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Résumé

Malgré l’arrivée de la sonde Cassini/Huygens dans le système de Sa-
turne, Titan, son principal satellite, reste encore chargé de mystères. C’est là
que l’Optique Adaptative peut intervenir : Titan, résolvable désormais depuis
la Terre par la plupart des télescopes, peut être étudié avec une couverture
spectrale, temporelle et orbitale bien plus adaptable que les instruments Cas-
sini/Huygens, malgré une résolution spatiale cent fois moindre. Les travaux
présentés ici reposent sur l’étude des données d’Optique Adaptative en infra-
rouge proche, acquises entre 1998 et 2005, par imagerie rehaussée par décon-
volution (PUEO/CFHT, NACO/VLT), spectroscopie (NACO) et spectrosco-
pie à intégrale de champ (OASIS/WHT). Cette gamme spectrale permet à la
fois de sonder la basse atmosphère de Titan, mais aussi d’atteindre sa surface
dans les fenêtres du méthane, à 0,83, 0,94, 1,08, 1,28, 1,6, 2,0, 2,75 et 4,9µm .

Depuis Voyager 1, l’atmosphère de Titan est connue pour son asymétrie
flagrante entre ses hémisphères Nord et Sud, due à une concentration plus
élevée d’aérosols dans l’hémisphère d’hiver. Nous avons suivi l’inversion de
cette asymétrie, lorsqu’a débuté l’été Sud, estimant la transition vers 2002,
trois ans après l’inversion dans le visible : le limbe Nord prédomine désor-
mais. D’autres motifs plus subtils sont également décrits ici, comme la conden-
sation nocturne des aérosols, vers 80km d’altitude, détectable en cas de faible
phase solaire (<+0,5◦) ; ou encore le système météorologique complexe en deçà
du 70eme parallèle, dans la haute troposphère (entre 18 et 83 km). Il est proba-
blement constitué de nuages en constante déformation, mais nous ignorons
leur vraie nature et leur origine.

La surface de Titan est le sujet de la dernière partie de ce manuscrit : des
cartes ont été réalisées à diverses longueurs d’onde, dans chaque fenêtre du
méthane sondée (en particulier à 1,28, 1,6 et 2,0µm ), avec une excellente simi-
litude par rapport aux cartes HST ou Cassini. Nous avons tenté d’identifier la
composition chimique des diverses régions, claires ou sombres, par spectro-
scopie différentielle : le constituant de la surface le plus répandu semble être la
glace d’eau, avec un excès local soit de glaces de méthane/éthane brillantes,
soit d’hydrocarbures liquides sombres. Puisque nos images ne détectent au-
cune réflexion spéculaire, donc aucune étendue liquide en surface, les zones
sombres cacheraient-elles un pergélisol d’éthane liquide dans la glace d’eau
solide, une piste prometteuse pour l’identification du réservoir de méthane ?

Mots-clés : planétologie – satellite – Titan – Optique Adaptative – Infrarouge .
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Abstract

Titan, Saturn’s main satellite, is still a mysterious object, despite the ar-
rival of the Cassini/Huygens probe. One of the solutions left to us astrono-
mers relies on Adaptive Optics : this technology allows observers to resolve
Titan’s disk, and analyze it with a spectral, orbital and time coverage far more
adaptable than the one offered by Cassini/Huygens, although the spatial re-
solution from Earth is 100 times weaker. My work presented herein is ba-
sed on the interpretation of the infrared AO data acquired in 1998-2005, with
deconvolution-enhanced imagery (PUEO/CFHT, NACO/VLT), spectroscopy
(NACO) or Integral Field Spectrometry (OASIS/WHT). In this specific spec-
tral range, both the atmosphere and the surface of Titan can be probed down
to, the latter being reachable only at 0.83, 0.94, 1.08, 1.6, 2.0, 2.75 and 4.9µm .

Since Voyager 1 epoch, the atmosphere of Titan is known for the asym-
metry splitting Titan’s disk in two distinct hemispheres, North and South, be-
cause of a local enhancement of aerosols in the winter hemisphere. We could
monitor the inversion of this North-South asymmetry, when Titan entered into
Southern summer : the critical step in the infrared occurred in 2002, three years
after the inversion in the visible witnessed by the HST : now the Northern
limb is the brightest. Other subtle features are also described herein, like for
instance the nocturnal condensation of aerosols at 80km of altitude during Ti-
tan’s night, detectable in cases of weak solar phase (<+0.5◦) ; or the complex
meteorological system, confined within the 70th parallel, in the high tropos-
phere (between 18 and 83 km) : it is probably made of small deforming clouds,
but we still ignore their true nature or origin.

