006). La onstante de temps de relaxation, τi(z) est uniforme en altitude pour les deuxespèes himiques. Cette hypothèse est grossière, mais il faut garder en mémoire les fortesinertitudes qui existent sur la inétique himique de la basse atmosphère vénusienne.Les résultats prinipaux de e travail sont présentés de manière suinte dans la se-tion 5.9.1.
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Chapitre II.5. Vénus5.5 Cirulation moyenne modéliséeLa irulation moyenne (vents zonaux moyens et irulation méridienne moyenne) or-respond à un état de base de l'atmosphère, qui permet d'expliquer les prinipaux méa-nismes de transport observés (transport de moment inétique et de traeurs). Elle or-respond à un état moyenné en longitude (moyenne zonale), assimilable à une strutureaxisymétrique, et moyenné en temps (moyenne temporelle). La moyenne zonale permet des'a�ranhir des perturbations longitudinales et la moyenne temporelle, des transitoires.Je vais, dans ette partie, dresser un tableau de la irulation moyenne obtenue dansnotre Modèle de Cirulation Générale, et montrer le lien fort qui existe entre la struturethermique et la irulation modélisées, lien qui ne peut être dérit que grâe à l'utilisationd'un modèle de transfert radiatif adapté à Vénus omme elui que nous développons.J'ai mené une étude préliminaire de omparaison entre la irulation moyenne modéliséeet les observations, qui ne tient pas ompte des variations entre les parties jour et nuit, pourmontrer simplement que le modèle développé n'est pas omplètement abérrant en termede tendanes moyennes. Une étude plus approfondie de omparaison devra être menéequand une simulation plus satisfaisante sera disponible, en insistant partiulièrement surles études de la variabilité dans l'atmosphère Vénus : variabilité spatiale et temporelle quisemble jouer un r�le important dans la dynamique vénusienne, surtout pour la desriptionde la irulation méridienne.Des observations ont été e�etuées à la fois dans les parties jour et nuit par les sondesPioneer Venus en partiulier, pour les vents (f. setion 5.2.6), de même que pour la tempé-rature (f. setion 5.2.3). Ces observations ont indiqué d'une part que la struture vertialedu vent zonal varie peu entre le jour et la nuit jusque vers 60 km (f. Fig. 5.32) et d'autrepart que la variabilité jour-nuit dans les pro�ls vertiaux de température se font sentir sur-tout dans la thermosphère, située au-delà des limites du modèle. D'une manière générale,la variabilité des méanismes entre les �tés jour et nuit étant peu ontrainte atuellementpar les observations, nous nous ontentons ii des observations disponibles, mais nous gar-dons à l'esprit qu'une étude plus détaillée, portant spéi�quement sur la variabilité devraêtre faite. En partiulier, l'étude de traeurs passifs omme CO et OCS qui ont été observésdans la basse atmosphère de Vénus (autour de 30-35 km) dans le �té nuit (f. setion 5.3.3)onstitue un premier moyen d'étude de ette variabilité.5.5.1 Etablissement du régime de superrotationLe fateur de superrotation a été dé�ni dans la setion 2.1, par l'équation 2.1. Il esttraé sur la Figure 5.27 pour la simulation de référene en moyenne zonale et temporellesur 1 jour vénus. Intégré vertialement sur l'atmosphère (f. Fig. 5.27.b), on onstate qu'ilvarie entre 4 et 10 selon la latitude, ave une valeur moyenne de 5 (qui est en dessous dela valeur attendue de 10).La superrotation dans le modèle se met lentement en plae : il faut ompter plusieursentaines de jours vénusiens pour ommener à voir le moment inétique total se stabiliser.Pendant ette thèse, je n'ai pas étudié les méanismes d'établissement de la superrotationdans le modèle mais plut�t les méanismes de maintien de l'atmosphère en superrotationune fois qu'elle est à peu près stabilisée. 223



Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.27 � Fateur de superrotation du MCG Vénus en moyenne zonale et temporellesur 1 jV. A droite : intégré vertialement.5.5.2 Struture moyenne de l'atmosphère modélisée une fois équilibréeA) Struture thermique modélisée

Figure 5.28 � Carte méridienne (latitude-altitude) de température dans le MCG Vénusen moyenne zonale et temporelle sur 1 jV et de 0 à 100 km (en K)(à gauhe) et arteméridienne déduite des observations Pioneer Venus dans l'hémisphère nord uniquemententre 50 et 110 km environ (à droite) (Sei� et al., 1985)(en K).Caratéristiques de la struture thermique modélisée. La struture thermique mo-délisée ave la simulation de référene est représentée sur la Figure 5.28, où est représentéela arte méridienne (altitude-latitude) de température en moyenne zonale et temporelle(sur 1 jV).Sur la arte méridienne (latitude-altitude) de température déduite des observationsde Pioneer Venus (f. Fig. 5.28.b, entre 50 et 110 km seulement), un ollier froid est224



Chapitre II.5. Vénusprésent entre 50 et 65 km et entre 60◦N et 80◦N. Une telle inversion du gradient vertialde température est en partie représentée dans le modèle (f. Fig. 5.28.a). Ce ollier froidjoue un r�le dans l'aélération vertiale du vent zonal, omme nous le disuterons dans lasetion 5.5.2..A partir de 70 km, une inversion de température équateur-p�le se produit lairementdans es observations et qui est reproduite par le modèle. Les p�les hauds montrent qu'àes altitudes l'aélération vertiale du vent zonale prend �n (f. Fig. 5.31).Une autre aratéristique de la struture méridienne moyenne de la température mo-délisée porte sur les faibles ontrastes thermiques latitudinaux en dessous de 50 km (dequelques Kelvins), qui sont un peu plus faibles que dans les observations (Sei� et al., 1980;Sromovsky et al., 1985; Zasova et al., 2007). Cela montre que l'atmosphère modélisée esttrès strati�ée.Il y a don trois régions dans la struture thermique modélisée de l'atmosphère deVénus : (a) la basse atmosphère ave de faibles ontrastes latitudinaux de température ;(b) une zone de ollier froid dans les régions polaires vers 50-65 km ; () des p�les haudsau-dessus de 70 km. Ces ontrastes vont piloter la irulation de l'atmosphère, omme nousle verrons dans la setion 5.5.2.C.

Figure 5.29 � Coupe latitude-longitude instantanée de la température de surfae dans leMCG Vénus, indiatif de la topographie (en K).Température de surfae. La arte de la température de surfae est représentée sur laFigure 5.29. Celle-i varie entre 650 et 700 K, e qui est un peu moins élevée que dansles diverses observations. Les reliefs sont assoiés à des températures plus basses que dansles vallées (de quelques dizaines de degrés Kelvin), omme dans les observations de VenusExpress/VIRTIS et Magellan (f. Fig. 5.24 de la setion 5.3.3), et les variations de latempérature de surfae sont très bien orrélées à la arte topographique entrée dans leMCG. 225



Chapitre II.5. VénusB) Stabilité dans le modèle

Figure 5.30 � Stabilité vertiale dans le MCG Vénus : éart au pro�l adiabatique (dT/dz−
g/Cp,en K m−1)(à gauhe) et omparaison aux observations de Pioneer Venus (à droite)(Sei� and the VEGA Baloon Siene Team, 1987)(en K m−1).Instabilités onvetives dans le modèle. Le pro�l vertial de stabilité de l'atmosphèrevénusienne modélisé (éart au pro�l adiabatique) est représentée sur la Figure 5.30.a. Lemodèle présente une ouhe fortement instable onvetivement vers 50 km, en aord aveles observations de Pioneer Venus (f. Fig. 5.30.b), mais auune ouhe instable vers 30 kmn'est modélisée.Instabilités de isaillement dans le modèle. Le modèle présente un fort isaillementvertial du vent horizontal vers 60 km. Dans le modèle, le nombre de Rihardson montrela présene de deux zones d'instabilités de Kelvin Helmhotz : l'une entre 40 et 50 km etl'autre vers 60 km (f. setion 1.6.1). Le nombre de Rihardson déduit des observationsPioneer Venus indiquaient e�etivement une zone d'instabilité de Kelvin Helmhotz vers55-60 km, mais également vers 25 km.Les méanismes d'instabilité (onvetive et de Kelvin Helmhotz) de la basse atmosphère(vers 20-30 km) ne sont don pas satisfaisants dans le modèle. Ils sont fortement liés à lafois à la struture thermique et à la distribution du vent horizontal.
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Chapitre II.5. VénusC) Éoulement zonal moyena) Struture moyenne du vent zonal modélisé

Figure 5.31 � A gauhe : Carte méridienne (latitude-altitude) du vent zonal en moyenneszonale et temporelle sur 1 jV (en m s−1), ave la fontion de ourant superposée (en 109kg s−1, ligne pleine dans le sens de rotation des aiguilles d'une montre, ligne disontinuedans le sens inverse) dans le MCG Vénus. A droite : arte méridienne des ontrasteslatitudinaux de température (en K), qui montre la di�érene entre la température et samoyenne latitudinale, ave le vent zonal moyen superposé (en m s−1).La arte méridienne (latitude-altitude) du vent zonal en moyenne zonale et temporelle(sur 1 jV) est représentée sur la Figure 5.31.a, ave la fontion de ourant superposée. Unesuperrotation est obtenue ave des vents zonaux maximum atteignant ∼ 150 m s−1 vers40◦-60◦ de latitude nord et sud, et vers 70 km d'altitude, au niveau de la zone d'inversiondu gradient latitudinal de température qui est située un peu au-dessus de la zone du maxi-mum de forçage thermique (vers 60 km, f. Fig. 5.31.b).Le Figure 5.32 montre le pro�l vertial du vent zonal modélisé à l'équateur, en om-paraison ave les observations des sondes Pioneer Venus, faites sur les �tés jour et nuit.Globalement, le pro�l modélisé est en bon aord ave les observations, ave un vent zo-nal qui roît progressivement ave l'altitude jusque vers 60 km environ où on atteint unmaximum de vent zonal. Le vent zonal reste ensuite maximum entre 60 et 80 km puisredéroît ave l'altitude au-delà. Ces trois régions dans le vent zonal sont liées aux troisrégions qui étaient ressorties de l'étude de la struture thermique (f. setion 5.5.2). Cesrégions sont également lairement visibles sur la Figure 5.31.b : les régions équatorialesqui sont plus haudes que les p�les entre environ 50 et 70 km aélèrent le vent zonal unpeu au-dessus entre 70 et 80 km par l'équation du vent thermique pour un équilibre y-lostrophique (f. équation 1.49 de la setion 1.4.1.II.D) ; les p�les hauds situés au-dessusde 70 km ontribuent à ralentir l'éoulement, de même qu'en-dessous des nuages. Ce typed'étude est analogue a elle qui avait été faite ave le modèle Titan (f. setion 4.6.3).Les pro�ls latitudinaux du vent zonal à 50 et 70 km sont représentés sur les Figures 5.33,227



Chapitre II.5. Vénusen omparaison aux observations de Venus Express/VIRTIS, qui a e�etué des sondagessur les �tés jour (dans l'ultraviolet et le prohe infrarouge) et nuit (dans l'infrarouge).A l'instar des pro�ls observés, les pro�ls modélisés ne présentent pas non plus de jetstrès marqués à hautes latitudes. Le vent zonal hute vers les p�les à partir de 60◦ delatitude, e qui est on�rmé par les observations de Venus Express, ainsi que les préédentesobservations faites à l'éhelle du globe par Mariner 10 (Limaye and Suomi, 1981), PioneerVenus (Limaye et al., 1982, 1988; Belton et al., 1991) et Galileo (Belton et al., 1991).L'intensité du vent zonal modélisé dans les nuages est également ohérent ave et ensembled'observations : il varie entre 100 et 120 m s−1 vers 70 km et autour de 50 m s−1 vers 50km, dans les régions équatoriales jusque vers 60◦.
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Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.32 � Pro�l vertial du vent zonal dans le MCG Vénus en moyennes zonale ettemporelle sur 1 jV à l'équateur (en m s−1)(en haut à gauhe) et omparaison ave lespro�ls vertiaux des sondes Pioneer Venus, �té jour et �té nuit observés jusqu'à 70 km(en haut à droite) (Shubert et al., 1980a) et entre 50 et 100 km, ave le ontraste jour-nuitqui apparait lairement dans la mésosphère (Sei� et al., 1980; Sei� and Kirk, 1982; Sei�,1982a; Counselman et al., 1980)(en m s−1).
229



Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.33 � A gauhe : observations de Venus Express dans l'hémisphère sud à 47 km,dans l'infrarouge, �té nuit (1.74 µm, rouge), à 61 km, dans le prohe-infrarouge, �té jour(980 nm, violet) et à 66 km, dans l'ultraviolet, �té jour (380 nm, bleu) (Sanhez-Lavegaet al., 2008)(en m s−1). A droite : pro�ls latitudinaux du vent zonal dans le MCG Vénusen moyennes zonale et temporelle sur 1 jV, dans l'hémisphère sud, à 70 km (ligne noire)et à 50 km (ligne rouge) (en m s−1).
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Chapitre II.5. Vénusb) Vents zonaux à la surfae

Figure 5.34 � Coupes latitude-longitude instantanées du vent zonal dans le MCG Vénus(en m s−1). A gauhe : à la surfae ave la topographie superposée (altitude en m). Adroite : dans les nuages à 60 km.Il est intéressant de mentionner la présene de vents zonaux négatifs très faibles (versl'est) modélisés à la surfae de Vénus, de l'ordre de -0.3 ms−1. En instantané, la oupelatitude-longitude de la Figure 5.34.a, qui représente le vent zonal à la surfae, ave latopographie superposée, indique la présene de vents zonaux négatifs très loalisés, plut�tdans les vallées dépressionaires, �té nuit et à très hautes latitudes (vers 80◦ de latitude).Cette struture présente une grande variabilité spatiale et devra faire l'objet d'une étudeplus détaillée.
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Chapitre II.5. VénusD) Cirulation méridienne moyenne

Figure 5.35 � Cartes méridiennes du vent méridien dans le MCG Vénus en moyenneszonale et temporelle sur 1 jV, ave la fontion de ourant superposée (en 109 kg s−1, lignepleine dans le sens de rotation des aiguilles d'une montre, ligne disontinue dans le sensinverse). A gauhe : vent méridien (en m s−1). A droite : vent vertial (négatif vers lehaut, en Pa s−1).a) Cirulation méridienne moyenneLa irulation méridienne (dans le plan latitude-altitude) modélisée est représentée surles Figures 5.35 ave le vent méridien et le vent vertial. La fontion de ourant ψ estdonnée par l'équation :
∂ψ

∂z
= −ρr cosφv (5.2)où ρr est la densité de l'atmosphère, et v la moyenne zonale du vent méridien.Dans la simulation, la irulation méridienne moyenne se ompose d'une suessionvertiale de ellules méridiennes qui s'étendent de l'équateur jusqu'aux p�les. En e�et, enraison de la faible vitesse de rotation de la planète solide, l'équilibre entre le gradient depression et la omposante latitudinale de la fore entrifuge se fait à très haute latitude.Ces ellules méridiennes se superposent vertialement : deux grandes ellules s'étendentvertialement dans le sens diret de la surfae jusque vers 30-40 km ; au-dessus deux pe-tites ellules indiretes de quelques kilomètres d'extension vertiale assurent la transitionave les ellules de Hadley diretes situées dans les nuages entre environ 40 et ∼50-60 km,et d'extension latitudinale limitée jusque vers ∼50◦ de latitude. La partie supérieure desellules de Hadley, vers 50-55 km, qui part vers les p�les est très intense (f . Figs. 5.35),en aord ave les observations qui étaient parvenues à ne mesurer que les mouvementsvers les p�les, �té jour (f. setion 5.2.6). 232



Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.36 � Pro�ls latitudinaux du vent méridien dans le MCG Vénus en moyenneszonale et temporelle sur 1 jV à 50 km (noir), à 40 km (vert), à 35 km (rouge) et à 30 km(bleu) (en m s−1)(à gauhe) et omparaison aux observations de Venus Express/VIRTIS(Sanhez-Lavega et al., 2008)(à droite).Les pro�ls latitudinaux modélisés du vent méridien à di�érentes altitudes sont repré-sentés sur la Figure 5.36.a, en omparaison aux observations de Venus Express/VIRTIS(Sanhez-Lavega et al., 2008). On voit lairement qu'un mouvement important vers lesp�les se produit vers 50 km (ave des vents méridiens atteignant 4 m s−1, en aord ave labranhe supérieure de ellules méridiennes diretes. Vers 40-45 km, le mouvement méridiense fait plut�t vers l'équateur et est don assoié à la branhe retour des ellules de Hadley.Dans la basse atmosphère, vers 30 km, le mouvement méridien se fait vers les p�les, enaord ave des ellules diretes.Un pro�l vertial instantané du vent méridien modélisé est représenté sur la Figure5.37.a. L'amplitude du vent méridien instantané modélisé varie peu entre le jour et la nuitet à di�érents instants (entre ∼10 m s−1 et -10 m s−1), et il est du même ordre de gran-deur que dans les observations des sondes Pioneer Venus, faites sur les �tés jour et nuit(Counselman et al., 1980) (f. Fig. 5.37.b). L'amplitude du vent méridien augmente avel'altitude, en aord ave la disussion faite dans la setion 5.2.6. Nous onstatons que lavariabilité vertiale qui a été observée par les sondes est également présente dans le modèle.
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Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.37 � Pro�l vertial du vent méridien dans le MCG Vénus instantané (en m s−1)(à gauhe) et observé par les sondes Pioneer Venus (à droite) (Counselman et al., 1980)(enm s−1).
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Chapitre II.5. Vénusb) Struture instantanée du vent méridien

Figure 5.38 � Coupes latitude-longitude instantanées du vent méridien dans le MCG Vé-nus à 60 km. A gauhe : vent méridien (en m s−1). A droite : vent vertial (en Pa s−1,négatif vers le haut).Les oupes latitude-longitude instantanées des vents méridien et vertial modélisés, quisont représentées sur les Figures 5.38, montrent qu'il y a une grande variabilité en longitudede la distribution de es vents.Au point subsolaire, qui est indiqué par le maximum dans les ontours du �ux solaire ausommet, le vent méridien à 60 km (f. Fig. 5.38.a) est bien dirigé vers les p�les jusqu'à 40◦environ et dirigé vers l'équateur à plus hautes latitudes. On onstate que es mouvementsavaient été dérits préédemment dans le adre d'une moyenne longitudinale et tempo-relle et qu'ils ne onernent en réalité que la partie jour. Au niveau du terminateur (�tésoir), les mouvements méridiens s'étendent jusqu'aux p�les. Pour la partie nuit, les mou-vements méridiens sont plus onfus. La variabilité temporelle et spatiale de es struturesméridiennes est don grande.Pour le vent vertial, on modélise un mouvement asendant au niveau du point sub-solaire à 60 km (f. Fig. 5.38.b, vent vertial négatif vers le haut) et des mouvementsdesendants à plus hautes latitudes, mais les mouvements sont très ahotiques, indiatifsd'un problème plus omplexe.
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Chapitre II.5. Vénus) Tendanes radiatives à l'origine de la irulation méridienne modélisée

Figure 5.39 � Cartes méridiennes des variations de température en moyennes zonaleet temporelle sur 1 jV dues au bilan radiatif (hau�age solaire plus le refroidissementinfrarouge)(à gauhe) et au hau�age solaire seul (à droite)(en K m−1).Sur les Figures 5.39 sont représentées les variations de température dues au bilan radia-tif (hau�age solaire, dT/dzsol et refroidissement infrarouge dT/dzIR) dans la simulationvénusienne et le hau�age solaire seul. Une ouhe plus froide apparait vers 50 km qui setrouve dans la partie supérieure des ellules de Hadley. Cette ouhe a don un r�le impor-tant dans la irulation méridienne moyenne. On onstate également qu'un fort hau�agesolaire se produit vers 40-45 km à la base des ellules de Hadley et vers 60 km, permettantd'expliquer les mouvements asendants de l'air au niveau des régions équatoriales dans lamésosphère.En résumé dans ette simulation, l'atmosphère modélisée se divise vertialement endi�érentes régions omme dans les observations (f. setion 5.2.6), probablement gouvernéespar des régimes un peu di�érents : (a) la basse atmosphère, de la surfae jusque vers 40 kmenviron est gouvernée par de faibles ontrastes latitudinaux de température, assoiés à unvent zonal relativement faible, atteignant 40 m s −1 vers 40 km. La irulation méridiennedans ette région est fortement in�uenée par la topographie qui la rend non-axisymétrique ;(b) la zone dans les nuages entre 40 km et un peu en dessous de 60 km est dominéepar une irulation omposée de ellules de Hadley, qui sont thermiquement dans le sensdiret, entrées sur l'équateur. La limite supérieure des ellules de Hadley (vers 50-60 km)ainsi que le mouvement asendant dans les régions équatoriales sont bien marqués dansle modèle et onstituent des résultats robustes d'une simulation à l'autre ; () la régionorrespondant à la mésosphère (au-delà de 60 km) présentent des vents zonaux maximum,ave de grandes ellules méridiennes diretes s'étendant jusqu'aux p�les et dominée par lesmarées thermiques (f. setion 5.2.6) ; (d) une région intermédiaire apparait vers 40-45 kmave de petites ellules méridiennes indiretes qui font le lien entre les ellules méridiennesde la troposphère et les ellules de Hadley des nuages au-dessus.236



Chapitre II.5. VénusE) Vortex polaires pour la irulation moyenneLe vortex polaire, qui a été disuté dans les setions 5.2.6 et 5.3.3, peut égalementêtre étudié par les artes longitude-latitude, entrées sur les p�les. Le modèle reproduitune struture thermique similaire aux observations au niveau des p�les, à l'exeption dudip�le qui a été observé à l'intérieur du ollier froid dans le hamp de température. LesFigures 5.40 montrent les artes des vortex polaires modélisées au p�le nord et au p�lesud dans le hamp de température instantané. La struture thermique du modèle fait ap-paraître lairement un ollier froid vers 55 km au p�le nord (f. Fig. 5.40.a) et des p�leshauds au-dessus de 80 km (f. Figs. 5.40.b. Cette struture du ollier froid au p�le nordne présente pas une grande variabilité dans le modèle, ontrairement aux p�les hauds quisemblent orrespondre à un méanisme relativement pontuel (qui se produit sur une duréede quelques jours terrestres). Les observations Pioneer Venus indiquaient que le ollier froidpiquait vers 65 km, ave une amplitude d'environ 20 K ave le milieu environnant, e quiest assez bien reproduit par le modèle, ave une amplitude d'une dizaine de Kelvins. Cesobservations faisaient apparaître des p�les hauds vers 70 km (Sei� et al., 1985, f. Figs.5.17 de la setion 5.2.6). Le hau�age qui se produit fortement au niveau des p�les vers 80km, et onduit à la présene de es p�les plus hauds que l'équateur est peut-être lié à unmouvement important de subsidene.La arte des vents zonaux vus au-dessus des p�les donnent des informations impor-tantes sur la irulation générale. La Figure 5.41 montre les vents zonaux instantanés auxp�les pour di�érentes altitudes (dans la basse atmosphère vers 30 km, dans les nuages vers55 km et au-dessus vers 80 km). Des nombres d'onde zonaux apparaissent lairement sures �gures (regarder les bords du vortex, aux latitudes prohes de 60◦) et déroissent àmesure que la pression diminue : un nombre d'onde zonal de 4-5 est présent dans la tro-posphère jusque vers 45 km, puis un nombre d'onde de 2-3 dans les nuages (entre 45 et 65km) et en�n un nombre d'onde zonal de 1 au-dessus. L'atmosphère se omporte omme un�ltre des grands nombres d'onde et ne laisse passer progressivement que les faibles nombresd'onde. Cette déroissane en altitude du nombre d'onde zonal est probablement indiatifde la propagation vertiale d'ondes dans ette région et ressemble peut-être à e qu'on peutrenontrer sur Terre (réhau�ement stratosphériques soudains). Des études plus approfon-dies devront être faites pour omprendre e phénomène sur Vénus, lorsqu'une simulationplus satisfaisante sera disponible.
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Figure 5.40 � Vortex polaires instantanés dans le hamp de température (en K), à 55 km(à gauhe) et à 80 km (à droite) dans le MCG Vénus au p�le nord. Les ontours des erlessont tous les 30◦ de latitude et l'équateur orrespond au ontour externe. Le p�le est auentre.
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Figure 5.41 � Vortex polaires instantanés dans le hamp de vent zonal (en m s−1), de hauten abs : à 30 km, à 55 km et à 80 km dans le MCG Vénus. A gauhe : p�le nord. A droite :p�le sud. Les ontours des erles sont tous les 30◦ de latitude et l'équateur orrespond auontour externe. Le p�le est au entre. 239
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Figure 5.42 � Vortex polaires instantanés dans le hamp de vent vertial (en Pa s−1) à65 km (négatif vers le haut) dans le MCG Vénus. A gauhe : p�le nord. A droite : p�le sud.Les ontours des erles sont tous les 30◦ de latitude et l'équateur orrespond au ontourexterne. Le p�le est au entre.La arte des vents vertiaux à 65 km de la Figure 5.42 indique qu'il existe des systèmesdépressionnaires forts au-dessus des p�les, ave des vitesses asendantes fortes. Cependant,la présene d'un dip�le est partiulièrement visible au p�le nord (légèrement exentré), alorsque l'alternane de hautes et basses pressions aux bords du vortex polaire sud fait penserau régime de irulation des moyennes latitudes sur Terre. En partiulier, ette struturepourrait indiquer la présene d'une onde de Rossby vers 80◦ de latitude dans le modèlevénusien. Cette disussion sera reprise dans la setion 5.7.2.F) E�ets du yle diurne et de la topographie sur l'éoulement moyenNous allons présenter, de manière suinte, les prinipaux e�ets du yle diurne et de latopographie sur la irulation moyenne modélisée, et nous nous attarderons plus partiuliè-rement sur l'impat de es deux e�ets sur le transport par les ondes (f. setions 5.6.6, 5.8.4et 5.8.5).E�ets du yle diurneNous avons e�etué une simulation sans yle diurne à partir de la simulation de réfé-rene qui avait tournée 280 jours Vénus, pendant 2 jours Vénus. En e�etuant une simula-tion sans yle diurne, on onstate que la struture thermique globale n'est pas fonièrementmodi�ée (f. Fig. 5.43). En raison de la présene de la topographie, la irulation méri-dienne moyenne n'est pas symétrique par rapport à l'équateur, mais les deux ellules deHadley présentes entre 40 et 55-60 km sont des �gures robustes de l'éoulement moyen.Quelques soient la simulation e�etuée, elles sont toujours présentes. Seule leur extensionvertiale peut varier. 240
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Figure 5.43 � E�ets du yle diurne sur la struture moyenne dans le MCG Vénus. Agauhe : arte méridienne (latitude-altitude) de température en moyennes zonale et tem-porelle sur 1 jV (en K). A droite : arte méridienne du vent zonal en moyennes zonale ettemporelle sur 1 jV (en m s −1), ave la fontion de ourant superposée (en 109 kg s−1).Globalement, l'intensité et la struture du vent zonal ne sont pas modi�ées dans ettesimulation sans yle diurne. Seul le gradient vertial du vent zonal vers 60◦ et 70-90 kmest modi�é : le vent zonal hute ave l'altitude alors que dans la simulation de référene,le vent zonal était plut�t onstant dans ette gamme d'altitude. Cela vient du fait que lesp�les hauds, dans la simulation sans yle diurne, sont légèrement plus bas que dans lasimulation de référene, induisant une déélération du vent zonal à plus basse altitude auxhautes latitudes.La irulation méridienne moyenne dans la simulation sans yle diurne est plus intenseque dans la simulation de référene : les mouvements asendants et desendants, ainsi queles mouvements latitudinaux sont don renforés dans ette simulation.E�ets de la topographieNous avons également e�etué une simulation sans topographie qui part des 250 joursVénus de la simulation de référene, que nous avons faite tourner pendant une trentainede jours Vénus supplémentaires a�n de la stabiliser.La struture thermique dans ette simulation n'est pas globalement modi�ée (f. Fig.5.44.a) : les régions équatoriales sont toujours plus haudes que les p�les dans la partiesupérieure des nuages (entre 60 et 70 km), e qui est lié à l'aélération du vent zonalà es altitudes (f. Fig. 5.44.b) ; les p�les hauds au-delà de 80 km sont également liésau ralentissement de l'éoulement zonal moyen ; les ontrastes de température dans latroposphère restent faibles.Les deux jets présents au-dessus de 60 km dans la simulation de référene sont toujoursvisibles dans ette simulation sans topographie, mais ave une intensité légèrement plusfaible (∼100 m s−1).L'impat majeur de l'absene de topographie sur l'éoulement se produit surtout surla irulation méridienne moyenne. Les deux ellules de Hadley sont plus étendues verti-241
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Figure 5.44 � E�ets de l'absene de topographie sur la struture moyenne dans le MCGVénus. A gauhe : arte méridienne (latitude-altitude) de température en moyennes zonaleet temporelle sur 1 jV (en K). A droite : arte méridienne du vent zonal en moyenneszonale et temporelle sur 1 jV (en m s −1), ave la fontion de ourant superposée (en 109kg s−1).alement : de 25 à 55-60 km, et horizontalement : de l'équateur jusqu'aux p�les. Un e�etde la topographie est don de réduire l'extension latitudinale des ellules de Hadley. Onremarque enore que l'altitude du sommet des ellules de Hadley est très robuste d'unesimulation à l'autre.La irulation méridienne moyenne est également plus intense dans la simulation sanstopographie, et en partiulier les mouvements desendants au niveau des p�les sont beau-oup plus intenses.
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Chapitre II.5. Vénus5.6 Méanismes de transport du moment inétique dans lasimulation stabilisée5.6.1 IntrodutionLa irulation moyenne modélisée que je viens de dérire va transporter du momentinétique dans l'atmosphère modélisée. C'est préisément e transport par la irulationmoyenne que je vais présenter dans ette partie. Dans un premier temps, on a traé ladistribution du moment inétique modélisé, e qui a permis de visualiser la zone de maxi-mum de moment inétique liée à la superrotation (f. setion 5.6.2). Ensuite, nous avonsreprésenté le transport moyen (moyenné en vertial) de moment inétique par la irula-tion méridienne moyenne et les ondes (f. setion 5.6.3), qui donne aès à des informationssur le transport en latitude. Ensuite, j'ai herhé à loaliser les zones d'instabilités dyna-miques à l'origine de la prodution des ondes planétaires de grande éhelle qui ramènenten moyenne le moment inétique vers l'équateur (f. setion 5.6.4). En�n, j'ai souhaitéavoir une "vision 2D" (latitude-altitude) du transport de moment inétique par les ondeset par la irulation moyenne. Pour ela, j'ai utilisé le diagnostique dit des "�ux d'EliassenPalm" (f. setion 1.6.2) pour avoir les distributions spatiales de es di�érents transports(transport par les transitoires et par la irulation méridienne résiduelle) (f. setion 5.6.5).5.6.2 Distribution modélisée du moment inétique

Figure 5.45 � Cartes méridiennes du moment inétique dans le MCG vénus en moyenneszonale et temporelle sur 1 jV. A gauhe : le moment inétique spéi�que (en m2 s−1), avela fontion de ourant superposée (en 109 kg s−1, ligne pleine dans le sens de rotation desaiguilles d'une montre, ligne disontinue dans le sens inverse). A droite : la densité demoment inétique (en 109 kg m−1 s−1).Les distributions du moment inétique spéi�que et de la densité de moment inétiquesont représentées sur les Figures 5.45. Le moment inétique spéi�que (en m2 s−1)(f. Fig.5.45.a) s'aumule au sommet de la branhe asendante des ellules de Hadley, situées dansles nuages. La densité de moment inétique (en kg m−1 s−1)(f. Fig. 5.45.b) est quant à elle,maximum dans la très basse troposphère, vers 10 km, ave un maximum seondaire vers243



Chapitre II.5. Vénus30 km. Ce résultat est en bon aord ave eux de Pioneer Venus, qui donne une densitéde moment inétique maximale vers 20 km, ave un maximum seondaire au-dessus (f.Fig. 5.18 dans la setion 5.2.6).5.6.3 Transport moyen de moment inétique par la irulation méri-dienne moyenne et les ondes (en moyenne zonale et temporelle)

Figure 5.46 � Transport moyen (en moyennes zonale, vertiale et en temporelle sur 1jV) méridien de quantité de mouvement dans le MCG Vénus (en m2s−2), par la irula-tion méridienne moyenne (noir)([u℄[v℄), les ondes transitoires (rouge)([u′v′℄) et les ondesstationnaires (vert) ([u∗v∗℄).Le transport méridien de moment inétique peut se déomposer en terme de moyennezonale et temporelle et d'éart à es moyennes (f. setion 1.3). Le transport méridien demoment inétique Jφ, moyenné en temps et longitude s'érit :
[Jφ] = [vma] = [v][ma] + [v∗][m∗

a] + [v′m′
a]

[Jφ] = a2 cos2 φ[v]Ω + a cosφ([v][u] + [v∗][u∗] + [v′u′])

[Jφ] = [JΩφ] + [Jrφ]où ma est le moment inétique absolu d'une partiule, [JΩφ] est le transport méridienplanétaire de moment inétique, [Jrφ] est le transport méridien relatif de moment inétique,a est le rayon, [v][ma] est le transport méridien par la irulation méridienne moyenne (en-trainement + relatif), [v∗][m∗
a] est le transport méridien par les perturbations stationnairesnon-axisymétriques et [v′m′
a], par les perturbations temporelles, appelées transitoires.La Figure 5.46 représente le transport moyen méridien de moment inétique par lairulation méridienne moyenne et les ondes transitoires et stationnaires, en moyenne ver-tiale. En e�et, en moyennant vertialement le terme Jφ, le transport méridien planétaire244



Chapitre II.5. Vénusde moment inétique disparaît et le transport méridien relatif de moment inétique estanalogue au transport méridien relatif de quantité de mouvement. Dans ette simulation,les ondes stationnaires transportent peu de moment inétique horizontalement par rapportaux ondes transitoires. Le moment inétique est en moyenne transporté vers les p�les parla irulation méridienne moyenne et vers l'équateur par les transitoires. Le maximum detransport horizontal moyen de moment inétique se fait vers 50 km, au niveau de la branhesupérieure des ellules de Hadley.
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Chapitre II.5. Vénus5.6.4 Instabilités dynamiques de l'éoulement (inertielle et barotrope)

Figure 5.47 � Cartes méridiennes des instabilités de l'éoulement dans le MCG vénus enmoyennes zonale et temporelle sur 1 jV (en m−1 s−1). A gauhe : la vortiité potentielleabsolue. A droite : la dérivée latitudinale de la vortiité potentielle absolue.Le moment inétique qui est transporté vers le haut par la irulation méridiennemoyenne au niveau de la branhe asendante des ellules de Hadley, va s'aumuler au-delà de 60 km, pour ensuite être redistribué horizontalement vers les plus hautes latitudespar ette même irulation méridienne moyenne. C'est e qu'indique l'instabilité inertielle,présentée dans la setion 1.6.1, et qui apparait sur la Figure 5.47.a, dans la arte méri-dienne (latitude-altitude) de la vortiité potentielle absolue : là où la vortiité potentielles'annule, l'instabilité inertielle est présente, 'est à dire dans les régions équatoriales et auxhautes latitudes, vers 60◦.La dérivée latitudinale de la vortiité potentielle absolue révèle la présene d'instabili-tés barotropes quand elle s'annule. Elle est représentée sur la Fig. 5.47.b, où on onstatela présene d'instabilités barotropes sur les �ans des jets, à hautes latitudes (vers 40◦).De telles instabilités montrent que le moment inétique transporté par la irulation mé-ridienne moyenne s'aumule aux hautes latitudes, rendant l'éoulement instable. Ces in-stabilités interagissent ensuite ave l'éoulement moyen, générant ainsi des ondes qui vontramener le moment inétique vers l'équateur.
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Chapitre II.5. Vénus5.6.5 Aélérations du vent zonal moyen par la irulation moyenne ré-siduelle et les ondes ave les diagnostis des �ux d'Eliassen PalmL'aélération de l'éoulement moyen par les ondes peut être divisé selon les ontribu-tions horizontale et vertiale, qui orrespondent aux omposantes horizontale et vertialede la divergene des �ux d'Eliassen Palm (f. setion 1.6.2.I). Dans la setion 2.4, nousavions indiqué que l'équation bilan du moment inétique pouvait se mettre sous la forme,après déomposition en éoulement moyen plus perturbations (f. équation 2.9) :
∂ma

∂t
+

1

a cosφ

∂

∂φ
(cosφmav) +

∂

∂z
(maω) = div ~F +XElle peut se réérire sous la forme synthétique omme : ∂ma

∂t +U∗.∇ma = div ~F +X,où on rappelle que ma est le moment inétique absolu d'une partiule (f. setion 2.4).Sur les Figures 5.48 sont représentées les di�érents termes de l'équation i-dessus dansle modèle Vénus.L'aélération du vent zonal moyen par les perturbations (div ~F ) se fait si les �uxd'Eliassen Palm "EP", ~F onvergent (ontrairement à la Terre, f. setion 1.6.2.I). En ef-fet, par onvention, ~FTerre = −~FV enus (f. setion 2.4). Sur la Figure 5.48.a est représentée-div ~F : quand −div ~F>0 pour une onvergene, on a une aélération du vent zonal moyen.On onstate que l'aélération par les perturbations dans le modèle vénusien se fait parouhes, en aord ave les remarques de Gierash et al. (1997a), mais rendent la disussionplus di�ile. La struture peut même être quali�ée de �struture en sandwih�. Vers 50 km,les �ux d'EP divergent des hautes latitudes vers l'équateur, alors qu'ils onvergent plus basvers 40 km et plus haut vers 60 km. Entre 60 et 65 km, la zone est plus divergente dans lesrégions équatoriales qu'à hautes latitudes. Vers 70 km où se trouve les jets du vent zonalet au-dessus, les �ux d'EP onvergent dans les régions équatoriales et au niveau des jets.Dans ette représentation, il faut noter que les aélérations vertiales et horizontales sontonfondues.L'aélération de l'éoulement par la irulation méridienne résiduelle est par dé�nitionpetite par rapport à la divergene du �ux d'EP (f. Fig. 5.48.b). On peut quand même voirsur ette Figure les zones qui ontribuent à l'aélération (zone positives) et elles qui fontune déélération (zones négatives). Les zones d'aélérations sont orrélées aux branhesasendantes des ellules méridiennes : entre 30 et 50 km, de l'équateur jusqu'à hauteslatitudes, où les ellules méridiennes troposphériques indiretes ne sont pas parfaitementhorizontales ; et au-dessus de 40 km dans les régions équatoriales. Une zone d'aélérationapparait également vers 60 km au niveau des branhes horizontales qui se trouvent ausommet des ellules de Hadley situées dans les nuages.Les omposantes horizontale et vertiale du �ux d'EP sont représentées séparément surles Figures 5.48. et 5.48.d.La omposante méridienne du �ux d'EP, Fφ est bien dirigée vers l'équateur vers 50 kmet entre 60-65 km (f. Fig.5.48.). Juste en dessous de 60 km, apparait une ouhe très�ne, où les �ux d'EP sont dirigés vers les p�les, e qui orrespond à la zone globalementonvergente énonée plus haut. Entre 65 et 70 km, les �ux sont dirigés vers les hautes lati-tudes, e qui pourrait indiquer que la formation des jets aux hautes latitudes à et endroitse fait en partie par les ondes. Au-dessus de 70 km, les ondes ramènent horizontalement247