The study of Titan’s surface is also part of this report : maps were construc-
ted at different wavelengths, in each methane window available to us (in par-
ticular at 1.28, 1.6 and 2.0µm ), with a stunning similarity to HST or Cassini
ones. This is but a step in the understanding of the ground true nature : I tried
to identify the chemical composition of the various bright and dark features
visible on these maps by means of differential spectroscopy ; water ice is a
good candidate as the main constituent of the surface, with either an excess of
bright hydrocarbon (methane ? ethane ?) ices, or an excess of dark hydrocar-
bon liquids. We do not detect any specular reflection on our images, ruling out
the existence of large bodies of liquid on the surface : how about a permafrost
of liquid ethane within solid water ice ? it might be a nice candidate for the
replenishing source of the atmospheric methane .
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Titan : voilà un nom qui fait rêver, en cet an de grâce 2005. Soeur jumelle
de la Terre primitive passée au congélateur, cette petite planète pourrait être
le terroir d’une chimie prébiotique d’un intérêt scientifique incontestable. J’ai
vécu l’arrivée de Cassini en ayant travaillé sur Titan depuis 2 ans déjà. Mon
travail de thèse consiste justement à étudier les régions physiques où pourrait
éventuellement se nicher une biosphère inconnue. Mais pourquoi s’acharner
à observer Titan à distance, par les télescopes au sol, même pourvus d’Op-
tique Adaptative, alors que l’orbiteur Cassini et la sonde Huygens sont déjà
sur place ? Voilà une des questions récurrentes auxquelles je m’efforcerai de
répondre tout au long de ce manuscrit.

Depuis sa découverte par Christiaan Huygens en 1655, la découverte de
son atmosphère par Josep Comas i Solà en 1908, et l’analyse de celle-ci par
Gerald Kuiper en 1944, Titan n’a cessé d’enflammer les esprits des astronomes
(Partie I). La raison en est simple : Titan, seul satellite du système solaire à
posséder une atmosphère conséquente de diazote et de méthane, est complè-
tement dissimulé derrière l’écran opaque du méthane atmosphérique et des
aérosols qui peuplent son enveloppe gazeuse. D’une part, cette atmosphère
épaisse (1,5 bar) est semblable à un des modèles qui décrit l’atmosphère de
la Terre primitive, peu avant l’apparition de la vie : l’étude de la chimie com-
plexe des hydrocarbures et des nitriles sur Titan pourrait nous donner de plus
amples informations sur la formation de molécules prébiotiques (Chapitre 1).
D’autre part, le méthane et toutes les molécules découlant de sa photodis-
sociation ont un inconvénient majeur pour l’observation du satellite : ils ab-
sorbent très bien le rayonnement visible, ce dont les observations Voyager ont
souffert dans leur tentative d’observation de la surface (Chapitre 2). Il faut
donc adapter la longueur d’onde pour parvenir à sonder les diverses couches
atmosphériques de Titan, voire à en scruter la surface, en parcourant succes-
sivement les bandes et les fenêtres d’absorption du méthane. Les bandes du
méthane, caractérisées par une forte absorption par le méthane, permettent
d’obtenir des informations sur l’atmosphère de Titan, voire de préciser l’al-
titude sondée en ajustant finement la longueur d’onde utilisée. Inversement,
les fenêtres du méthane, où celui-ci réagit peu au rayonnement, laissent trans-
paraître quelques photons solaires réfléchis par la surface, ce qui nous laisse
enfin l’étudier, grâce à notre code de transfert radiatif (Chapitre 3).

La première partie de la thèse se veut technique plus que scientifique, car
y sont décrites les observations et les méthodes de traitement utilisées pour
en extraire les informations. Les données sur lesquelles mon manuscrit re-
pose ont été acquises au cours des six dernières années par deux systèmes
d’Optique Adaptative (Partie II) : PUEO, la bonnette du CFHT au sommet du
Mauna Kea, à Hawaii d’une part, et NAOS/CONICA, le système installé au
foyer Nasmyth de Yepun, l’UT-4 du VLT, au Cerro Paranal (Chili). Toutes ces
données ont été récoltées dans un domaine spectral bien particulier : l’infra-
rouge proche, principalement entre 0,8 et 2,0µm (Chapitre 4). Sur toute cette
gamme sondée lors de nos diverses missions, nous avons analysé les cinq fe-
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nêtres du méthane à notre portée, à 0,94, 1,08, 1,28, 1,6 et 2,0µm , apprenant
plus de détails sur la structure de l’atmosphère, et imageant la surface. Trois
méthodes furent utilisées principalement à cet effet (Chapitre 4) : l’imagerie
pure, à partir de filtres sondant des gammes spectrales particulières, la spec-
troscopie, utilisée seulement en janvier 2005 au VLT, et la spectro-imagerie, par
Spectroscopie à Intégrale de Champ (Chapitre 6), pour laquelle nous avons
utilisé OASIS, basé au CFHT initialement, puis transporté au WHT, aux Cana-
ries.

Le traitement de ces données (Chapitre 5), outre les nettoyages cosmé-
tiques usuels, passe par l’utilisation de deux techniques particulières : la dé-
convolution et l’utilisation d’un modèle de transfert radiatif pour interpréter
et corriger quelques effets géométriques (en particulier les effets centre-bord)
sur nos images. La déconvolution permet d’affiner encore le travail de l’Op-
tique Adaptative dans son rôle de correction de la turbulence atmosphérique :
si l’Optique Adaptative corrige en temps réel les ordres principaux de la per-
turbation atmosphérique, la déconvolution essaie a fortiori de corriger les im-
perfections résiduelles à partir de la Fonction d’Etalement de Point, empirique
ou théorique, acquise simultanément aux images de Titan. Nous avons essayé
quelques différents algorithmes mathématiques pour garder un point de vue
critique sur cette méthode controversée, les comparant d’un point de vue pra-
tique pour donner plus de poids et de sécurité à nos conclusions observation-
nelles.

Grâce à l’imagerie par filtres étroits, nous pouvons sonder, en nous repé-
rant par rapport aux fenêtres, ailes et bandes d’absorption du méthane, diffé-
rentes altitudes dans la troposphère et la stratosphère de Titan. En moyenne,
les deux cents derniers kilomètres d’altitude de l’atmosphère nous sont ac-
cessibles, là où nous pouvons espérer trouver des traces d’activité météoro-
logique. La première observation de nos images atmosphériques dans leur
globalité révèle très vite un changement complet d’apparence du disque de
Titan, en particulier vers 2002. En 1998 et jusqu’en 2001, les images de Titan
montraient en majorité le “sourire de Titan” un limbe Sud particulièrement
brillant dû à un excès d’aérosols dans cet hémisphère. Pourtant, en 2002 et de-
puis, la situation a changé, avec le limbe Nord devenant plus important puis
bientôt prédominant au fur et à mesure que l’hémisphère Nord s’enfonçait
dans l’hiver (Chapitre 7).

D’autres phénomènes atmosphériques sont repérables, l’un dans la strato-
sphère, et l’autre dans la troposphère. Alors qu’au cours des 3 années de ma
thèse (et grâce au recul de 3 années de données supplémentaires) j’ai certes pu
vérifier certains changements saisonniers, j’ai également pu confirmer l’exis-
tence de phénomènes diurnes, représentés en particulier par un motif difficile
à déceler, sur le limbe Ouest de Titan, causé par la condensation des aérosols
stratosphériques (vers 80km d’altitude) pendant la nuit titanienne (Chapitre
8). Ce phénomène n’est repérable qu’en cas de très faible phase solaire (infé-
rieure à +0,5◦), ce qui fut le cas uniquement lors de nos missions en 1998 et
2005.
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Enfin, la météorologie sur Titan n’est pas en reste, avec l’étude et le suivi
systématique d’un complexe de nuages localisé au-dessus du Pôle Sud du
satellite depuis 2001 (Chapitre 9). Même les données Cassini/ISS ou Cas-
sini/VIMS, qui l’ont observé, ne nous permettent pas encore de bien appré-
hender ce phénomène, nous ne pouvons que le situer dans la haute tropo-
sphère, approximativement entre 18 et 83km d’altitude. Il pourrait trahir une
activité cryo-volcanique en surface, un cycle de convection induit par l’inso-
lation solaire ou gouverné par une cellule de Hadley résiduelle au-dessus du
Pôle d’été. Quoi qu’il en soit, cette observation met à mal l’idée de supersa-
turation du méthane, qui rend très difficile la création du moindre nuage, et
pose d’autant plus de problèmes aux astronomes.