Chapitre II.5. Vénusle moment inétique vers l'équateur. Dans la troposphère, le moment inétique est égale-ment transporté vers l'équateur, ontribuant ainsi à ramener le moment inétique à basseslatitudes.La omposante vertiale des �ux d'Eliassen Palm est représentée sur la Figure 5.48.d.Le transport vertial de moment inétique par les ondes se fait surtout dans les régionséquatoriales en dessous de 30 km environ, et s'e�etue globalement vers le haut dans etterégion. Au-dessus (entre 30et 40 km), le transport vertial est maximum à hautes latitudes(entre 60◦ et 80◦), et se fait loalement vers le bas.Le détail de la irulation méridienne résiduelle (v∗ et w∗) est représentée sur lesFigures 5.48.e et 5.48.f. Le vent méridien résiduel est dirigé vers les hautes latitudes à50 km à l'opposé au �ux méridien d'EP : la irulation méridienne résiduelle transportedon le moment inétique dans le sens opposé aux �ux d'EP. Elle ramène également lemoment inétique vers l'équateur en dessous vers 45 km. De la même manière, la irulationméridienne résiduelle transporte le moment inétique vers le haut au niveau des branhesasendantes (f. Fig. 5.48.f).Cette irulation méridienne résiduelle est prohe de la irulation méridienne moyenne,représentée sur les Figures 5.35.
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Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.48 � Diagnosti de �ux d'Eliassen Palm dans le MCG Vénus en moyenne tem-porelle (sur 1 jV). En haut à gauhe : -div~F (en kg s−2 m−1), ave le vent zonal moyensuperposé en rouge et la fontion de ourant superposée en noir (en 109 kg s−1). En hautà droite : U∗.∇ma (en kg s−2 m−1)(négatif vers le haut). Au milieu à gauhe : Fφ (en kgs−2)(négatif vers le p�le nord). Au milieu à droite : Fz (en kg s−2)(négatif vers le haut).En bas à gauhe : v∗ (en m s−1)(positif vers le p�le nord). En bas à droite : w∗ (en ms−1)(positif vers le haut). 249



Chapitre II.5. Vénus5.6.6 E�ets du yle diurne et de la topographie sur le transport demoment inétiqueDistribution du moment inétique

Figure 5.49 � Cartes méridiennes du moment inétique dans le MCG vénus sans ylediurne en moyennes zonale et temporelle sur 1 jV. A gauhe : le moment inétique spéi�que(en m2 s−1), ave la fontion de ourant superposée (en 109 kg s−1, ligne pleine dans le sensde rotation des aiguilles d'une montre, ligne disontinue dans le sens inverse). A droite :la densité de moment inétique (en 109 kg m−1 s−1).L'absene de yle diurne n'a�ete pas globalement la distribution moyenne de mo-ment inétique (f. Fig. 5.50). Le moment inétique absolu dans la simulation sans ylediurne est un peu renforé dans les régions équatoriales (jusque vers 40◦) de la mésosphère(au-dessus de 60 km), alors qu'il est réduit entre 40 et 60 km (au niveau des ellules deHadley), mais l'e�et est faible.L'absene de topographie, par ontre, induit une baisse notable du moment inétique :l'intensité du moment inétique absolu passe de ∼ 110 m2 s−1 vers 80 km dans la si-mulation de référene à ∼ 75 m2 s−1. Ce résultat est diretement lié au vent zonal (f.setion 5.5.2). La distribution de la densité de moment inétique est également modi�ée,ave un maximum non plus vers 10 km mais à la surfae et un maximum seondaire à plushaute altitude, vers 45 km.
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Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.50 � Cartes méridiennes du moment inétique dans le MCG vénus sans topogra-phie en moyennes zonale et temporelle sur 1 jV. A gauhe : le moment inétique spéi�que(en m2 s−1), ave la fontion de ourant superposée (en 109 kg s−1), ligne pleine dansle sens de rotation des aiguilles d'une montre, ligne disontinue dans le sens inverse). Adroite : la densité de moment inétique (en 109 kg m−1 s−1).
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Chapitre II.5. VénusTransport du moment inétiqueLa répartition des transports vertiaux et horizontaux de moment inétique par lesondes et par la irulation méridienne résiduelle n'est globalement pas modi�ée dans lessimulations sans yle diurne et sans topographie (f. Figs. 5.51 et 5.52).Les zones de onvergene et de divergene des �ux d'Eliassen Palm sont inhangées.Seules, l'intensité de es zones se trouve renforée dans les deux simulations, ave la zonede divergene vers 50 km et la zone de onvergene vers 35 km, à hautes latitudes (f.Figs. 5.51.a et 5.52.a). La irulation méridienne résiduelle étant prohe de la irulationméridienne moyenne, les di�érenes entre les irulations moyennes se retrouvent dansla irulation résiduelle (f. Figs. 5.51.b et 5.52.b). Un transport horizontal de momentinétique par les ondes (omposante latitudinale du �ux d'Eliassen Palm) important se faitdans toutes les simulations vers 50 km. Dans la simulation sans topographie, s'ajoutent destransports horizontaux forts vers l'équateur dans la mésosphère (f. Figs. 5.51. et 5.52.).Le transport vertial par les ondes est également renforé dans les deux simulations et sadistribution est fortement in�uenée par l'absene de topographie ou de yle diurne (f.Figs. 5.51.d et 5.52.d). La irulation méridienne résiduelle est l'opposée du �ux horizontald'Eliassen Palm, en aord ave le méanisme de Gierash, omme dans la simulation deréférene, et domine également vers 50km (f. Figs. 5.51.e et 5.52.e). Dans la simulationsans topographie, la vitesse vertiale de la irulation résiduelle est globalement vers lehaut dans les régions équatoriales et vers le bas aux p�les. Les assymétries observées dansle vent vertial dans la basse atmosphère de la simulation de référene sont don dues auxe�ets de la topographie (f. Fig. 5.52.f).
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Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.51 � Diagnosti de �ux d'Eliassen Palm dans le MCG Vénus sans CD enmoyenne temporelle (sur 1 jV). En haut à gauhe : -div~F (en kg s−2 m−1), ave le ventzonal moyen superposé en noir. En haut à droite : U∗.∇ma (en kg s−2 m−1)(négatif vers lehaut), ave la fontion de ourant superposée en noir (en 109 kg s−1). Au milieu à gauhe :Fφ (en kg s−2)(négatif vers le p�le nord). Au milieu à droite : Fz (en kg s−2)(négatif versle haut). En bas à gauhe : v∗ (en m s−1)(positif vers le p�le nord). En bas à droite : w∗(en m s−1)(positif vers le haut). 253



Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.52 � Diagnosti de �ux d'Eliassen Palm dans le MCG Vénus sans topographieen moyenne temporelle (sur 1 jV). En haut à gauhe : -div~F (en kg s−2 m−1), ave le ventzonal moyen superposé en noir. En haut à droite : U∗.∇ma (en kg s−2 m−1)(négatif vers lehaut), ave la fontion de ourant superposée en noir (en 109 kg s−1). Au milieu à gauhe :Fφ (en kg s−2)(négatif vers le p�le nord). Au milieu à droite : Fz (en kg s−2)(négatif versle haut). En bas à gauhe : v∗ (en m s−1)(positif vers le p�le nord). En bas à droite : w∗(en m s−1)(positif vers le haut). 254



Chapitre II.5. Vénus5.7 Les ondes dans le modèle5.7.1 IntrodutionJ'ai e�etué une simulation à haute résolution temporelle pour étudier, ave un éhan-tillonage su�sant, les ondes de hautes fréquenes (de période de l'ordre de quelques joursterrestres) dans le MCG Vénus. Un éhantillonage �n est néessaire pour ne pas avoirde reouvrement spetral et don voir apparaître des fréquenes qui n'existent pas. Parexemple, la période de l'onde à 4 jours terrestres est disrétisée en 8 pas de temps, e quiest su�sant, si on se réfère au ritère de Shannon.Cette simulation est partie d'un état à 280 jours Vénus (jV), qui n'est pas enore bienstabilisée, mais pour des raisons de temps, je n'ai pas pu attendre plus. En raison de lagrande gamme de fréquene présente dans l'atmosphère de Vénus : des marées thermiques(diurne et semi-diurne) de l'ordre de la journée vénusienne, soit ∼ 107s jusqu'aux ondesde plus hautes fréquenes de l'ordre de la journée terrestre (jT), soit ∼ 105s, il a été né-essaire de hoisir un éhantillonage orret su�samment �n pour résoudre les ondes dehautes fréquenes, mais également de faire tourner la simulation sur une durée su�sam-ment longue pour avoir les ondes basses fréquenes. La taille du �hier obtenu dépend dond'un ompromis entre l'éhantillonage et la durée de la simulation. J'ai don fait tournéette simulation ave 250 pas par jour Vénus pendant 2 jours Vénus.Nous avons vu dans la setion préédente 5.6.3, que les ondes stationnaires ontribuentpeu au transport horizontal moyen de moment inétique en omparaison ave les ondestransitoires. Nous allons don dans ette partie nous intéresser prinipalement à l'étude dees ondes transitoires.Dans un premier temps, j'ai mené une analyse spetrale en transformée de Fourier pourdéterminer les fréquenes prinipales des ondes. Ensuite, par une étude basée sur le prinipedes fenêtres glissantes, j'ai étudié tout d'abord la RMS des di�érents signaux prinipauxa�n de déterminer l'endroit où l'intensité des ondes est maximale, puis j'ai analysé lestraés Hovmöller assoiés aux di�érentes ondes, aux endroits où leurs intensités étaientmaximales. J'appelle traé Hovmöller, tout traé en fontion du temps (ou de la fréquene).J'ai également étudié les omposites de es di�érentes ondes, en utilisant toujours etteméthode des �ltres. Les omposites sont des oupes en longitude instantanées (latitude-longitude et altitude-longitude) qui permettent de déterminer la struture globale des ondesétudiées. Etant donné que haque type d'ondes a une struture en longitude aratéristique(f. setion 1.5.3), une telle étude permet ainsi de mieux ontraindre la nature de l'onde.5.7.2 Nature des ondes modéliséesA) Analyse spetraleUn analyse spetrale a été menée sur la simulation à haute résolution temporelle a�nde déterminer les prinipales fréquenes des ondes présentes dans le modèle. Les étudesont été e�etuées sur le hamp de température. Ave les hamps de vitesse méridienne etvertiale, ou ave le géopotentiel, on obtient des résultats similaires.En e�etuant une simple transformée de Fourier (FFT) dans le temps, pour étudier lestransitoires, l'amplitude Φ d'un signal s'érit :255



Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.53 � Spetre de FFT en amplitude sur la température en fontion de la latitudedans le MCG Vénus, s'éhelonnant sur des périodes de 1 jV (sur la partie gauhe de l'axedes fréquenes) à 2 jT (sur la partie droite)(axe des absisses en fréquene, s−1). A gauhe :à 65 km. A droite : à 20 km.
Φ(λ, φ, z, t) = Σ[Φ(λ, φ, z, ωn) cos(ωnt+ θn)] (5.3)où la période T = N ∗ △T , ave △T , le pas de temps temporel et N le nombre depoints, et ωn = 2π

T , la fréquene disrétisée de l'onde. θn est la phase disrétisée. Le spetreen amplitude proprement dit s'érit :
Pφ(λ, φ, z, ωn) = ΦΦ∗où Φ∗ est le onjugué de Φ.L'amplitude des ondes dans la simulation Vénus en fontion de la fréquene est repré-sentée sur les Figures 5.53, à di�érentes altitudes (65 km pour la �gure à gauhe et 20 kmpour la �gure à droite).Deux grands types d'ondes sont don présents dans le modèle : les marées thermiques(marée diurne de période 1 jV ou 107s et marée semi-diurne de période 0.5 jV) et des ondesde plus hautes fréquenes (plus ourtes périodes). Pour les ondes de hautes fréquenes, ap-paraissent des ondes de périodes ∼23 jT, des ondes de périodes omprises entre 8 et 10 jT,des ondes de périodes 4-5 jT et des ondes de périodes 2.5-3 jT. Ces ondes sont visibles à65 km aux hautes latitudes et sous les nuages (à 20 km) dans les régions équatoriales.B) Prinipe de la méthode des �ltres/RMSFenêtres glissantes : Nous avons utilisé une méthode s'appuyant sur le prinipe desfenêtres glissantes, qui permet de �ltrer ertaines fréquenes. Par exemple, nous avons lisséle signal brut de la température sur une fenêtre glissante de 0.5 jV pour obtenir séparémentle signal lissé, qui ontient toutes les fréquenes (périodes) plus petites (grandes) que lataille de la fenêtre glissante et le signal �ltré (ou résiduel) qui ontient toutes les hautesfréquenes. Ce signal lissé donne des informations sur les ondes de basses fréquenes ommeles marées thermiques, alors que le signal �ltré ontient toutes les ondes de fréquenes(périodes) plus grandes (petites) que 0.5 jV.256



Chapitre II.5. VénusLe signal résiduel (ou �ltré) s'érit :
Res =

n
∑

i=1

(xi − xi
△T ) (5.4)où △T est la taille de de la fenêtre glissante, qui va lisser le signal sur ette taille defenêtre et xi représente un hamp quelonque (température, géopotentiel, vent méridienou vertial, et.). Par la suite, je prendrais souvent le hamp de température. On gardeainsi toutes les périodes inférieures à △T . n est la résolution temporelle du MCG Vénus(250 pas/jV).La Figure 5.54.a montre un plot temporel du signal brut du hamp de température à 50km et à l'équateur, sur lequel est superposé le signal de température lissé sur une fenêtre de0.5 jV. On onstate que toutes les hautes fréquenes ont été enlevées et qu'il ne reste queles basses fréquenes, à savoir prinipalement les marées thermiques. On remarque égale-ment que la simulation présente une dérive en température ar elle n'est pas enore bienstabilisée. Cette dérive in�ue surtout sur l'évolution temporelle des mouvements moyensque nous n'étudions pas ii. La fréquene des ondes n'est pas modi�ée par ette dérive maisleur amplitude va roître légèrement dans le temps. Sur la Figure 5.54.b est représenté lesignal résiduel orrespondant.

Figure 5.54 � Plots temporels du hamp de température (en K) à l'équateur à 50 kmpendant 2 jV. A gauhe : le signal brut (ligne noire), ave le signal lissé sur 0.5 jV superposé(ligne rouge). A droite : signal résiduel d'un lissage sur 0.5 jV.Choix de la taille de la fenêtre glissante et �ltre passe-haut, passe-bas : Le hoixde la taille de la fenêtre glissante onditionne le type de fréquenes qu'on veut étudier. Parexemple, ave une fenêtre glissante de taille 0.5 jV, on obtient un signal lissé ontenantla marée diurne et un signal �ltré ontenant la marée semi-diurne et toutes les ondes deplus hautes fréquenes. Le signal �ltré onstitue don dans e as un �ltre passe-haut depériode de oupure 0.5 jV, alors que le signal lissé orrespond à un �ltre passe-bas. Plus257



Chapitre II.5. Vénusla taille de la fenêtre glissante est grande (en période), plus l'e�et d'érêtage, inhérant àla méthode, est petit. Il se trouve que pour une taille de fenêtre de 0.5 jV, l'érêtage estnégligeable.Les di�érentes tailles de fenêtres glissantes utilisées, ainsi que les gammes de fréquenesdes ondes onernées sont réapitulées dans la Table 5.2.Filtres passe-bandes : On peut obtenir un �ltre passe-bande entre deux tailles de fe-nêtres glissantes (△T1 et △T2).
Res =

n
∑

i=1

(xi − xi△T1)
△T2 (5.5)où △T1 est la taille de la fenêtre glissante 1, qui va lisser sur ette taille de fenêtre. Ave

xi − xi
△T1 , on garde don toutes les périodes inférieures à △T1 (�ltre passe-haut). △T2est la taille de la fenêtre glissante 2, qui permet d'enlever toutes les périodes inférieuresà △T2 et n est la résolution temporelle du MCG Vénus. Ave ette méthode, on obtientl'ensemble des ondes de périodes omprises entre △T1 et △T2 : △T2< T < △T1.Taille de la fenêtre glissante, Signal résiduel Signal lissé

△T en nombre de pas (�ltre passe-haut (�ltre passe-bas)temporels (jV ou jT) et �ltre passe-bandes∗)250 (1jV) DIURNE,1/2 diurneondes HF128 (0.5jV) 1/2 DIURNE DIURNEondes HF50 (23jT) ONDES HF DIURNE,1/2 DIURNE
△T2=18 (∼8 jT) ONDES HF de périodes 8jT< T <30jT∗et △T1=65 (∼30 jT)21 (∼10jT) ONDES HF de périodes <10jT diurne, 1/2 diurne,ondes de périodes >10jT18 (∼8jT) ONDES HF de périodes <8jT diurne, 1/2 diurne,+ ondes de périodes >8jT11 (∼5jT) ONDES HF de périodes <5jT diurne, 1/2 diurne,+ ondes de périodes >5jT8 (∼4jT) ONDES HF de périodes <4jT diurne, 1/2 diurne,+ ondes de périodes >4jT4 (∼2jT) ONDES HF de périodes <2jT diurne, 1/2 diurne,+ ondes de périodes >2jTTableau 5.2 � Table des �ltres utilisés pour l'étude des ondes du MCG Vénus (simulationà haute résolution temporelle, 250 pas/jV). En majusule, le signal dominant, indiquant le�ltre le mieux adapté.Prinipe de la RMS : En utilisant le signal résiduel de la température, la RMS ("RootMean Squared") est utilisée ii pour déterminer l'endroit où l'intensité des ondes est maxi-258



Chapitre II.5. Vénusmale. La RMS est une mesure statistique de l'amplitude d'un hamp variable et se aluleomme :
RMS =

√

√

√

√

1

n

n
∑

i=1

(xi − xi△Tfen)2
△Trun (5.6)où △Tfen est la taille de la fenêtre glissante, △Trun est la durée de la simulation.Pour étudier la nature de es di�érentes ondes, nous allons e�etuer un déoupage unpeu grossier de l'axe des fréquenes (f. Figs. 5.53), en séparant les marées thermiques,les ondes de hautes fréquenes de périodes inférieures à 8jT et les ondes de plus bassesfréquenes, de périodes omprises entre 8 et 30 jT. Cei permettra d'e�etuer des �ltressur des fenêtres su�samment larges, dont on est sûre qu'ils gardent un sens en termed'éhantillonage (taille de la fenêtre glissante pas trop petite).C) Analyse des résultats de la RMSLes Figures 5.55 représentent les RMS dans le hamp de température assoiée à di�é-rentes ondes. La Figure 5.55.a montre la RMS totale, ontenant les marées thermiques etles ondes de hautes fréquenes. Deux maxima d'intensité des ondes sont obtenus dans leMCG dans es onditions, à di�érentes latitudes selon que l'on est au-dessus ou en-dessousdes nuages : au-dessus des nuages (vers 60-70 km) aux hautes latitudes (vers 60-65◦) et unmaximum seondaire sous les nuages (vers 20 km) dans les régions équatoriales. La sommedes Figures 5.55.b, 5.55. et 5.55.d explique le signal total représenté sur la Figure 5.55.a.On onstate sur les Figures 5.55.b et 5.55. que e sont les ondes de hautes fréquenes(de périodes inférieures à 8 jT) qui ontribuent le plus au signal total observé dans la Figure5.55.a en-dessous de 60 km environ. Le signal est maximal pour les ondes de hautes fré-quenes vers 55-60 km aux hautes latitudes (entre 40◦ et 60◦) ave un maximum seondaireprésent vers 20 km dans les régions équatoriales.Au-dessus de 60 km, e sont les marées thermiques qui ontribuent le plus au signal,ave un pi d'intensité aux hautes latitudes au-dessus de 60 km et dans les régions équa-toriales au-dessus de 80 km environ.Etant donné que la RMS montre où l'intensité des ondes est maximale, ça indiqueégalement où on peut étudier les propriétés des ondes ave des traés Hovmöller (f. se-tions 5.7.2.D, 5.7.2.E et 5.7.2.F).D) Marées thermiquesPropagation zonale. Par ette méthode des �ltres, on peut étudier séparément lesondes de basses fréquenes omme les marées thermiques , des ondes de hautes fréquenes.Ces deux familles d'ondes sont bien aratérisées par des propagations zonales de sensopposées : les marées thermiques se propagent vers l'est (en suivant le soleil) et les ondesde plus hautes fréquenes se propagent vers l'ouest (dans la même diretion que la planètesolide) (f. Fig. 5.56).Les marées thermiques sont entrées sur les régions équatoriales, omme on peut le voirsur le signal résiduel de la température de la Figure 5.57. On voit lairement l'enveloppe259
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Figure 5.55 � Cartes méridiennes (altitude-latitude) de la RMS obtenues ave le signalen température résiduel. En haut à gauhe : résidu du signal lissé sur 1 jV, ontenanttoutes les périodes inférieures à 1jV, à savoir les marées thermiques et les ondes de hautesfréquenes. En haut à droite : résidu du signal lissé sur 8 jT, ontenant les ondes de hautesfréquenes de périodes inférieures à 8jT. En bas à gauhe : résidu du signal lissé ontenantles ondes de plus basses fréquenes de périodes omprises entre 8 et 30 jT. En bas à droite :résidu du signal lissé ontenant les marées thermiques (de périodes supérieures à 30 jT).d'un signal diurne dans laquelle s'insrit un signal semi-diurne.Propagation vertiale. Les marées thermiques se propagent vertialement depuis lemilieu des nuages (au niveau du maximum de hau�age solaire, vers 50-60 km), vers lehaut au-dessus des nuages et vers le bas en-dessous (f. Figs. 5.58.a pour la marée diurneet 5.58.b pour la marée semi-diurne). Lee (2006b) avait obtenu un résultat similaire.
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Figure 5.56 � Cartes Hövmoller (longitude-temps) pendant 2 jV, des marées thermiquesdans le MCG Vénus à 60◦N et 65 km, indiquant leurs propagations zonales. A gauhe :ave un signal en température, résidu d'un lissage sur 1jV à l'équateur, où la marée diurneest dominante. A droite : ave un signal en température, résidu d'un lissage sur 8 jT,ontenant les ondes de périodes plus petites que 8 jT.