L’étude de la surface de Titan à travers les fenêtres d’absorption du mé-
thane, à 0,94, 1,08, 1,28, 1,6 et 2,0µm , se fait par accumulation de données
à des phases orbitales différentes, dans l’espoir de mettre à jour la vraie na-
ture de la surface. La principale quête est ici de trouver la source de réappro-
visionnement en méthane de l’atmosphère, qui, sinon, serait définitivement
perdu, consommé par la photochimie active de la haute atmosphère. Il ne
peut y avoir d’océan global de méthane ou d’éthane liquide. Les cartogra-
phies que je présente ici (Chapitre 10) ne sont qu’une des nombreuses confir-
mations de l’hétérogénéité du sol titanien. Les cartes Cassini/ISS y sont tout
à fait compatibles, bien que de meilleure résolution spatiale. Toutes ces cartes
montrent la même succession de régions brillantes ou sombres, quelle que soit
la longueur d’onde. Ceci doit nécessairement provenir de la composition chi-
mique de cette surface, sur laquelle je reviendrai, associée à des éléments to-
pographiques. La seconde information, précisée par l’absence complète de ré-
flexions spéculaires sur nos images, confirme les craintes des partisans d’une
surface composée de lacs : il n’y a pas de grandes étendues liquides que nous
puissions résoudre depuis la Terre.

Outre la recherche d’une source de méthane gazeux, il faut également
comprendre ce que l’on voit sur ces cartes : de quoi est composée le sol ?
L’obtention du spectre de cette surface est encore problématique (Chapitre
11) : en l’absence d’un consensus sur les modèles à appliquer, l’albédo de
surface souffre encore de trop grandes barres d’erreur pour être un moyen
fiable d’identification des composés chimiques en surface. En revanche, la
spectroscopie différentielle, qui compare au cœur des fenêtres du méthane le
contraste entre les zones brillantes et les zones sombres, offre des perspectives
intéressantes, puisqu’elle repose sur moins de préjugés et de choix subjectifs
dans la définition des paramètres des modèles. Les premiers résultats prélimi-
naires, que je décrirai ici, sont très prometteurs, et mériteront plus d’attention
et de confirmations statistiques pour être validés. Néanmoins, il semblerait
que la glace d’eau soit un composant incontournable de cette surface, adjointe
de différents mélanges de composés chimiques, permettant de justifier la dif-
férence d’albédo entre les zones brillantes et les zones sombres : les régions
claires montrent un excès de glaces d’hydrocarbures (méthane ou éthane ?)
brillantes, alors que les motifs sombres sont probablement imprégnés d’hy-
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drocarbures liquides, comme confirmé par Huygens/SSP.



Première partie

Titan, pourquoi, comment
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“Titan est une petite Terre primitive passée au freezer”. Voici comment on
pourrait présenter Titan. Tout y est dit, ou presque. Titan est un champ d’in-
vestigation à échelle planétaire pour la compréhension de l’apparition de la
vie sur Terre, ou plus précisément de la chimie dite “prébiotique” qui a pré-
cédé l’apparition de la vie. Le Chapitre 1 de cette thèse présentera un survol
extrêmement rapide du contexte historique entourant la méthode que nous
avons sélectionnée pour observer et étudier Titan : l’Infrarouge comme do-
maine d’étude, et l’Optique Adaptative comme outil d’observation.

Titan est un sujet d’actualité, aujourd’hui en 2004-2005, car l’orbiteur Cas-
sini et la sonde Huygens à son bord ont pénétré le système Kronien pour le
premier, et même visité la surface pour le second. Le successeur de Voyager
nous promet une moisson de données phénoménale, autant en qualité qu’en
quantité : il ne faut pas oublier que même 25 ans après l’épopée Voyager, des
astronomes continuent d’en exploiter les images. Cassini, un ordre de magni-
tude plus prolixe que Voyager, nous assurera donc des années d’occupation
pour des générations de chercheurs. Pourtant, dans l’immédiat, les images
Cassini et Huygens sont pour le public une concurrence déloyale des images
d’Optique Adaptative. Je tâcherai tout au long de ce manuscrit de prouver le
contraire, en commençant par souligner l’aide apportée par l’Optique Adap-
tative à la navigation de la sonde Huygens et aux prévisions de son compor-
tement pendant la descente.

Les Chapitres 2 et 3 vont résumer les connaissances actuelles qui servent
de contexte scientifique à mon travail de thèse. Je vais présenter à la fois la mé-
thode et les résultats, tout en donnant une dimension historique à l’évolution
de notre connaissance de Titan. Tout d’abord, le Chapitre 2 introduira les bal-
butiements scientifiques qui ont précédé l’arrivée de Voyager, et l’apport de
ces sondes à la communauté. Le plan de ce chapitre est simple : je commen-
cerai par les mesures de l’atmosphère de Titan, puis je me concentrerai sur
la surface de Titan telle qu’elle était imaginée. Le Chapitre 3 aura une struc-
ture inversée : partant des mesures de surface par spectroscopie ou imagerie,
j’aboutirai à la description de l’atmosphère telle qu’elle est modélisée.
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Chapitre 1