Figure 5.57 � Cartes Hövmoller (latitude-temps) pendant 2 jV, pour les ondes équatorialesdans le MCG Vénus. Cette �gure a été obtenue ave le signal en température lissé sur 23jT, ontenant prinipalement les marées thermiques (marées diurne et semi-diurne) à 65km. 261
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Figure 5.58 � Cartes Hövmoller (altitude-temps) pendant 1 jV, des marées thermiquesdans le MCG Vénus, indiquant leurs propagations vertiales. A gauhe : ave un signal entempérature, résidu d'un lissage sur 1jV à l'équateur, où la marée diurne est dominante.A droite : ave un signal en température, résidu d'un lissage sur 0.5 jV à l'équateur, où lamarée semi-diurne s'ajoute à la marée diurne.
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Chapitre II.5. VénusE) Ondes équatoriales

Figure 5.59 � Cartes Hövmoller pendant 2 jV, pour les ondes équatoriales dans le MCGVénus. A gauhe : arte (latitude-temps), obtenue ave le signal en température, résidud'un lissage sur 23 jT, et ontenant les ondes de hautes fréquenes à 20 km. A droite :arte (altitude-temps), indiquant la propagation vertiale. Cette �gure a été obtenue ave lesignal en température, résidu d'un lissage sur 8 jT, ontenant les ondes de hautes fréquenes(de périodes plus petites que 8 jT) à 60◦N.Les ondes équatoriales de hautes fréquenes sont situées sous les nuages. La Figure5.59.a représente la arte Hovmöller latitude-temps d'un signal �ltré, ontenant les ondesde hautes fréquenes (de périodes inférieures à 23 jT) à 20 km, et qui sont prinipalementsituées dans les régions équatoriales.Les ondes de hautes fréquenes se propagent vertialement depuis le sol et depuis lesnuages (vers 50 km), ave une amplitude qui roit à mesure que l'altitude augmente (f.Fig. 5.59.b). La zone d'instabilités onvetives dans le modèle entre 40 et 50 km environbloque toute propagation vertiale de es ondes.
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Chapitre II.5. VénusF) Ondes de moyennes latitudes

Figure 5.60 � Carte Hövmoller (latitude-temps) pendant 2 jV, pour les ondes de moyenneslatitudes dans le MCG Vénus. Cette �gure est obtenue ave le signal en température, résidud'un lissage sur 23 jT, ontenant les ondes de hautes fréquenes à 65 km.Alors que les ondes équatoriales sont surtout loalisées sous les nuages, les ondes demoyennes latitudes (∼ 60◦) se trouvent dans le modèle surtout au sommet des nuages (vers60-65 km), omme on peut le voir sur la Figure 5.60.La propagation vertiale se fait omme pour les ondes équatoriales, de la surfae jus-qu'au sommet du modèle.G) Composites (strutures instantanées)Les omposites (artes en longitude instantanées) ont été traées pour les di�érentstypes d'ondes que nous avons grossièrement séletionnés (f. setion 5.7.2.B). Les om-posites permettent de déterminer la nature des ondes modélisées, par l'étude de leursstrutures horizontales.Coupes instantanées (latitude-longitude). Les ondes de hautes fréquenes (de pé-riodes inférieures à 8 jT) et les ondes de plus basses fréquenes (de périodes omprises entre8 et 30 jT) présentes toutes deux une struture horizontale similaire (f. setion 5.7.2.B) :ave des maxima d'intensité aux hautes latitudes au-dessus des nuages et dans les régionséquatoriales en-dessous (f. Figs. 5.61). Il faut également noter que les ondes de moyenneslatitudes sont symétriques par rapport à l'équateur. Cette di�érene de strutures horizon-tales semble montrer que nous avons a�aire à des ondes de nature di�érentes qui pourraientêtre du type ondes de Kelvin pour les ondes équatoriales et ondes de Rossby pour les ondesde moyennes latitudes (se reporter à la setion 1.5 pour les aratéristiques de es ondes).Les ondes de hautes fréquenes montrent un nombre d'onde zonal de 1 à toutes lesaltitudes (f. Figs. 5.61.b et 5.61.). Les ondes de plus basses fréquenes ont quant à elles,un nombre d'onde zonal de 2 au-dessus des nuages (f. Fig. 5.61.) et de 1 en-dessous(f. Fig. 5.61.a), e qui indique qu'au sein d'une même gamme de fréquene, nous n'avons264
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Figure 5.61 � Composites latitude-longitude instantanées. En haut : pour les ondes dehautes fréquenes, de périodes inférieures à 8 jT. En bas : pour les ondes de plus bassesfréquenes, de périodes omprises entre 8 et 30 jT. A gauhe : à 50 km. A droite : à 10 km.probablement pas les mêmes ondes.Cartes altitude-longitude instantanées. Les artes altitude-longitude instantanéesdes hamps résiduels de température et de vent méridien à l'équateur et à 60◦N sont re-présentées sur la Figure 5.62 pour les ondes de hautes fréquenes (de périodes inférieures à8 jT) et sur la Figure 5.63 pour les ondes de plus basses fréquenes (de périodes omprisesentre 8 et 30 jT). Elles devraient permettre de déterminer la présene ou non d'ondes detype ondes de Kelvin qui ont pour aratéristique de ne pas avoir de signal dans le ventméridien (f. setion 1.5.3). Selon les altitudes, les ondes présentent un signal ou non.� Pour les ondes de hautes fréquenes (f. Figs. 5.62) :265



Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.62 � Composites altitude-longitude instantanées pour les ondes de hautes fré-quenes, de périodes inférieures à 8 jT. En haut : dans le signal de température. En bas :dans le signal du vent méridien. A gauhe : à 60◦N. A droite : à l'équateur.Entre 30 et 50 km environ, auun signal de propagation n'est présent dans les hampsrésiduels de température et de vent méridien, à l'équateur, e qui pourrait indiquer laprésene d'ondes de Kelvin on�nées à es altitudes. En e�et, la ouhe instable présentedans le modèle vers 50 km pourrait bloquer la propagation vertiale de es ondes à plushautes altitudes (f. Fig. 5.30 dans la setion 5.5.2). Il ne semble pas non plus y avoir unsignal lair en-dessous de 30 km pour le vent méridien à 60◦N.A 60◦N, dans le vent méridien, on retrouve un nombre d'onde zonal de 2 entre 30 et 50km (omme dans la Figure 5.61.) assoiée à une onde qui ne se propage pas vertialement, .� Pour les ondes de plus basses fréquenes (f. Figs. 5.63) :On retrouve omme pour les ondes de hautes fréquenes, une absene de signal entre 30 et50 km environ dans les hamps résiduels de température et de vent méridien à l'équateur.Il pourrait don y avoir des ondes de Kelvin de di�érentes fréquenes dans le modèle.266
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Figure 5.63 � Composites altitude-longitude instantanées pour les ondes de plus bassesfréquenes, de périodes omprises entre 8 et 30 jT. En haut : dans le signal de température.En bas : dans le signal du vent méridien. A gauhe : à 60◦N. A droite : à l'équateur.
267



Chapitre II.5. Vénus5.8 Contribution des ondes à la superrotation dans le modèleVénusLes di�érentes ondes que je viens d'identi�er (f. setion 5.7) vont ontribuer à lasuperrotation de l'atmosphère modélisée en transportant du moment inétique. La questionqui se pose alors est de savoir quelle onde préisément ontribue le plus au transporthorizontal (en latitude) dérit dans la setion 5.6, et don à la superrotation. Il faut établirsi les marées thermiques jouent ou non un r�le lef dans la superotation, ou bien si e sontles ondes de hautes fréquenes qui ontribuent le plus. Il s'agit également de déterminer letype de transport dominant : transport vertial ou horizontal.5.8.1 Transport horizontal de moment inétique par les ondesNous avions vu dans la setion 5.6.3 que les transitoires ontribuaient grandementau transport horizontal de moment inétique (par rapport aux stationnaires). Dans ettepartie, nous allons étudier quelles ondes plus préisément ontribuent à e transport.Sur les Figures 5.64 sont représentées la densité des transports horizontaux de momentinétique par les di�érents types d'ondes dans le modèle : dans le signal total ontenanttoutes les fréquenes (f. Fig. 5.64.a), les ondes de hautes fréquenes (de périodes inférieuresà 8 jT, f. Fig. 5.64.b), les ondes de plus basses fréquenes (de périodes omprises entre8-30 jT, f. Fig. 5.64.) et par les marées thermiques (f. Fig. 5.64.d). L'expression d'untel transport s'érit : ρu′v′, où la barre représente la moyenne zonale et les primes lesperturbations temporelles dans le hamp résiduel. ρ est la densité (f. setion 1.3).Les ondes de hautes fréquenes, de périodes inférieures à 8 jT, ontribuent majoritai-rement au transport horizontal de moment inétique des hautes latitudes vers l'équateurar le signal total de la Figure 5.64.a peut être expliqué par le signal des ondes de hautesfréquenes de la Figure 5.64.b. Le maximum de e transport horizontal se fait vers 40-50km en bon aord ave e qui avait déjà été obtenu ave les diagnostis des �ux d'Elias-sen Palm (f. Fig. 5.48.a de la setion 5.6.5). Le fait que es deux méthodes di�érentesonordent montrent la �abilité des résultats obtenus.Il se trouve plus préisément que e sont les ondes de périodes inférieures à 4 jT quiontribuent majoritairement au transport horizontal vers l'équateur à 50 km (non repré-senté). Un tel résultat est très important pour la ompréhension de la dynamique vénu-sienne (f. setion 5.2.6) : l'onde à 4 jours terrestres qui est observée dans les nuages (Youhé, f. setion 5.2.6) ontribue majoritairement au transport horizontal de momentinétique vers l'équateur dans le modèle.Les ondes de plus basses fréquenes, de périodes omprises entre 8 et 30 jT transportenthorizontalement un peu de moment inétique vers 30 km (voir l'intensité du transport sur laFig. 5.64. par rapport au transport total de la Fig. 5.64.a). Les marées thermiques ontri-buent peu au transport horizontal de moment inétique dans le modèle (f. Fig. 5.64.d). Cerésultat est également intéressant dans la mesure où il permet d'expliquer e qui maintientla superrotation équatoriale dans la basse atmosphère et le maximum seondaire observédans la densité de moment inétique (f. setion 5.2.6).Sur la Figure 5.64.e, j'ai rappelé le transport horizontal e�etué par la irulation mé-ridienne moyenne dans le modèle (signal lissé sur 1 jV), qui se fait prinipalement vers lesp�les vers 50 km dans le sens opposé au transport e�etué par les ondes, et vers l'équateur268



Chapitre II.5. Vénusen-dessous (vers 40-45 km).5.8.2 Transport vertial de moment inétique par les ondesDans le modèle, le transport vertial de moment inétique par les ondes (en densité) estreprésenté sur les Figures 5.65, pour le même type d'ondes que dans les Figures 5.64. Ladensité du transport vertial par les ondes s'érit : ρu′w′, ave les mêmes onventions quepréédemment. On onstate, tout d'abord, que le transport vertial de moment inétiquepar les ondes est moins fort que le transport horizontal, e qui est plut�t en faveur d'unméanisme du type de elui dérit par Gierash (1975) (f. setion 2.6.1.A).Les ondes de hautes fréquenes, de périodes inférieures à 8 jT ontribuent égalementmajoritairement au transport vertial de moment inétique (f. Figs. 5.65.a et 5.65.b). Cetransport vertial par les ondes de hautes fréquenes se fait vers le bas (vent vertial né-gatif vers le haut), et est maximal vers 45-50 km, entre environ 30◦ et 70◦ de latitude. Cerésultat est en aord ave elui obtenu ave la omposante vertiale du �ux d'EliassenPalm (f. Fig 5.48.d de la setion 5.6.5).Le transport vertial de moment inétique par les ondes de plus basses fréquenes (depériodes omprises entre 8 et 30 jT) est plus di�ile à interpréter (f. Fig. 5.65.) : esondes transportent vertialement du moment inétique vers le bas aux hautes latitudes del'hémisphère nord entre 30 et 50 km environ et vers le bas dans l'hémisphère sud au-delàde 70◦ de latitude. Cette assymétrie est un peu urieuse et n'est pour le moment pas inter-prétée. Les marées thermiques transportent le moment inétique vers le haut en-dessousdes nuages et vers le bas au-dessus mais ave une intensité plus faible que le transporte�etué par les ondes de hautes fréquenes (f. setion 5.65.d).Sur la Figure 5.65.e est représenté le transport vertial e�etué par la irulation mé-ridienne moyenne dans le modèle, qui se fait majoritairement vers le haut dans les régionséquatoriales et en suivant les branhes asendantes des di�érentes ellules méridiennes (f.setion 5.5.2), et ver le bas aux moyennes latitudes au-dessus de 40 km.
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Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.64 � Transport horizontal de moment inétique par les ondes transitoires enaltitude-latitude (ρu′v′ en kg m−1 s−2) (positif vers le p�le nord). En haut à gauhe : partoutes les ondes (marées thermiques et ondes de plus hautes fréquenes). En haut à droite :par les ondes de hautes fréquenes, de périodes inférieures à 8 jT. Au milieu à gauhe : parles ondes de plus basses fréquenes, de périodes omprises entre 8 et 30 jT. Au milieu àdroite : par les marées thermiques (signal total auquel on a soustrait le signal assoié auxondes de périodes inférieures à 30 jT). En bas à gauhe : par la irulation méridiennemoyenne (signal lissé sur 1jV).
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Figure 5.65 � Transport vertial de moment inétique par les ondes transitoires en altitude-latitude (ρu′w′ en kg m−1 s−2) (négatif vers le haut). En haut à gauhe : par toutes lesondes (marées thermiques et ondes de plus hautes fréquenes). En haut à droite : par lesondes de hautes fréquenes, de périodes inférieures à 8 jT. Au milieu à gauhe : par lesondes de plus basses fréquenes, de périodes omprises entre 8 et 30 jT. Au milieu à droite :par les marées thermiques (signal total auquel on a soustrait le signal assoié aux ondesde périodes inférieures à 30 jT). En bas à gauhe : par la irulation méridienne moyenne(signal lissé sur 1jV).
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Chapitre II.5. Vénus5.8.3 Contributions des marées thermiques à la superrotationTransport horizontal. Les marées thermiques transportent horizontalement du mo-ment inétique à l'enontre des ondes (f. Fig. 5.64.d) : vers les hautes latitudes à 50 km etvers l'équateur plus bas vers 45 km. Les marées thermiques transportent don du momentinétique en suivant les ellules de Hadley de la irulation méridienne résiduelle au niveaudes nuages (f. Fig. 5.48.e de la setion 5.6.5).Transport vertial. Les marées thermiques transportent aussi du moment inétiquevertialement (f. Fig. 5.65.d). En-dessous de 30 km, il y a une alternane de transportvertial de moment inétique vers le haut ou vers le bas (on rappelle que le vent vertialest négatif vers le haut). Au-delà de 30 km, le transport vertial de moment inétique sefait de manière oblique, d'environ 20◦ de latitude jusqu'aux p�les. Au-delà de 40 km, lemoment inétique est transporté vers le haut dans les régions équatoriales et vers le bas àplus hautes latitudes ave un maximum de transport vertial vers 50 km. Ce transport suittoujours la irulation méridienne et les branhes asendantes sont liées à un transport demoment inétique vers le haut. Les résultats obtenus sont enore une fois en aord aveeux de la irulation méridienne résiduelle présentés dans les Figures 5.48.b et 5.48.f dela setion 5.6.5.5.8.4 E�et du yle diurne sur le transport de moment inétique par lesondes (surtout horizontal)Transport horizontal. Le transport horizontal de moment inétique par les ondes a uneintensité plus forte dans la simulation sans yle diurne que dans la simulation de référene(f. setion 5.8.1). Il se fait toujours globalement vers l'équateur, entre environ 40 et 55km (f. Figs. 5.66.a et 5.66.b). Un transport dans le sens inverse (vers les p�les) s'ajoutepar rapport à la simulation de référene vers 30 km. Les ondes, de périodes inférieures à 8jT reproduisent bien e transport. La distribution du transport horizontal e�etué par lesondes de périodes omprises entre 8 et 30 jT est prohe de elle obtenue dans la simula-tion de référene, ave un transport vers l'équateur à plus basse altitude (vers 30 km dansl'hémisphère nord).Transport vertial. Dans ette simulation sans yle diurne, nous obtenons toujours untransport vertial vers le bas entre environ 35 et 50 km aux hautes latitudes (vers 60◦) dansle signal total (f. Fig. 5.66.a), dans le signal assoié aux ondes de hautes fréquenes (f.Fig. 5.66.b), et dans le signal assoié aux ondes de basses fréquenes (f. Fig. 5.66.). A elas'ajoute un transport vertial vers le haut dans la ouhe située en-dessous (vers 30 km).Les ondes de hautes fréquenes ontribuent toujours majoritairement au transport total.Le transport vertial est urieusement plus fort dans la simulation sans yle diurne parrapport à la simulation de référene (f. setion 5.8.2). La distribution globale du transportde moment inétique par les marées thermiques est toujours prohe de elle obtenue dansla simulation de référene (f. setion 5.8.3).
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Figure 5.66 � Transport horizontal de moment inétique par les ondes en altitude-latitude(ρu′v′) dans le MCG Vénus sans yle diurne (positif vers le p�le nord). En haut à gauhe :par toutes les ondes. En haut à droite : par les ondes de hautes fréquenes, de périodesinférieures à 8 jT. En bas à gauhe : par les ondes de plus basses fréquenes, de périodesomprises entre 8 et 30 jT.
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Figure 5.67 � Transport vertial de moment inétique par les ondes en altitude-latitude(ρu′w′) dans le MCG Vénus sans yle diurne (négatif vers le haut). En haut à gauhe :par toutes les ondes. En haut à droite : par les ondes de hautes fréquenes, de périodesinférieures à 8 jT. En bas à gauhe : par les ondes de plus basses fréquenes, de périodesomprises entre 8 et 30 jT.
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Chapitre II.5. Vénus5.8.5 E�et de la topographie sur le transport de moment inétique parles ondes (surtout vertial)Transport horizontal. La distribution du transport horizontal de moment inétiquedans la simulation sans topographie est prohe de elle de la simulation de référene (f.setion 5.8.1), mais est plus étendu vertialement (maximum entre 25 et 50 km), probable-ment en raison de la plus grande extension vertiale des ellules de Hadley (f. Figs 5.68 et5.44 de la setion 5.5.2). L'intensité du transport est également plus fort sans topographie.La partiularité importante de ette simulation est le r�le prépondérant que prennent lesondes de plus basses fréquenes dans le transport horizontal, ontrairement à la simulationde référene, e qui indique que la topographie ontribue probablement à générer des ondesde hautes fréquenes et in�ue don sur le transport qu'elles génèrent. La superrotation étantplus faible dans ette simulation sans topographie, il est fort possible que le transportgénéré par les ondes de hautes fréquenes soit un �ingrédient� qui permette de renforer lasuperrotation.Le transport horizontal par les marées est plus étendu en latitude, moins on�né auxrégions équatoriales, e qui résulte diretement des ellules de Hadley qui s'étendent jus-qu'aux p�les dans la simulation sans topographie (f. setion 5.5.2).Transport vertial. L'intensité du transport vertial total de moment inétique parles ondes dans la simulation sans topographie (f. Fig. 5.69) est plus forte que dans lasimulation de référene (f. setion 5.8.2). Les ondes de hautes fréquenes (f. Fig. 5.69.b)prises séparémment ne transportent pas plus de moment inétique en intensité par rapportà la simulation de référene, à la di�érene des ondes de plus basses fréquenes (f. Fig.5.69.) qui ontribuent plus au transport vertial.
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Figure 5.68 � Transport horizontal de moment inétique par les ondes en altitude-latitude(ρu′v′) dans le MCG Vénus sans topographie (positif vers le p�le nord). En haut à gauhe :par toutes les ondes. En haut à droite : par les ondes de hautes fréquenes, de périodesinférieures à 8 jT. En bas à gauhe : par les ondes de plus basses fréquenes, de périodesomprises entre 8 et 30 jT. En bas à droite : par la marée diurne.
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Figure 5.69 � Transport vertial de moment inétique par les ondes en altitude-latitude(ρu′w′) dans le MCG Vénus sans topographie (négatif vers le haut). En haut à gauhe :par toutes les ondes. En haut à droite : par les ondes de hautes fréquenes, de périodesinférieures à 8 jT. En bas à gauhe : par les ondes de plus basses fréquenes, de périodesomprises entre 10 et 30 jT. En bas à droite : par la marée diurne.
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Chapitre II.5. Vénus5.9 Les traeurs passifs en tant que ontraintes de la dyna-mique5.9.1 Distribution des traeursA) Traeurs en bandesJ'ai introduit dans le modèle di�érents types de traeurs passifs a�n d'obtenir un pre-mier diagnosti de la irulation dans le MCG Vénus. Ces traeurs passifs sont �xés àune valeur unitaire au début de la simulation puis sont entrainés par les mouvements dy-namiques. A partir d'un ertain moment, on obtient un état à peu près stabilisé (ou quiévolue sur des éhelles de temps beauoup plus longues). Ces traeurs se omportent donomme des olorants.Pour étudier le transport méridien, on impose des traeurs passifs dé�nis par une bandeen altitude, et uniformes en latitude et longitude. Le transport horizontal (dans un planlatitude-longitude) peut être visualisé par des traeurs passifs dé�nis par une bande enlatitude, à une altitude �xée et uniformes en longitude. Les aratéristiques des traeurspassifs utilisés sont résumés dans la Table 5.3.Type de traeurs passifs Caratéristiquesz φ λTraeurs en bande d'altitude sol < z < 30 km Cte Cte50 km < z < 65 km65 km < z < sommet (∼95 km)Traeurs en bande de latitude 35km 60◦N < φ < 80◦N Cte40◦N < φ < 60◦N10◦S < φ < 10◦N40◦S < φ < 60◦S60◦S < φ < 80◦STableau 5.3 � Caratéristiques des traeurs passifs dé�nis dans le modèle Vénus.Cartes méridiennes des traeurs. Les di�érents traeurs en bande d'altitude ont été�xés a�n de d'étudier les mouvements dynamiques des trois parties prinipales de l'atmo-sphère vénusiennes (la basse atmosphère sous les nuages, les nuages et la mésosphère). Cestraeurs sont indiateurs du transport fait par la irulation méridienne moyenne et parles ondes.Dans la troposphère, les traeurs sont transportés par la irulation méridienne moyennede manière oblique à partir de 30 km, indiateur d'un mouvement asendant et de la pré-sene de petites ellules seondaires indiretes dans les régions équatoriales entre 30 et45 km (f. Fig. 5.70.a). Dans la basse atmosphère, les traeurs sont don globalementtransportés vers le haut et vers les p�les où ils s'aumulent.Au sommet des nuages (entre 50 et 65 km), les traeurs sont happés par les grandesellules méridiennes présentes dans la mésosphères et sont don entrainés vers le haut auniveau de l'équateur et vers les basses latitudes à 50 km (f. Fig. 5.70.b). Ce transport versles basses latitudes à 50 km pourrait être induit par les ondes.Dans la mésosphère, les traeurs sont entrainés vers le bas au niveau des p�les où ilss'aumulent (f. Fig. 5.70.). 278
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Figure 5.70 � Cartes méridiennes instantanées de traeurs en bande d'altitude, onstantsen longitude et latitude dans le MCG Vénus. Les traeurs ont été initialement �xés entrele sol et 30 km (en haut à gauhe), entre 50 et 65 km (en haut à droite), entre 65 km et lesommet du modèle (en bas à gauhe). En bas à droite : vent vertial (négatif vers le haut).Les lignes noires indiquent la fontion de ourant.
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Chapitre II.5. VénusCoupes horizontales des traeurs. Un exemple de variabilité de grande éhelle estdonnée sur la Figure 5.71, où l'osillation de traeurs passifs en bande de latitude est par-tiulièrement visible aux hautes latitudes, indiateur d'une forte ativité ondulatoire danses régions.

Figure 5.71 � Coupes (latitude-longitude) instantanées de traeurs en bande de latitude,onstants en longitude et à 35 km dans le MCG Vénus. Les traeurs ont été initialement�xés entre 60◦S et 80◦S (à gauhe), entre 10◦S et 10◦N (à droite).B) Traeurs CO et OCS (artile mené par Emmanuel Marq)J'ai introduit deux traeurs �idéalisés� dans le MCG vénus, qui permettent de simuler leomportement des omposés CO et OCS, selon la méthode dérite dans la setion 5.4.2. Laonstante de temps de relaxation est �xé à τ ∼105 s dans les résultats présentés i-dessouset les pro�ls vertiaux de CO et OCS imposés sont prohes de eux de Krasnopolsky andPollak (1994); Krasnopolsky (2007) et sont représentés sur les Figures 5.72.La valeur de la onstante de temps himique est grossièrement hoisie pour permettreune première étude des variations latitudinales et du transport de es omposés, en atten-dant des études de inétiques himiques plus omplètes. Une valeur omprise entre environ104 et 105 s avait été proposée lors des observations de Galileo/NIMS. Une étude plusapprofondie de l'impat de ette onstante de temps himique sur les distributions a étéfaite par Marq et al. (2008b). Généralement, une onstante de temps trop faible onduit àune himie très ative et don à un lissage des variations latitudinales. Parallèlement, uneonstante de temps himique trop grande onduit à une dynamique forte et don enore àune diminution des ontrastes latitudinaux.Marq et al. (2008b) a également mené une étude plus approfondie sur l'impat despro�ls vertiaux imposés.L'étude des variations latitudinales et des oupes obtenus pour OCS et CO ave lemodèle de traeur introduit dans le MCG a également été faite par Marq et al. (2008b).280
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Figure 5.72 � Pro�ls vertiaux du type CO (à gauhe) et OCS (à droite) imposés dans leMCG Vénus.Je donne ii les prinipaux résultats obtenus à l'aide d'une simulation e�etuée ave uneonstante de temps de relaxation moyenne et les pro�ls vertiaux donnés préédemment.a) Variations latitudinales de CO et OCS (jour-nuit) dans le modèleet omparaison aux observations de Venus ExpressLe modèle permet, à l'aide de e shéma très simple de traeurs �idéalisés�, de reproduirel'antiorrélation entre CO et OCS qui avait été observée lors des mesures depuis la Terrepar SpeX/IRTF (Marq et al., 2005; Marq and Enrenaz, 2006) et lors des observationsde Venus Express/VIRTIS (Marq et al., 2008).La Figure 5.73 représente les pro�ls latitudinaux de CO à 35 km et OCS à 33 km, auxpoints subsolaire et antisolaire. Ces altitudes ont été hoisies pour failiter la omparaisonave les observations de es omposés e�etuées à 35 km pour CO (Bougher et al., 1997b)et à 33 km pour OCS (Pollak et al., 1993). Les deux omposés sont antiorrélés : un enri-hissement en CO dans les régions équatoriales est assoié à un appauvrissement en OCS.Cela vient en partie de l'équilibre himique qui lie es deux omposés (f. setion 5.2.3)et de leurs gradients vertiaux globalement opposés dans la troposphère : le monoxyde dearbone est produit dans l'atmosphère supérieure par photodissoiation du CO2 alors queOCS est produit à la surfae.La forte antiorrélation dans les abondanes de es deux omposés entre le jour etla nuit, indique une forte variabilité en longitude dans la irulation méridienne de labasse atmosphère. Cette antiorrélation entre le jour et la nuit n'a pas été observée étantdonné que les observations ont toutes été menées dans le �té nuit, où l'émission thermiquedans les fenêtres infrarouges est mesurable. Le monoxyde de arbone étant produit par laphotodissoiation du dioxyde de arbone, il n'est pas abérrant de le trouver maximum aupoint subsolaire (�té jour). 281



Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.73 � Pro�ls latitudinaux de CO à 35 km (à gauhe) et OCS à 33 km (à droite)dans le MCG Vénus (en rouge, subsolaire et en noir, antisolaire).D'autres études plus approfondies devront don être menées pour étudier la variabilitéde la irulation par son impat sur les méanismes de transport, et ainsi mieux ontraindrela irulation de la basse atmosphère de Vénus.b) Cartes latitude-longitude des traeursLes oupes (latitude-longitude) de CO à 35 km et OCS à 33km onfortent les remarquesfaites i-dessus, à savoir une antiorrélation laire entre CO et OCS et des ontrastes lati-tudinaux inversés entre le jour et la nuit pour les deux omposés (f. Figs. 5.74.a et 5.74.b).On observe e�etivement un enrihissement de CO qui débute le matin et un enrihisse-ment de OCS qui débute le soir. Les abondanes de es omposés sont don fortement liéesà des variations dans la irulation méridienne induites par le soleil.Une assymétrie zonale et latitudinale apparaît sur es oupes, qui est liée à la topogra-phie, par l'e�et du vent vertial (f. Fig. 5.74.). L'éoulement zonal se faisant massivementvers l'ouest à es altitudes (f. Fig. 5.74.d), une vitesse vertiale desendante apparaît sys-tématiquement devant une topographie en amont de l'éoulement, suivie d'une vitessevertiale asendante, au-dessus du relief (ou au bord aval du relief), puis à nouveau d'unevitesse vertiale asendante en aval de l'éoulement. Cette alternane de hautes et bassespressions peut s'expliquer par le théorème de Kelvin (f. setion 1.2.5 et Fig. 1.3).

282



Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.74 � Coupes (latitude-altitude) instantanées de CO (en haut à gauhe) à 35km et OCS (en haut à droite) à 33 km dans le MCG Vénus. Les lignes noires donnentle �ux solaire au sommet de l'atmosphère (en W m−2). Le maximum orrespond au pointsubsolaire et le terminateur est pris pour 1 W m−2. Le soleil se déplaçant d'ouest vers l'est,le soir se situe à 100◦E et le matin à 100◦W. En bas : oupes instantanées de la vitessevertiale (négative vers le haut, en Pa s−1) à 35 km (à gauhe) et du vent zonal (en m s−1,à droite), ave la température de surfae en superposée (en K), indiquant la topographie.
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Chapitre II.5. Vénus) Projetions sphériques des traeurs �té nuitUne autre manière de visualiser les traeurs CO et OCS est de les regarder en proje-tion sur la sphère aux altitudes où ils sont observés (f. Fig. 5.75). Une telle représentationpermet de visualiser l'enroulement de es traeurs autour des vortex polaires et ainsi demieux ontraindre la dynamique à es endroits extrêmes. On onstate que es traeurs sontemportés depuis les hautes latitudes jusque vers les p�les par les deux systèmes dépressio-naires dominants qui existent au-dessus des p�les sur Vénus.
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Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.75 � Sphères �té nuit de CO (en haut) à 35 km et OCS (en bas) à 33 km.A gauhe : dans l'hémisphère sud. A droite : dans l'hémisphère nord. La rotation de laplanète solide (omme les vents zonaux moyens) se fait d'est vers l'ouest. Les erles delatitude sont tous les 30◦ de latitude. Le p�le sud est en bas sur les �gures de gauhe etle p�le nord est en haut sur les �gures de droite. L'enohe blanhe indique le méridienorrespondant au point subsolaire �té jour. Le méridien opposé indique don le méridiendu point antisolaire. 285



Chapitre II.5. Vénus5.9.2 Transport des traeursLe transport horizontal des traeurs de type CO et OCS, et de quantité de mouvementpar la irulation méridienne moyenne ou les ondes (stationnaires ou transitoires) est pré-senté sur la Figure 5.76 à 60km. Ces diagnostis permettent de ontraindre les di�érentstypes de transport dans le MCG Vénus.

Figure 5.76 � Transport horizontal des traeurs CO (en rouge) et OCS (en vert), et dequantité de mouvement à 60 km dans le MCG Vénus, en moyenne zonale et temporelle(sur 1 jV). En haut à gauhe : transport méridien ([u℄[v℄, [v℄[qCO℄, [v℄[qOCS℄). En haut àdroite : transport par les stationnaires ([u∗v∗℄, [v∗q∗CO℄, [v∗q∗OCS℄). En bas : transport parles transitoires ([u′v′℄, [v′q′CO℄, [v′q′OCS℄).On onstate que les deux types de traeurs (CO et OCS) ne sont pas transportés dela même manière : CO est transporté par la irulation méridienne moyenne vers les p�les(en rouge), alors que OCS �suit� plut�t les transitoires qui le ramène vers l'équateur (envert).Il est di�ile de dire à e stade de travail si es transports opposés sont dûs aux286



Chapitre II.5. Vénusdi�érents gradients vertiaux entre es deux omposés.5.10 BilanL'équipe travaille enore sur des simulations de Vénus, ave des souis qui n'ont pasabouti à temps à une simulation de référene satisfaisante. En attendant, les outils d'analysedes proessus que j'ai développés, en m'appuyant sur une simulation disponible, ont montréle genre d'analyse qui peut être faite, a été présentée dans ette partie. Les résultatsqui sont obtenus devront don être validés lorsqu'une simulation plus satisfaisante seradisponible. Cependant, les résultats obtenus sont robustes, d'une simulation à une autreet sont globalement ohérentes ave les observations.Le transport de moment inétique se fait en altitude par la irulation méridiennemoyenne dans les régions équatoriales alors que les ondes ramènent le moment inétiquevers la surfae aux hautes latitude. Le transport de moment inétique se fait en latitudevers l'équateur par les ondes dans les nuages (vers 50 km), à l'enontre du transport parla irulation méridienne moyenne vers les p�les, selon le méanisme de Gierash. Ce sontles ondes de hautes fréquenes, et en partiulier les fameuses ondes à 4-5 jours terrestresde période qui sont observées, qui ontribuent le plus à maintenir ette superrotationéquatoriale, alors que les marées thermiques ne partiipent que de manière seondaire. Letransport vertial de moment inétique est moins intense que le transport latitudinal dansle modèle.
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Chapitre II.5. Vénus

Figure 5.77 � Transit de Vénus devant le soleil pendant le 8 juin 2004. L'atmosphèrede Vénus y est visible (Image de Comolli, sur le site de Astronomy Piture Of the Day :http ://apod.nasa.gov/apod/).
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Conlusion et perspetives
5.11 ConlusionsLes travaux e�etués pendant ette thèse ont eu pour objetifs d'analyser les méa-nismes responsables des dynamiques qui sont observées sur Vénus et Titan et de développerles outils d'analyse qui permettront de répondre aux questions que nous nous sommes po-sées sur les irulations de es atmosphères. Une des premières ations a été de doumenterpuis d'étudier en détail la superrotation atmosphérique de es deux atmosphères à l'aidedes modèles limatiques et du jeu d'observations dont nous disposons. La problématiqueétait la suivante : e problème dynamique attend pour être expliqué le développementde Modèles de Cirulation Générale et l'analyse des simulations de sortie, ontraints pardes observations de plus en plus nombreuses et préises. Des onlusions intermédiaires, àhaque �n de setion, ont été faites mais nous nous permettons de rappeler ii les prini-paux résultats du travail de ette thèse.Sur Titan. Dans un premier temps, nous nous sommes don intéressés au as de Titan,qui béné�ie d'un modèle de irulation bidimensionnel e�ae et que nous avons validé parla omparaison aux observations réentes de Cassini-Huygens et grâe à une ollaborationave le Laboratoire d'Etudes Spatiales et d'Instrumentation en Astrophysique.La struture thermique modélisée est prohe de elle observée par Cassini/CIRS pen-dant le solstie d'hiver nord et de elle observée depuis la Terre pour des saisons di�érentes.Cependant, la stratosphère supérieure (au-dessus de 0.05 mbar) est systématiquement trophaude dans le modèle, e qui a pour onséquene une mauvaise représentation de la strato-pause. Ce biais a été relié à la struture de la brume dans le modèle et à des e�ets radiatifsqui ne sont pas représentés dans ette région, omme l'e�et de refroidissement du yanured'hydrogène (HCN). Le modèle 2D produit une forte superrotation, ave des vents zonauxqui atteignent 200 m s−1 aux hautes latitudes d'hiver entre 200 et 300 km (0.1-1 mbar).Les vents zonaux modélisés sont en bon aord ave les vents déduits des observationsd'oultation, de Cassini/CIRS et de Huygens/DWE. Des modi�ations dans la struturethermique sont ouplées à des modi�ations de la irulation méridienne modélisée et del'extension du vortex polaire, e qui a�ete les distributions des omposés himiques, par-tiulièrement dans les régions polaires d'hiver. Quand on augmente l'altitude de la zone289



Conlusion et perspetivesde prodution des aérosols, la irulation méridienne résultante est plus faible et le mé-lange vertial et horizontal dû au vortex polaire est moins étendu en latitude. Il y a unbon aord entre les distributions himiques modélisées et les observations dans les régionséquatoriales. La di�érene entre les gradients vertiaux observés de C2H2 et HCN peut êtreun indiateur de l'intensité relative de la irulation et d'une perte himique de HCN. Legradient vertial négatif de l'éthylène (C2H4) dans la basse stratosphère à 15◦S, ne pouvaitêtre modélisé par de simples modèles 1D. Il est expliqué ii par les mouvements dynamiquesd'advetion depuis le p�le d'hiver vers l'équateur dans la basse stratosphère et par le faitque e omposé ne ondense pas. Près du p�le d'hiver (80◦), ertains omposés observéspar Cassini/CIRS (C4H2, C3H4) montrent un minimum dans les pro�ls vertiaux, alorsque les pro�ls modélisés sont bien mélangés sur toute la olonne vertiale d'atmosphère.Ce minimum est lié à l'intensité de la irulation méridienne, et à l'extension latitudinaledu vortex polaire où des mouvements desendants forts sont présents. Dans l'hémisphèred'été, les abondanes stratosphériques observées par Cassini/CIRS sont relativement uni-formes en latitude, alors que le modèle maintient un enrihissement résiduel au-dessus dup�le d'été dû à une ellule méridienne seondaire, résiduelle de la ellule d'automne (entre1 et 50 mbar, aux latitudes sud entre 40 et 50◦). L'intensité, de même que l'extension spa-tiale et temporelle de ette struture, sont di�iles à omprendre, et peuvent être liées àdes proessus de mélange horizontaux qui manquent dans le modèle. Cette restrition peutégalement être responsables d'autres soures d'inertitudes. L'ensemble des méanismesprinipaux qui gouvernent l'atmosphère de Titan et qui permettent la superrotation estdon bien modélisé par le 2D-CM, même si ertains désaords subsistent, probablementliés aux limites du modèle (modèle bidimensionnel, ondes planétaires non paramétrées,extension vertiale du modèle limitée).La omparaison du modèle aux résultats de la mission Cassini-Huygens a onstitué uneépreuve importante à la fois pour la validité du modèle, pour l'interprétation des observa-tions et pour les théories de irulation générale atmosphérique.Sur Vénus. Dans un deuxième temps, nous nous sommes intéressés à Vénus, dont l'at-mosphère est également le siège de e phénomène dynamique passionnant qu'est la super-rotation.Selon l'état d'avanement du modèle Vénus, diverses simulations ont été analysées pen-dant ette thèse. Nous avons à haque fois retenu elles qui présentent le phénomène desuperrotation, ave des vents zonaux plus ou moins forts. Les études qui ont été menées sures simulations, qui ouvrent les trois ans de ma thèse, ont toutes onduit à des résultatssimilaires en terme de méanismes ave des intensités plus ou moins fortes : toutes pré-sentent une irulation méridienne moyenne sous forme de deux ellules de Hadley, plut�tau niveau des nuages, dont l'extension vertiale est plus ou moins marquée ; la branhesupérieure des ellules de Hadley est très robuste et très intense et son altitude se situetoujours vers 50-60 km, en bon aord ave les observations faites sur le �té jour ; unezone de refroidissement radiatif vers 50 km est également toujours présente et est liée àla irulation méridienne moyenne ; la irulation méridienne présente une grande variabi-lité jour-nuit ; le modèle reproduit bien la variabilité vertiale du vent méridien qui a étéobservée par les sondes Pioneer Venus ; le maximum de vent zonal se fait au-dessus desnuages (au-dessus de 60 km environ), en lien ave des régions équatoriales plus haudes queles p�les ; des instabilités barotropes aux hautes latitudes et inertielles à l'équateur sonttoujours présentes ; la densité du moment inétique est maximum dans la basse atmosphère290



Conlusion et perspetives(en-dessous de 30 km) ; le transport horizontal de moment inétique se fait vers l'équateurpar les ondes de hautes fréquenes ; e transport horizontal est plus intense que le transportvertial, e qui est plut�t en faveur d'un méanisme du type de elui dérit par Gierash(1975); Rossow and Williams (1979) ; le transport horizontal par la irulation méridiennemoyenne se fait toujours vers les hautes latitudes au niveau de la branhe supérieure desellules de Hadley ; les marées thermiques (diurne et semi-diurne) sont toujours présenteset se propagent vers l'est (en suivant le soleil) à l'opposé des ondes de hautes fréquenes ;es marées thermiques se propagent vertialement à partir de la zone de maximum dehau�age (située à la base des nuages, vers 45 km), vers le haut au-dessus des nuages etvers le bas en-dessous ; Les ondes de hautes fréquenes se propagent vertialement depuisla basse atmosphère et renontrent des zones instables où elles ne peuvent plus se propa-ger. Dans ette simulation, nous avons trouvé que les transitoires jouent un r�le dominantdans le transport de moment inétique par les perturbations, à l'origine du phénomène desuperrotation modélisé. La nature des ondes modélisées : ondes de Kelvin à l'équateur sousles nuages et ondes de Rossby aux hautes latitudes au-dessus, est à on�rmer. Ces résultatsseront à valider ave une simulation de référene plus satisfaisante quand les di�ultés dumodèle seront résolues. Malgré les imperfetions du modèle vénusien, les outils développésont montré leur pertinene pour étudier les méanismes de transport de moment inétiqueet de traeurs.5.12 PerspetivesEtude des ondes sur Titan et de leur r�le dans les méanismes de transport.Des études analogues à elles qui ont été faites ave la simulation Vénus devront être faitesave un modèle Titan 3D. En partiulier, il s'agira de omprendre le r�le des ondes plané-taires, qui seront expliitement présentes dans le modèle, dans les méanismes de transportdes omposés himiques. Ces ondes peuvent jouer un r�le important près des p�les. Onpourra herher également à omprendre les di�érenes entre les irulations de es deuxatmosphères présentant le phénomène de superrotation : elles de Vénus et de Titan. Avees deux modèles, il sera alors possible de onlure sur l'origine de e phénomène dyna-mique.Validation des résultats obtenus dans ette thèse ave une simulation Vénusplus satisfaisante. Les résultats obtenus ave la simulation Vénus atuellement dispo-nible et pas enore satisfaisante, étant onfortés par ertaines observations et prohes desrésultats donnés par les modèles newtoniens, on a de bonnes raisons de roire qu'ils sontrobustes et qu'ils passent au-dessus des souis tehniques qu'il reste à résoudre. Cepen-dant, pour une bonne ompréhension de e phénomène de superrotation sur Vénus, il estnéessaire, à terme, de tester les prinipales hypothèses qui ont été soulevées par e travaildans un adre plus rigoureux.Etude de la variabilité de la irulation méridienne vénusienne et de son im-pat sur les méanismes de transport. Les résultats du modèle sont très di�érentsselon qu'on regarde une situation moyenne ou une situation instantanée. Les observations291



Conlusion et perspetivesdisponibles montrent également une grande variabilité jour-nuit : dans la température ther-mosphérique, dans le vent zonal au-dessus de 60 km et dans toute la struture vertialedu vent méridien. Lorsqu'une simulation plus satisfaisante sera disponible, il sera donindispensable d'étudier de manière approfondie la variabilité de la dynamique vénusienne,a�n de mieux omprendre la irulation méridienne et son impat en terme de transport.Paramétrisation des ondes de gravité générées par de la onvetion et impatsur le transport vertial de moment inétique dans le modèle Vénus. Il est pos-sible que les ondes de gravité générées près de la surfae par de la onvetion transportentvertialement le moment inétique dans la basse atmosphère, permettant d'une part d'ex-pliquer le transfert vertial de moment inétique dans la basse atmosphère et d'autre partd'expliquer l'aumulation de moment inétique dans la basse atmosphère, par le déferle-ment de es ondes au niveau des ouhes instables. Ces ondes pourraient ontribuer à lasuperrotation en renforçant ainsi les vents zonaux.R�le de la turbulene et lien entre les di�érentes éhelles pour la ompréhensiondu phénomène de superrotation. Pendant ette thèse, nous n'avons pas abordé (justementionné dans la partie introdutive) le problème de la dissipation et de l'impat qu'ellepeut avoir sur la superrotation. Ce terme très important dans les équations, est paramétrédans les modèles de irulation et mériterait d'être préisément étudié ar il regroupe desproessus assez variés pour lesquels la physique n'est pas toujours bien omprise, ommela turbulene. C'est un peu le paramètre �fourre tout�, mais qui a un r�le dans la stabilitédes modèles. Il est surtout très important de s'assurer de ne pas inlure dans e paramètredes phénomènes ondulatoires. L'atmosphère de Vénus pourrait également bien se prêter àdes études sur les problèmes de asade d'énergie entre les di�érentes éhelles, problèmesqui ne sont pas enore lairement ompris dans l'atmosphère terrestre.Etude dimensionnelle du phénomène de superrotation et planétologie ompa-rée. Une fois que le modèle Vénus sera �nalisé, une étude très simple, prohe des étudesadimensionnelles qui sont menées dans les expérienes en laboratoire sur les �uides, pourraêtre menée pour étudier l'impat de haque paramètre prinipal (rotation solide, hau�agedi�érentiel, et.) sur les régimes dynamiques obtenus. Lorsque le modèle 3D de Titan seradisponible, es études pourront être étendues en terme de planétologie omparée et pour-ront permettre de ibler les méanismes importants dans e phénomène. Certaines ques-tions pourront être approfondies, omme omprendre les méanismes préis qui ontr�lentl'extension horizontale, vertiale et l'intensité de la irulation de Hadley, et.Et maintenant, pour voir si vous avez suivi, voii le nouveau grand �jeu de Charlie� aupays de herheurs : un Cheddar et al. 2003 et un Millésime et al., 2001 se ahent dans lemanusrit, il s'agit de trouver où ils se ahent...
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Figure 5.78 � Comparaison de la dynamique de Vénus (à droite), Titan (au milieu) et dela Terre (à gauhe) telle qu'elle est modélisée atuellement à l'aide des di�érents modèles.En bleu : déplaement du soleil dans le iel. En vert : rotation de �l'objet tellurique solide�.En noir : diretion des vents zonaux, irulation méridienne moyenne, et transport demoment inétique par la irulation méridienne moyenne. En rouge : les ondes. En violet :transport de moment inétique par les ondes.

293





Glossaire

295





Glossaire
Symbols Dé�nitionsMCG (GCM en anglais) Modèle de Cirulation Générale2D-CM Modèle Climatique 2DLMD Laboratoire de Météorologie DynamiqueLESIA Laboratoire d'Etudes Spatiales et Instrumentation en AstrophysiqueSA Servie d'AéronomieLAPLACE Laboratoire d'Energétique de ToulouseIPSL Institut Pierre Simon Laplaeondes MRG ondes mixtes Rossby-gravitéformalisme TEM formalisme des moyennes eulériennes transforméesPNE Puissanes nettes éhangéesméridien altitude-latitudeoupe latitude-longitudeUV ultravioletIR infrarougeQG quasi-géostrophiqueQC quasi-ylostrophiquejV jour VénusjT jour terrestreFFT �Fast Fourier Transform�HF haute fréqueneBF basse fréqueneLs longitude solaireUV ultravioletIR infrarougeméanisme de GRW méanisme de Gierash (1975); Rossow and Williams (1979)EP Eliassen PalmTableau 5.4 � Aronymes.
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Glossaire Symboles Dé�nitions
φ latitude
λ longitudez vertiale loale
~OM distane au entre du orps solide

s = a cosφ distane à l'axe de rotationt tempsx oordonnée artésienne selon longitudey oordonnée artésienne selon latitudea rayon du orps solideu vitesse zonalev vitesse méridienne (en latitude)w vitesse vertiale
ρ densité (éq. 1.5)
~U vitesse du �uide (éq.1.5)
Ua vitesse zonale absolueu vitesse zonale relative
cs vitesse du son (se. 1.2.1.B)
ri rapport de mélange du onstituant i (se. 1.2.1.C)
ni densité du onstituant i (se. 1.2.1.C)
no densité totale (se. 1.2.1.C)
Si prodution himique (éq.1.7)
Pi destrution himique (éq.1.7)e énergie interne spéi�que (éq.1.9)s entropie (éq.1.10)P pression (éq. 1.8)
Fdia soure de haleur (diabatique) (éq.1.9)T température (éq. 1.8)
Ma masse molaire moléulaire (éq. 1.8)
Cp haleur massique à pression onstante (se. 1.2.E)
θ température potentielle (éq.1.12)
Ra onstante des gaz molaire (se. 1.2.E))R onstante des gaz parfait (se. 1.2.E)
Ω vitesse de rotation de la planète (spin) (se. 1.2.A)

Ωlocal loi de rotation loale du �uide (se. 1.2.3)
Ps pression de surfae
Ts température de surfae
~Fcen fore entrifuge (se. 1.2.1.A)
~Fcor fore de Coriolis (se. 1.2.1.A)
~Fvisq fore visqueuse (se. 1.2.A)
~Fext fores extérieures (se. 1.2.A)
Φ géopotentiel (éq. 1.3)g gravité (se. 1.2.A)
Φa potentiel de gravitation (éq. 1.2)
ρr densité de référene (éq. 1.14)
Pr pression de référene (éq. 1.14)
sr entropie de référene (se. 1.2.2)298



GlossaireSymboles Dé�nitions
ρ̃ perturbation en densité (se. 1.2.2)
P̃ perturbation en pression (se. 1.2.2)
s̃ perturbation d'entropie (se. 1.2.2)
ν visosité
Re nombre de Reynolds (éq. 1.4)H éhelle de hauteur (éq. 1.37)
Cv haleur massique à volume onstant
Φ̃ géopotentiel dans l'approx de Boussinesq (éq.1.16)
Ã poussée d'Arhimède dans l'approx Boussinesq (éq. 1.15)

γa = g
Cp

gradient adiabatique (se. 1.2.2)
γ = ∂zT gradient vertial de température (se. 1.2.2)

ω fréqueneN fréquene de Brunt Vaïsala (éq. 1.38)T périodeL,l longueur aratéristique
τ temps aratéristique
β oe�ient de Coriolis (éq. 1.22)

κ = Ra

Cp
oe�ient de transformation adiabatique (se. 1.2.E)K oe�ient de di�usion vertiale turbulenteD oe�ient de di�usion vertiale moléulaire

ΦK �ux onvetif turbulent (se. 1.6.1.I)
~ωa vortiité absolue (éq. 1.24)
~ω vortiité (relative) (éq. 1.24)
Ri nombre de Rihardson (éq. 1.68)S isaillement vertial du vent horizontal
ma moment inétique absolu d'une partiule (éq. 1.39)
~k vertial loale selon l'axe des p�les
ǫ rapport d'aspet (éq. 1.18)f paramètre de Coriolis (éq. 1.21)
fo paramètre de Coriolis à une latitude φo (plan β, éq. 1.22)
Ro nombre de Rossby (éq. 1.41)E nombre d'Ekman (éq. 1.42)
ζ oordonnée log pression (éq. 1.46)
~G hamp de gravité (se. 1.5.1.I)
γM aélération de marées gravitationnelles (éq. 1.52)
ωorb vitesse de rotation orbitale (se. 1.5.1.I)
UMT potentiel de marée thermique (se. 1.5.1.II)
ψ fontion de ourant
Fr nombre de Froude (éq. 1.50)
Rd rayon de déformation (éq. 1.51)
Bu nombre de Burger (se. 1.4.2)
Ec énergie inétique du �uide (se. 1.4.2)
Ep énergie potentielle (se. 1.4.2)
ζ vortiité relative vertiale (se. 1.5.2)
δ divergene horizontale (se. 1.5.2)299



Glossaire
Symboles Dé�nitionsm nombre d'onde vertial (se. 1.5.2)k nombre d'onde zonal (se. 1.5.2)l nombre d'onde méridien (se.1.5.2)

η vortiité potentielle
hr = h− hsurf épaisseur de la ouhe de �uide de Saint Venant (se. 1.2.3)

hsurf altitude de la surfae
λx = 2π

k2+l2 longueur d'onde horizontale vitesse de phase
cg vitesse de groupe
γl paramètre de Lamb (éq. 1.62)
σ fréquene adimensionnée des ondes (se. 1.5.3)
ξ phase
~Ug vitesse géostrophique
~Ua vitesse agéostrophique
Ū éoulement zonal moyen
λβ éhelle de Rhines (éq. 1.65)

u∗, v∗ moyennes eulériennes transformées (éq. 1.70)
msolide moment inétique de la planète solide (éq. 2.1)
Ma moment inétique total de l'atmosphère (éq. 2.3)S exès de moment inétique dans l'atmosphère (éq. 2.2)
[x] moyenne temporelle (éq. 1.31)
x moyenne zonale (éq. 1.32)
x∗ partie non-axisymétrique de l'éoulement (se. 1.3)
x′ partie non stationnaire (transitoire) (se. 1.3)

ū, v̄, w̄ moyennes eulériennesv∗ vent latitudinal de la irulation moyenne résiduelle (TEM, éq. 1.70)w∗ vent vertial de la irulation moyenne résiduelle (TEM, éq. 1.70)U∗ vent méridien de la irulation moyenne résiduelle (TEM, se. 2.4)
ψ∗ fontion de ourant dans le formalisme TEM (éq. 1.71)Tableau 5.5 � Symboles des grandeurs utilisées, ave entre parenthèses, la référene del'équation ou de la setion où elle est dé�nie.
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Annexes
Missions Lanement Arrivée TypeMariner 2 27 Août 1962 14 Déembre 1962 survolVenera 4 12 juin 1967 18 otobre 1967 bus (brûlé),sonde (atterrissage di�ile, �té nuit)Mariner 5 14 juin 1967 19 otobre 1967 survolVenera 5 5 janvier 1969 16 mai 1969 bus (brûlé),sonde (atterrissage di�ile, �té nuit)Venera 6 10 janvier 1969 17 mai 1969 bus (brûlé),sonde (atterrissage di�ile, �té nuit)Venera 7 17 août 1970 15 déembre 1970 bus (brûlé),sonde (atterrissage doux, �té nuit)Venera 8 27 mars 1972 22 juin 1972 bus (brûlé),sonde (atterrissage doux, �té nuit)Mariner 10 3 novembre 1973 5 février 1974 survolVenera 9 8 juin 1975 22 otobre 1975 orbiteur,sonde (atterrissage doux, �té jour)Venera 10 14 juin 1975 25 otobre 1975 orbiteur,sonde (atterrissage doux, �té jour)Pioneer Venus 1 20 mai 1978 4 déembre 1978 orbiteurPioneer Venus 2 8 août 1978 9 déembre 1978 bus (brûlé),plusieurs sondes (�tés jour et nuit)Venera 11 9 septembre 1978 9 déembre 1978 survol,sonde (atterrissage doux, �té jour)Venera 12 14 septembre 1978 21 déembre 1978 survol,sonde (atterrissage doux, �té jour)Venera 13 30 otobre 1981 1 mars 1982 survol, sondeVenera 14 4 novembre 1981 5 mars 1982 survol, sondeVenera 15 1984 1985 survol, sondeVenera 16 1984 1985 survol, sondeTableau 5.6 � Historique des prinipales missions spatiales vers Vénus (Hunten et al.,1983).
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Figure 5.79 � Loalisation des sondes Pioneer Venus Hunten et al. (1983).
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Nouveau hapitre de la thèseCe doument donne un bilan du projet de thèse (adre du projet de thèse et gestion dee projet), qui a été validé par l'Assoiation Bernard Grégory. La version qui est présentéeii est une version simpli�ée du doument "NCT" ne ontenant pas la partie valorisationdes ompétenes. Si souhaitez plus d'information sur mon ursus et sur les ompétenesaquises pendant e projet de trois ans, qu'est la thèse, vous pouvez me ontater sur :audrey.respin φ polytehnique.edu.I) Cadre et enjeux de la thèseA) Cadre de la thèseThème de la thèseLe Laboratoire de Météorologie Dynamique développe depuis une dizaine d'années desModèles numériques de Cirulation Générale (MCGs), qui ont pour but d'étudier les méa-nismes gouvernant l'évolution du limat. En partiulier, l'étude des atmosphères planétairess'insrit dans une ompréhension plus large de l'étude de l'atmosphère terrestre, et par lamême permet de mieux ontraindre les modèles limatiques terrestres utilisés pour évaluerles impats du hangement limatique.Objetif et �nalitéC'est don dans e adre que prend plae le travail qui m'a été on�é pendant estrois ans. Mon sujet de thèse a onsisté à étudier la irulation générale des atmosphèresde Vénus et Titan (satellite naturel de Saturne) et ses interations ave la ompositionatmosphérique.Ces études se faisant dans le adre de la ompréhension des méanismes physiques quigouvernent les atmosphères, des analogies peuvent être faites ave l'évolution passé et futurdu limat terrestre :En e�et, dans es deux atmosphères prent plae un phénomène dynamique enore malompris à e jour et qui a fait l'objet d'études théoriques depuis plus d'une inquantained'années sans pouvoir trouver de réponses laires avant le développement des modèlesnumériques : es atmosphères présentent des vents violents en altitude, permanents, del'ordre de la entaine de mètres par seonde. Comme sur Terre, où les fortes tempêtespeuvent être appréhendées par de forts éarts de température, il est néessaire pour bienomprendre le phénomène de superrotation de faire le lien entre e qui régule la températurede es atmosphères et les vents qui s'y développent.En partiulier, l'étude de l'atmosphère de Vénus, où l'e�et de serre s'est emballé (tem-pérature de surfae de 500�C environ), permet également de mieux omprendre l'e�et deserre sur Terre. L'étude de l'atmosphère de Vénus prend don une importane de premierrang ar elle pourrait représenter le future de la Terre si l'e�et de serre s'emballait suiteaux émissions répétées de gaz à e�et de serre.L'atmosphère de Titan est le siège d'une himie importante, à base de méthane, appe-lée himie prébiotique, qui rappelle fortement l'atmosphère terrestre à es origines, avantl'apparition de la vie. Le ouplage de ette himie et de la dynamique de l'atmosphèrepermet de mieux ontraindre la irulation générale de ette atmosphère.Les atmosphères planétaires onstituent don des laboratoires �grandeur nature� de eà quoi pouvait ressembler l'atmosphère de la Terre primitive (Titan omme passé de la342



Nouveau hapitre de la thèseTerre) et de e à quoi elle pourrait ressembler dans un futur plus ou moins prohe (Vénusomme future possible de la Terre). L'étude de es deux atmosphères ontribue don àl'étude de l'évolution limatique et de manière indirete à la ompréhension du hange-ment limatique terrestre.Les moyensLa ompréhension de la irulation générale de es atmosphères passe par le dévelop-pement numérique des Modèles de Cirulation Générale, ainsi que d'outils de aluls etd'analyse, dans le but d'étudier les méanismes de transport qui y prennent plae et quipermettent de mieux ontraindre la dynamique (irulation moyenne et les ondes).Pour s'assurer de la qualité des analogies faites entre les modèles d'atmosphères plané-taires et le modèle terrestre, il a été également néessaire de valider les modèles planétairesdéveloppés, par omparaison ave les observations mises à disposition par les missions spa-tiales de la NASA et de l'ESA, � Cassini-Huygens � pour Titan (arrivée en janvier 2005)et � Vénus-Express � pour Vénus (arrivée en avril 2006).EnjeuxMa thèse s'insrit don dans une dynamique très générale de reherhe dont les résultatspeuvent partiiper à des enjeux sienti�ques de première importane, a�n de mieux prédirel'évolution du limat (rapport du GIEC, dont le dernier est paru en 2007), éonomiques etsoiétaux. Certains pays s'engagent à réduire leurs émissions de gaz à e�et de serre par desmesures politiques sur l'éonomie (quotas d'émission pour les entreprises pour le respetdu protoole de Kyoto, entré en vigueur en 2005 et qui a été rati�é à e jour par 172pays, sauf les Etats-Unis). Les études ommenent à se multiplier pour essayer de hi�rerle oût du réhau�ement limatique pour l'éonomie mondiale : des rapports d'experts dela Banque Mondiale, omme Niholas Stern ont hi�ré le oût du réhau�ement limatiqueà plusieurs milliards d'euros, 'est à dire pouvant atteindre le oût des deux guerres mon-diales. L'adaptation de l'éonomie pour le respet de l'environnement sera probablementjumelée à une évolution des modes de vie et des omportements, de l'individu à l'entreprise(gestion de la pollution, développement durable, et.).Appliations éventuellesJe laisse des routines d'analyse des ondes et des méanismes de transport des Modèlesde Cirulation Générale, ainsi que le odage de traeurs passifs dans le Modèle Vénus. Untel odage a d'ailleurs été utilisé par un postdotorant pour faire des simulations des va-riations latitudinales de ertains omposés traes de l'atmosphère de Vénus (CO et OCS).Cette étude va onduire à une publiation dans une revue à omité de leture (JGR). J'aiégalement apporté d'autres ontributions au développement du MCG Vénus, omme lepassage d'un shéma expliite d'intégration temporelle du transfert radiatif à un shémaimpliite, inonditionnellement stable. Le travail de validation du MCG Titan sera égale-ment poursuivi par un autre postdotorant dans le adre du passage à un modèle 3D.Les modèles de Vénus et Titan, une fois validés seront utilisés pour interpréter de nou-velles observations e�etuées par les missions spatiales à venir : la mission � Aurora �343



Nouveau hapitre de la thèseen préparation pour un projet de ballons dans l'atmosphère de Titan ; l'agene spatialejaponaise JAXA prépare une mission vers Vénus, � Venus Climat Orbiter � (VCO) aveune sonde � Planet-C �, dont le lanement est prévu pour 2010, pour la ompréhensionde la dynamique de ette atmosphère ; le projet de sondes � Venera D � e�etué par laRussie, dont le lanement se situerait autour de 2013 donnerait de nouvelles données surles propriétés physiques et himiques de l'atmosphère ; la future mission de la NASA, �Venus In-Situ Explorer � (VISE), dont le lanement est prévu autour de 2013, traverseraitl'atmosphère avant de prélever un éhantillon de la surfae...Présentation du laboratoireLe Laboratoire de Météorologie Dynamique (LMD) est un laboratoire mixte CNRS,Eole Polytehnique, Université Paris VI et Eole Normale. Il a pour prinipal objet de re-herhe de omprendre les méanismes atmosphériques et de prédire l'évolution du limatde l'atmosphère terrestre, ave entre autres la partiipation aux rapports du GIEC, à larédation du livre blan (M. Hervé Letreut, Mme Sandrine Bony, M. Jean-Louis Dufresnes,M. Jean Jouzel, et.). Ces études se font par le développement numérique de modèles li-matiques, d'études théoriques et de mesures atmosphériques (mesures LIDAR, ampagneballons, et.). Ces trois domaines d'ativités sont e�etués par plus d'une entaine de per-sonnes, dispathées sur les 3 sites des otutelles. Même si les études sont globalementommunes entre les 3 sites, il n'en demeure pas moins que ertaines spéi�ités persistent :le site de l'Eole Polytehnique est plut�t axé mesures atmosphériques, le site de l'EoleNormale, études théoriques et le site de l'Université Paris 6, développement numériquedes Modèles de Cirulation Générale. Le laboratoire est dirigé depuis 2002 par le trèsmédiatique Hervé Letreut, grand professeur de l'Eole Polytehnique et membre de l'Aa-démie des Sienes. Des modèles sont également développés pour l'étude des atmosphèresplanétaires en général, produisant une interation e�ae entre les di�érents domainesd'ativités et ontribuant ainsi à une ompréhension globale des atmosphères. L'étude desatmosphères planétaires s'e�etue sur le site de l'Université de Paris 6 à Jussieu.L'équipe � atmosphères planétaires � est plus réduite et se ompose de deux personnes :un permanent travaillant sur le Modèle de Cirulation Générale de Mars (M. Franois For-get) et un autre sur les modèles de Vénus et Titan (M. Sébastien Lebonnois). Pour éto�erette équipe quelque peu restreinte, viennent s'ajouter quelques postdotorants et doto-rants oasionnels. En tout, une dizaine de personnes omposent l'équipe modélisation desatmosphères planétaires, dont la renommée internationale ne re�ète pas les e�etifs. Il fautégalement la replaer dans l'équipe � terrestre � de l'Université Paris 6, qui se omposed'une inquantaine de personnes (permanents et non permanents ompris).Ces dernières années, le laboratoire s'est engagé fortement dans les programmes d'étudedes hangements limatiques développées à l'éhelle mondiale. La partiipation aux aordsdu GIEC en est un exemple parmi d'autres. Des éonomistes s'adressent aux sienti�quesdu LMD pour leurs demander des préditions limatiques pour des sénarios éonomiquesdonnés (d'émission de gaz à e�et de serre par exemple). Le laboratoire, sous la volontéde son direteur Hervé Letreut se prête à d'autres ativités que purement sienti�ques ets'élargit au grand publi : une thèse en soiologie a été e�etuée sur le thème de la �modélisation du limat en Frane, de 1970 aux années 2000 � (Hélène Guillemot), avela partiipation d'Hervé Letreut ; les membres du laboratoire sont régulièrement solliités344



Nouveau hapitre de la thèsepour des interviews et à divers émissions télévisées, pour partiiper à la rédation de livres(le Livre Blan), et. Des études matérialisées par la réation de nouveaux dotorats, om-menent à se situer à l'interfae entre sienes et éonomie (étude du lien entre limat etoenologie en est un exemple parmi tant d'autres).Il a été déidé de onserver en Frane les deux modèles du limat terrestre en vigueur,probablement pour maintenir une ertaine émulission au sein de la reherhe française dansles sienes du limat. Il s'agissait des modèles limatiques du LMD et de Météofrane.Ces deux modèles sont toujours d'atualité et les interations entre les deux modèles sonttrès produtives.Les Modèles de Cirulation Générale des atmosphères planétaires ont également faitleurs preuves au niveau international. Les modèles numériques fournissent l'ensemble desvariables limatiques à tous les instants, permettant ainsi de ompléter des observationsmanquantes à un instant suivant. Les modèles limatiques des atmosphères planétairessont don très utiles pour la préparation des futures missions spatiales qui ont besoinpar exemple du hamp de pression de surfae à un instant préis ou pour l'analyse etl'interprétation de données spatiales.Le MCG martien développé au LMD est désormais largement utilisé par la ommunautéinternationale pour de nombreuses études et pour la préparation de missions spatiales versMars (préparation de la mission � Exomars �, études préliminaires pour � Mars SimpleReturn �, et.). Le MCG Titan, grâe à l'intégration de di�érents ouplages, a permis dereproduire les distributions de la brume et des nuages, et de aratériser la irulationméridienne à partir des variations latitudinales de omposition. Le MCG vénusien est leseul atuellement dans le monde à avoir un � véritable � transfert radiatif, 'est-à-dire pourlequel la température se alule toute seule à partir des équations générales, sans forçagead-ho.Que e soient dans les sienes du limat terrestre ou pour les atmosphères plané-taires, le LMD herhe toujours à se plaer à la pointe de la reherhe et des tehniquesdéveloppées, et privilégie toujours une expertise rigoureuse, qui le plae parmi les grandslaboratoires de limatologie mondiaux.B) Contexte de la thèseLe LMD, en ollaboration ave le Servie d'Aéronomie, développe des Modèles de Ciru-lation Générale des atmosphères planétaires. Le modèle de Titan avait permis de reproduireertaines aratéristiques de l'atmosphère à l'époque de la mission spatiale Voyager. Il étaitdon néessaire de valider le modèle de Titan par rapport aux observations plus réentesde la mission spatiale Cassini-Huygens. Ces observations fournissaient une ontrainte tem-porelle supplémentaire qu'il était néessaire d'obtenir dans le modèle et d'interpréter enterme de irulation générale. Un tel travail a onstitué le premier volet de ma thèse. Parailleurs, le LMD étant impliqué dans la mission Vénus-Express (mise en orbite en avril2006), le développement d'un Modèle de Cirulation Générale vénusien a don été initié.Mon travail de thèse a don naturellement été de partiiper au développement de e mo-dèle puis à l'utilisation de et outil pour étudier le fontionnement de ette atmosphèrepar le développement d'outils d'analyse des méanismes de transport, en relation ave les345



Nouveau hapitre de la thèseobservations de Vénus-Express.Le Laboratoire de Météorologie Dynamique appartient à un Institut de reherhe sien-ti�que, appelé Institut Pierre Simon Laplae (IPSL), qui regroupe au total inq labora-toires. L'IPSL est un institut des sienes de l'environnement. La diversité des méanismeset la globalité des phénomènes qui agissent sur l'environnement ne peuvent pas être abor-dés sans regroupement tant de ompétenes que de moyens tehniques. C'est ette idée quia présidé à la réation de ette � fédération � au début des années 90. Elle reposait sur leonstat qu'existait déjà, en région parisienne, un grand potentiel sienti�que et tehniqueen siene de l'environnement mais que e potentiel n'était pas utilisé de manière optimale.Comment en e�et omprendre le limat sans, entre autre, oupler oéan et atmosphère quià l'époque étaient étudiés dans deux laboratoires distints.Le regroupement, au sein d'un p�le régional d'exellene, des ompétenes développéesdans plusieurs laboratoires de la région parisienne a don onstitué une étape importantede la stratégie nationale dans le domaine des sienes de l'environnement. Aujourd'hui,l'Institut Pierre-Simon Laplae regroupe plus de 30% du dispositif national de reherhedu CNRS et des universités dans le domaine des sienes de l'oéan et de l'atmosphère,soit quelques 750 personnes (environ 250 herheurs et enseignants-herheurs, 250 ingé-nieurs, tehniiens et agents administratifs et 250 dotorants, post-dotorants et stagiaires)répartis dans les inq laboratoires.Ces laboratoires et la struture fédérative, sont plaés sous la tutelle de quatre orga-nismes gouvernementaux (CNRS, CEA, IRD, CNES) et de quatre établissements d'en-seignement supérieur (Université Pierre et Marie Curie, Université de Versailles Saint-Quentin, Eole Normale Supérieure, Eole Polytehnique).Mon projet intervient pour préparer les résultats de la mission Vénus Express, dontl'arrivée autour de Vénus s'est faite en 2006 et pour interpréter les observations de la mis-sion Cassini-Huygens, qui a ommené à donner des résultats en 2004, lorsque l'orbiteurCassini a atteint Saturne et ave le larguage de la sonde Huygens en janvier 2005 à traversl'atmosphère de Titan. Le type de travail e�etué sur le modèle Titan s'est fait dans laontinuité de e qui avait déjà été fait auparavant au LMD (travaux de M. Hourdin, M.Lebonnois). Quant au modèle Vénus, mon travail s'est insrit omme une ontribution auadre plus général du développement d'un modèle limatique, e�etué par M. Lebonnois,ave l'aide de M. Eymet et M. Fournier pour le développement d'une nouvelle méthode dealul du transfert radiatif (LAPlACE à Toulouse).C) Moi dans e ontexteMa volonté de faire une thèse remontait au baalauréat, en tant que onsération d'unelongue formation universitaire. En e�et, 'est à ette époque que mon hoix s'est porté surl'envie de travailler en reherhe et s'est �nalisé en hoisissant un ursus universitairesienti�que, tourné vers la reherhe.En �n de ursus, je souhaitais étudier dans le domaine de la modélisation limatiquedes atmosphères. Venant d'un master reherhe d'astrophysique, je voulais naturellementontinuer sur l'étude des objets du système solaire, en lien ave les missions spatiales. Lesatmosphères planétaires sont également une manière d'étudier l'atmosphère terrestre etl'idée de planétologie omparée m'a beauoup motivée. Pour mettre en oeuvre e projet,346



Nouveau hapitre de la thèseil me fallait trouver un laboratoire travaillant dans ette thématique et le hoix n'a pasété di�ile puisque le LMD fait partie des quelques rares laboratoires français de la régionparisienne à proposer de la modélisation des atmosphères planétaires.Mon stage de liene avait porté sur l'étude théorique et les mesures de vents dansl'atmosphère en superrotation de Vénus (Laboratoire d'Etudes Spatiales et d'Instrumen-tations Assoiées, LESIA, Observatoire de Paris-Meudon). Je souhaitais don utiliser lesavoir-faire du LMD en terme de modélisation limatique pour étudier e méanisme. Lesujet de thèse proposé par M. Frédéri Hourdin au master reherhe d'Astrophysique mesemblait très intéressant et adrait bien ave e qu'y m'intéressait. Après disussion aveM. Lebonnois, membre de l'équipe, le sujet de thèse proposé pouvait évoluer pour insistersur les aspets qui m'intéressaient partiulièrement, à savoir les aspets dynamiques. Audébut, le sujet de thèse était très large et portait sur plusieurs aspets (di�érents objetsd'études : Titan et Vénus ; di�érents domaines de la physique des atmosphères : dynamique,la himie, le transfert radiatif, la mirophysique ; di�érents moyens d'analyse : modélisa-tion et les observations ; di�érents outils, et.). Il m'a don fallu dans un premier tempsm'approprier le sujet, erner ses limites, pour ensuite le préiser et le reformuler ave mespropres termes et mes propres objetifs. Il s'agit alors de dégager la problématique dansle ontexte d'un sujet large ave toute la onnaissane et le reul sienti�que et tehniqueque ela implique alors d'avoir, puis de faire ressortir les questions essentielles pour ensuitese donner les moyens d'y répondre.II) Déroulement, gestion et oût du projetA) DéroulementFinanementMa bourse de thèse est une bourse de l'Eole dotorale de l'Eole Polytehnique (bourseEDX), qui permettait de umuler un travail de reherhe, une ativité d'enseignement àl'Eole Polytehnique (MODEX en �uides géophysiques) et des formations (proposées parl'Eole Polytehnique en lien ave l'insertion professionelle des doteurs et par le CIES deVersailles en lien ave les ativités de monitorat).Reherhe, enseignement, stages, formations, et.J'ai mené un projet sienti�que de reherhe sur 3 ans en modélisation limatique avel'engagement de résultats que ela implique dans un temps imparti. Je me suis don or-ganisée pour pouvoir mener de front les di�érentes tahes de nature diverse qui m'étaienton�ées, du travail de thèse à l'enseignement. Mon projet étant transversal, ar portantsur des objets di�érents (modélisation dans des ontextes variés, de Titan à Vénus), j'ai dûpartager mon temps de thèse entre les études de modélisation de Vénus et elles portantsur Titan. Le travail on�é étant de nature diverse : du développement numérique à la om-paraison aux observations, en passant par les études théoriques et la ompréhension desméanismes étudiés, j'ai privilégié une approhe multitâhe, 'est-à-dire travailler en pa-rallèle sur plusieurs thématiques. A la �n de la thèse, le travail a ensuite été de synthétiserles onnaissanes aumulées et de regrouper les di�érents résultats sur une problématique347



Nouveau hapitre de la thèseommune.Travail de reherhe :Mon travail de reherhe représente 77% du temps. Il s'est artiulé sur plusieurs ati-vités.Dans un premier temps, il a fallu e�etuer un travail important de bibliographie etd'autoformation : de ompréhension sienti�que du sujet et se familiariser ave les Modèlesde Cirulation Générale. Ensuite, la veille tehnologique est indispensable au quotidien dansun travail de reherhe, où on se doit d'être toujours informé des dernières déouvertes,a�n de pouvoir apporter des résultats nouveaux par rapport à ette � frontière de laonnaissane �.� En parallèle, un travail de � mis à niveau théorique � sur la physique des atmosphères,notamment par l'assimilation des notions enseignées dans le Master Reherhe �Oéanologie, météorologie et environnement � de Paris VI, a été néessaire (arvenant d'un master astrophysique très générale, mes onnaissanes en physique del'atmosphère étaient très restreintes). Au total, ∼10% du temps de thèse total ontété onsaré à es ativités (une quinzaine de semaines).� La ontribution au développement du Modèle numérique de Cirulation Générale deVénus, l'adaptation de routines terrestres à e modèle (introdution des traeurs),les simulations numériques et tests e�etués sur les GCMs de Titan et Vénus, ledéveloppement d'outils d'analyse des sorties des modèles (traitement du signal pourl'étude des ondes et des méanismes de transport, et.) représentent ∼23% du tempsde thèse total.� L'analyse sienti�que des simulations numériques, les études théoriques néessairesà l'interprétation des résultats et les disussions internes et externes au laboratoire,ave le suivi du travail de thèse (réunions, et.) ont représenté ∼26% du temps dethèse total.� La ommuniation des résultats s'est faite par la partiipation aux nombreux ol-loques internationaux (une dizaine de ongrès), ainsi que la rédation d'artiles sien-ti�ques (un artile en premier auteur et un autre en o-auteur en préparation), deompte-rendus de travail et la rédation de la thèse ont représenté ∼18% du temps.L'Enseignement :L'enseignement représente 20% du temps (1 jour par semaine de 5 jours sur les 144semaines e�etives de thèse). Les enseignements que j'ai e�etués pendant ma thèse sesont restreints au monitorat de l'X dans le adre de mon ontrat de thèse ave l'EolePolytehnique, qui ne permettait pas le umul des enseignements. J'ai don été hargéede ours à l'Eole Polytehnique pendant mes trois ans de thèse, pour l'enadrement deprojets sienti�ques théoriques et expérimentaux d'élèves polytehniiens de deuxième ettroisième années, en méanique des �uides sur le thème des � �uides géophysiques � (y-lones, ourant de gravité, ondes, panahes). Le monitorat onsistait en une partie TD/TPenadrée, et une partie projet, portant sur un sujet pointu de reherhe. La partie projetonsistait don à aider les élèves en leurs fournissant des apports théoriques supplémen-taires, de la bibliographie et des moyens tehniques de mis en oeuvre de leur projet. Lemonitorat m'a pris en moyenne un jour par semaine sur mon temps de thèse, en omptantle temps de préparation du monitorat et l'enadrement du projet en lui-même. Ne pouvante�etuer d'autres types d'enseignement (à mon grand regret), j'ai diversi�é mes ativitésd'enseignement en partiipant à des onférenes grand publi (aueil de lasses d'enfants348



Nouveau hapitre de la thèsedans le adre de l'exposition � Mars en Mars � à Paris).Formations :Les formations représentent 3% de mon ativité (4 semaines sur les 144 semaines e�e-tives de thèse). Les formations que j'ai suivies pendant ma thèse peuvent se regrouper selondi�érentes thématiques : des formations sienti�ques et tehniques, de valorisation de monprojet de reherhe et d'initiation à la onduite de projet (Nouveau Chapitre de la Thèse,Dotoriales), d'aide à la reherhe d'emploi et de réinsertion professionnelle (Doteurs enmarhe), ave la partiipation à de nombreux forums (Salon de la reherhe et de l'innova-tion) et aux réunions du 7ème Programme Cadre de Reherhe et Développement sur lesthèmes de l'énergie et de l'environnement, sur les modes de �nanement de la reherhe enEurope dans le publique et le privé et les appels à projets pour les dizaines d'années à venir.� Dotoriales (1 semaine)� Formation sur les atmosphères planétaires à Nantes (quelques jours)� Doteurs en marhe (quelques jours)� Nouveau hapitre de la thèse (1 semaine)� Formation en Anglais (1 semaine)� 7ème PCRD ("Programme Cadre de Reherhe et Développement européen", 2 jours)� Salon de la reherhe et de l'innovation (1 jour par ans)� 1 journée de onférenes au ollège de Frane� 1 journée de bilan sur l'enseignement e�etué� 2 jours d'entrainnement à l'intégration d'histoire des sienes dans un ours magistral� 1 journée sur la médiation sienti�que au Palais de la déouverteL'artiulation entre es ativitésLe travail de monitorat n'était pas omplètement déorrélé du travail de thèse puis-qu'il était néessaire pour enadrer orretement et enseignement d'avoir bien assimilé lesméanismes physiques qui gouvernent les atmosphères et de pouvoir mettre en oeuvre desmanips expérimentales a�n de les étudier.La gestion du temps entre le travail de thèse et d'enseignement n'est pas lairementétablie et 'est au dotorant de gérer son temps. Cependant, il fallait garder en tête quel'exigene en �n de thèse restait la même sur le travail de thèse à proprement parlé, quel'on est ou non e�etué un travail d'enseignement.Environnement général (ulture internationale, et.)Dans sa partie � terrestre �, le laboratoire s'ouvre volontiers aux éhanges européens etinternationaux. La partiipation à la ampagne européenne AMMA, d'étude de la moussonafriaine en est un exemple. De nombreux dotorants de ulture internationale sont reçusau sein du laboratoire pour partiiper à es projets.Pour la partie � atmosphères planétaires �, la partiipation à des projets européens etinternationaux est lairement présente et néessaire pour la survie du groupe. Elle se faitpar la partiipation à des programmes spatiaux : la mission Cassini-Huygens est un projetamériain de la NASA et européen de l'ESA, la mission Vénus-Express est uniquement unprojet européen de l'ESA. Les herheurs du laboratoire partiipent à la programmationdes instruments sienti�ques qui prennent plae à bord de es missions spatiales, en tant349



Nouveau hapitre de la thèseque Co-Investigateurs, traitent et analysent les observations faites par es missions et mo-délisent ensuite à l'aide de Modèles de Cirulation Générale la physique de es atmosphères.B) Gestion de projetPréparation et adrage du projetMener un projet de thèse onsiste d'abord à répondre à une demande dans un adresouvent large. L'objetif de ma thèse était la validation du modèle limatique terrestre parl'appliation à d'autres environnements planétaires. Cela pouvait se faire par la ompréhen-sion des méanismes de transport de moment inétique pour omprendre les phénomènesde jets et la ompréhension des méanismes de transport des traeurs omme ontraintessur la dynamique, dans les atmosphères en superrotation.Les moyens tehniques requis pour répondre à ette demande onsistent en des simu-lations numériques de l'atmosphère de Vénus et de Titan, en lien ave les missions Vénus-Express et Cassini-Huygens. Pour e�etuer es simulations, il est néessaire de partiiperau développement de es Modèles de Cirulation Générale. En partiulier, ma ontribu-tion s'est portée sur le modèle Vénus en ours de développement, ave l'introdution detraeurs passifs dans le modèle, ainsi que des ontributions tehniques sur l'améliorationdu modèle (stabilisation du modèle par un shéma impliite du transfert radiatif). Lesmoyens sienti�ques passent par une bonne maîtrise du sujet et néessitent d'aquérir unevision globale et un reul su�sant sur l'ensemble des méanismes gouvernant la physiquedes atmosphères.La mise en oeuvre de mon projet de thèse s'est don faite par mon intégration au seinde l'équipe du LMD et par la reherhe de ollaborations externes pour élargir l'équipe unpeu restreinte. Elle s'est faite aussi par la gestion des moyens �naniers mis à dispositionpour ma thèse ou pour l'équipe : partiipation à des olloques internationaux, rédationd'artiles sienti�ques, matériel informatique, formations, et. Le projet s'e�etuant dansun temps imparti, j'ai dû gérer mon temps et prévoir un planning de thèse.Ave tous es moyens que je me suis donnés, des risques inhérents au ontexte de lathèse étaient à prendre en ompte, a�n de mener à bien mon projet.L'équipe projet :
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Nouveau hapitre de la thèse
Noms R�le dans ma Fontion Nature des Temps passéthèse et laboratoire éhanges ave ettepersonne/temps e�etifde thèseM. François R�le Direteur de Suivi très large ∼1 semaine/ansVial administratif reherhe au LMD, de la thèse ∼2 %Direteur Eole Polytehniquede thèseM. Sébastien R�le Cherheur CNRS Suivi du travail ∼4 heuresLebonnois Tehnique et au LMD au quotidien, par semainesienti�que : Coauteur pour la ∼ 10%Enadrant rédation d'artilesde thèseM. Frédéri R�le Cherheur CNRS Ehanges sur le ∼1 semaine/ansHourdin sienti�que au LMD, HDR travail, Donnedes pistes très généralesCoauteur d'artilesM. François R�le Cherheur CNRS Disussions qq disussionsForget sienti�que au LMD, HDR sienti�quesM. François R�le Cherheur CNRS Disussions qq disussionsLott sienti�que au LMD, ENS sienti�quesComitéde thèseMme Thérèze Comité Diretrie deEnrenaz de thèse reherhe au CNRS,Observatoire de ParisMme Marie- �ollaboration� Cherheuse Informations sur laAngèle CNRS au LMD gestion des traeursFiliberti dans LMDZ terrestreM. Pasal �ollaboration� Cherheur CNRS Disussions surRannou au Servie d'Aéronomie la mirophysique,Coauteur d'artilesM. Emmanuel �ollaboration� Postdotorant au LESIA Utilisation deMarq Observatoire de Meudon ma routine detraeurs passifsdu MCG VénusMlle Sandrine "ollaboration" Dotorante au LESIA Co-auteurVinatier Observatoire de Meudon d'un artile
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Nouveau hapitre de la thèseCollaborations nationales et internationales :En réponse à l'équipe très restreinte, j'ai été herher des ollaborations a�n d'enrihirles disussions sienti�ques, que e soit sur les autres sites du LMD (à l'Eole Polytehniqueou à l'Eole Normale) ou ave des groupes sienti�ques nationaux et internationaux, pourlesquels les ollaborations étaient déjà établies. Mon sujet d'étude étant à la pointe de lareherhe dans e domaine, le nombre de personnes travaillant sur le même sujet reste trèsréduit, même au niveau international, et le hoix des partenaires n'a don pas été di�ile.Une ollaboration ave le Laboratoire d'Etudes Spatiales et d'Instrumentations Asso-iées (LESIA), à l'Observatoire de Meudon (Mlle Sandrine Vinatier, M. B. Bézard, MmeA. Coustenis) s'est faite pour l'interprétation des données de distributions himiques deCassini-Huygens (o-auteurs d'un artile). J'ai eu d'autres interations sienti�ques, no-tamment ave une personne d'Oxford (M. N.A. Teanby) et une autre de l'Université duMaryland (M. R.K. Ahterberg), pour l'interprétation des données de distributions hi-miques et de la dynamique, obtenues par Cassini-Huygens (o-auteurs d'un artile). Pourle développement du module de transfert radiatif du modèle vénusien, le travail a été on�éà M. Rihard Fournier et M. Vinent Eymet du LAPlACE, à Toulouse. Le travail sur l'at-mosphère de Vénus en lien ave la mission Venus Express m'a amenée à avoir des éhangesave des groupes internationaux : un groupe japonais du �Center for Climate System Re-searh /National Institute for environmental Study� (M. M. Yamamoto, M. M. Takahashi,et.) ; un groupe d'Oxford (M. C. Lee, M. P. Read) ; des groupes amériains de Caltehet de NASA Ames (M. C. Covey, M. G. Shubert), du Jet Propulsion Laboratory (M. K.Baines), et de l'Université de Californie de Los Angeles (M. S. Limaye).La onduite de projetPour mener à bien mon projet, je me suis donnée une stratégie de travail, basée sur unplanning.Bibliographie/Analyse de la problématique : Une phase importante du travail de thèsea été dans un premier temps la ompréhension du sujet et du travail attendu. Un travailthéorique important a été néessaire pour appréhender des notions théoriques poussées dela physique des atmosphères que je n'avais pas en début de thèse. J'ai don dû assimiler surdes éhelles de temps qui devaient rester raisonnables, les notions enseignées en Master Re-herhe sur les sienes du limat de Paris 6. J'ai réparti e travail tout au long de ma thèse.Stratégie : Analyse de la problématique et quels moyens pour y répondre ? Quels outilsdois-je développer (développer de nouveaux outils ? ou partir d'aniens outils ?) ?Allers et retours ontinuels entre développer des outils informatiques et faire le pointsur des notions théoriques pour interpréter les résultats, a�n de po�ner petit à petit. J'aiprivilégié une approhe de ompréhension progressive et transversale, a�n d'aquérir unevision globale.Au ours de la thèse, une veille tehnologique était néessaire pour se tenir au ourantdes derniers travaux en date.En ours de thèse, il a également été néessaire de refaire régulièrement le point surles onnaissanes théoriques a�n d'interpréter orretement les résultats et de readrer esrésultats dans la problématique. A quelles questions ai-je répondu ? Que me reste-t-il à352



Nouveau hapitre de la thèseomprendre ? Quels moyens pour y répondre ?Développement d'outils informatiques :� Faire des simulations simples en faisant varier quelques paramètres dans les modèlespour se familiariser ave les GCMs (début)� Utiliser et adapter des outils d'analyse des sorties du MCGs (début)� Commener à intervenir dans les modèles : modi�er le MCG Vénus (l'intégrationtemporelle du transfert radiatif en shéma expliite), méthode numérique (1ère annéede thèse)� Comparer les sorties du MCG titan ave les observations de Cassini-Huygens (1èreannée de thèse)� Intégration des traeurs dans le MCG Vénus sur la même base de e qui avait étéfait sur Terre (2ème année de thèse)� Développement d'outils d'analyse des méanismes de transport dynamique et destraeurs, sur la base de notions théoriques poussées (2ème et 3ème année de thèse)� Développement d'outils d'analyse des ondes (traitement du signal, transformées deFourier, et.) (2ème et 3ème année de thèse)Utilisation de divers logiiels d'analyse :� Pour l'analyse systématique des sorties du modèle : des logiiels spéi�ques auxsienes du limat, à savoir d'abord GRADS, puis FERRET, qui permet de mieuxgénéraliser les aluls.� Pour des aluls plus déliats sur les sorties du modèle : odes en FORTRAN� IDL pour sortir des images propres lors de la rédation d'artiles� Pour le traitement des données d'observations spatiales : Exel, IDL, GNUPLOTValidation : Des tests sont e�etués sur les di�érents travaux numériques a�n de lesvalider. Ces tests onsistent généralement à retrouver des résultats déjà onnus ave lesodes développés, à omparer ave les résultats d'autres travaux de � groupes onurrents�. D'autres tests onsistent à faire évaluer l'impat de ertains paramètres sur les resultatsdes modèles. Plus généralement, la validation des modèles numériques se fait ave la om-paraison aux observations.Traiter les résultats : Une fois les odes validés, les résultats peuvent être étudiés enterme sienti�que et l'analyse de es résultats peut onduire parfois à d'autres odagesou représentation des hamps. Pour interpréter les résultats, il faut alors faire appel à saonnaissane sienti�que.Communiation des résultats : Une bonne partie de mon travail de thèse a onsisté àommuniquer les résultats obtenus à la ommunauté sienti�que internationale, régulière-ment au ours de ma thèse. Pour ela, j'ai partiipé à de nombreux ongrès internationaux.J'ai don beauoup apporté en terme de valorisation et de di�usion des résultats des mo-dèles limatiques obtenus au LMD.Le suivi de mon travail s'est fait par la partiipation aux � journées des dotorants duLMD �, qui s'e�etuent une fois par an, et où haque dotorant du laboratoire présentel'avanement de son travail en une dizaine de minutes (printemps 2006 pour la premièreannée de thèse et novembre 2006 pour la deuxième année), par des ompte-rendus de353



Nouveau hapitre de la thèsetravail à haque rentrée administrative, par une présentation du travail de thèse aux aniensresponsables de master reherhe (en deuxième année).D'autres réunions ont été initiées sur ma demande ave les membres de l'équipe etertains membres du omité de thèse, a�n qu'ils onnaissent l'état d'avanement de montravail. Je me suis également proposée pour faire un séminaire interne au laboratoire, enours de deuxième année, onsidérant qu'il était important que les dotorants travaillantssur les atmosphères planétaires, fassent onnaître leurs ativités aux autres membres dulaboratoire qui travaillent sur d'autres thématiques.Sur ma demande, j'ai insisté pour béné�ier d'un omité de thèse. Une telle proédureest proposée par le LMD, a�n d'obtenir des avis de personnes extérieures à l'équipe, sur letravail du dotorant. J'ai eu plus d'interations ave le deuxième membre de mon omitéde thèse (M. François Lott, LMD, Eole Normale) et es éhanges ont été très formateurspour la progression de ma thèse. Des renontres de temps en temps ave mon responsablede thèse permettaient de lui indiquer l'état d'avanement de mon travail.Le oût du projetCoûts de la main d'oeuvre (salaire, équipe, ollaborations, et.) :� Salaire hargé du dotorant : 18 723 euros/ans (thèse+monitorat) + harges patro-nales (∼20 772 euros/3 ans),
∼80 772 euros/3 ans� Temps du direteur de thèse : salaire moyen brut d'un direteur de thèse (∼5 000euros/mois + 2 000 euros harges patronales, ∼252 000 euros/3 ans), temps qu'ilm'aorde (∼1 semaine/3 ans),
∼1 400 euros/3 ans� Temps investi par les autres membres de l'équipe : salaire moyen brut d'un herheurCNRS ou équivalent (∼2 500 euros/mois + 1 000 euros harges patronales, ∼126 000euros/3 ans) : M. Lebonnois, temps qu'il m'aorde (∼4h/semaine), ∼12 600 euros/3ans ; M. Hourdin, temps qu'il m'aorde (1 semaine/ans), ∼2 625 euros/3 ans97 397 euros/3 ans, soit ∼100 000 euros/3 ans en ajoutant l'ensemble des autresollaborationsCoûts d'utilisation (investissements spéi�ques du projet) :� Mise à disposition du matériel informatique :Mon ordinateur de bureau : 1 000 euros amorti sur 3 ansLes disques dures utilisés : 300 eurosx3=900 euros amorti sur 3 ansLes fermes de aluls utilisées par une inquantaine de personnes : 35 keuros amortiessur 3 ans,soit 700 euros/pers sur 3 ans� Réseau : di�ile à estimer
∼2 000-4 000 euros/3 ansCoûts �xes :� Infrastrutures : (ordre de grandeur des harges patronales)� bureau� Eau, énergie, loyer, di�ile à estimer� Bibliothèque, base de données, lienes pour l'aès aux revues sienti�ques354



Nouveau hapitre de la thèse� Personnels administratifs� Fournitures : photoopies, papier, enre, et. (∼300 euros/3 ans),
∼20 000euros/3 ansCoûts de ommuniation (missions, publiations d'artiles) :� Missions internationales (une dizaine de missions à l'étranger) et formations : 2 800euros/ans de frais de mission + 1 800 euros/ans de billets d'avions,13 800 euros/3 ans� Publiations (un artile) : (revue ICARUS) ∼1 000 euros
∼15 000 euros/3 ansMa thèse a don oûté au total environ 139 keuros. Le oût de la main d'oeuvre repré-sente la plus grosse part et de loin, ave 72% environ. La part des oûts �xes représenteenviron 14%. Les moyens tehniques mise à disposition pendant ma thèse sont relativementrestreints (∼3%), si on onsidère uniquement le oût de la modélisation numérique, ar lesfermes de aluls utilisées sont également bien amorties dans le temps et sur le nombre depersonnes. Le laboratoire utilise peu de gros alulateurs (hormis des loations d'utilisa-tion des mahines de l'IDRIS), et les simulations numériques faites dans le domaine desatmosphères planétaires ne demandent pas beauoup de ressoures (résolution du modèleplus grossière que le modèle terrestre). Le oût de la ommuniation est plus élevée, etreprésente 11%.

Figure 5.80 � Budget de la thèse.
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Thèse de l'Eole Polytehnique(ED 447)par Audrey CRESPINEole Polytehnique91128 palaiseau CedexRésumé : Ce travail de thèse porte sur la ompréhension du méanisme dynamique desuperrotation qui se produit dans les atmosphères de Vénus et Titan (satellite de Saturne),'est à dire une rotation beauoup plus rapide de l'atmosphère que elle de la "planète"solide. Ce phénomène dynamique, propre aux "orps telluriques" en rotation lente, est unsujet d'étude privilégié pour l'étude des méanismes de transport atmosphérique. L'ob-jetif est de omprendre et de ontraindre les proessus dynamiques qui entretiennent lasuperrotation en étudiant plus partiulièrement le transport de moment inétique (et detraeurs) par la irulation méridienne moyenne et les ondes. L'étude utilise le modèle 2Dde irulation de Titan (modèle ouplé dynamique-himique-mirophysique), et le modèle3D de Vénus, enore en ours de développement au LMD. Les résultats réents fournispar les missions spatiales Cassini-Huygens et Venus Express ont servi à la validation desméanismes dynamiques modélisés.Dans un premier temps, j'ai validé la irulation méridienne dans le modèle Titan, enomparant les observations et les distributions des omposés himiques modélisés, pour les-quels le transport joue un r�le déterminant. Cette irulation méridienne permet de validerles méanismes dynamiques à l'origine de la superrotation dans le modèle, et d'interpréterles observations en terme de strutures thermique, dynamique et himique.En outre, les outils d'analyse que j'ai dévéloppés pour le modèle Vénus permettentd'une part de dérire les méanismes de transport (de moment inétique et de traeurspassifs) par la irulation méridienne moyenne et les ondes, et d'autre part de donner lesprinipales aratéristiques de es ondes (diagnostique des �ux d'Eliassen Palm, analysespetrale, et.). Grâe à es outils, mon travail de thèse montre que la irulation mé-ridienne moyenne modélisée transporte le moment inétique en altitude dans les régionséquatoriales et vers les p�les au niveau de la branhe supérieure des ellules de Hadley.Les instabilités barotropes des hautes latitudes interagissent ave l'éoulement moyen etréent des ondes de grande éhelle qui vont ramener le moment inétique vers l'équateur.Dans le modèle, e sont les ondes de hautes fréquenes, et en partiulier les fameuses ondesà 4-5 jours terrestres observées au niveau des nuages, qui ontribuent le plus à e trans-port latitudinal, permettant ainsi de maintenir la superrotation équatoriale dans le modèle.Mots-lés : modélisation limatique, transport et dynamique atmosphériques, atmo-sphères planétaires, simulations numériques, ondes atmosphériques