Problématique

Sommaire

1.1 Pourquoi Titan est-il si intéressant ? . . . . . . . . . . . . . . 11
1.1.1 Comment ? le choix de l’infrarouge . . . . . . . . . . . 12
1.1.2 Les mystères de la surface . . . . . . . . . . . . . . . . 13
1.1.3 Comprendre l’atmosphère . . . . . . . . . . . . . . . . 13
1.1.4 Titan : un laboratoire géant pour une Terre primitive ? 14

1.2 Le contexte : l’arrivée de la mission Cassini / Huygens . . . 15
1.2.1 Les instruments “concurrents” . . . . . . . . . . . . . 15
1.2.2 L’OA en soutien de Cassini/Huygens . . . . . . . . . 16

Titan est un petit satellite lointain (neuf à onze fois plus loin de la Terre
que le Soleil), froid, opaque et certainement inhospitalier à cause de son at-
mosphère irrespirable de diazote et de méthane. La Lune et Mars sont des
corps que l’homme foulera probablement (à nouveau ou pour la première fois)
dans le siècle qui vient, et Titan ne fera probablement pas partie de cette liste.
Pourquoi donc nous acharnons-nous à y envoyer des sondes et à en faire des
cartographies ? Je vais tenter d’y répondre ici. Je présenterai ce faisant les tech-
niques d’étude que nous avons choisies, et leur justification, historique comme
technique. Je finirai par un début de réponse à la question que m’a posée un
de mes petits cousins : “pourquoi continuer à regarder des images rikiki alors
qu’on a un robot sur place ?”

1.1 Pourquoi Titan est-il si intéressant ?

La première réponse à cette question pourrait être : la curiosité. Depuis
sa découverte en 1655 par Christiaan Huygens, Titan fait partie de ces autres
mondes, ces “univers-îles” qui fascinent les astronomes. En 1908, Comas Solà
ajouta une dimension surprenante à Titan, en lui découvrant une atmosphère.
Les scientifiques avaient donc une petite planète à portée de leurs télescopes.
Malheureusement, il s’avéra que toutes les tentatives pour la comprendre
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FIG. 1.1: Titan vu dans le visible (à gauche : image Voyager, à droite, image Cassini).
L’atmosphère d’azote et de méthane est complètement opaque aux yeux humains,
et la surface est hors de portée. On peut cependant voir sur ces images la “couche
détachée” de brumes, qui forme un ruban continu le long du limbe de Titan

furent peu fructueuses. Avant Voyager, les seules certitudes étaient que l’at-
mosphère contenait du méthane (Kuiper, 1944), probablement du diazote
(Hunten, 1977) et était froide (Jeans, 1955). L’envoi d’une sonde sur place en-
tretenait l’espoir d’obtenir enfin des réponses.

1.1.1 Comment ? le choix de l’infrarouge

En 1980, Voyager 1 arrive aux abords du système Kronien, et une décep-
tion s’installe : même sur place, la surface est inaccessible, masquée par une
atmosphère opaque de méthane et d’azote. Les données Voyager seront néan-
moins extrêmement fructueuses pour l’analyse de cette atmosphère où règne
une photochimie très complexe et diversifiée à base d’hydrogène H, de car-
bone C et d’azote N, comme je l’évoquerai en 1.1.5.

La spectroscopie systématique du satellite depuis le sol (Kuiper, 1944; Gil-
lett, 1975; Fink & Larson, 1979) va trouver une faille dans l’opaque cuirasse
gazeuse de Titan : le méthane, dans le proche infrarouge, oscille entre des lon-
gueurs d’onde où il absorbe considérablement (les “bandes du méthane”), et
des longueurs d’onde où il ne réagit que très faiblement aux photons (les “fe-
nêtres du méthane”). Dans ces fenêtres, il serait possible d’atteindre la surface !
C’est exactement ce que prouvent Griffith et al. (1991), en mesurant l’albédo
géométrique de la surface de Titan, et en reconstruisant sa “courbe de lumiè-
re” : l’albédo du satellite change périodiquement, reprenant sa position initiale
en 16 jours, le temps de la rotation de Titan autour de Saturne. La surface n’est
plus inaccessible !

Une autre question se pose : la composition chimique de l’atmosphère se
dénote par la présence de méthane. Or ce méthane se photolyse très facile-
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ment à cause du rayonnement solaire, et se complexifie irrémédiablement (car
l’hydrogène libéré par les réactions chimiques est définitivement perdu dans
l’espace). Il faut donc réapprovisionner l’atmosphère en méthane régulière-
ment sous peine de déplétion ; Lunine et al. (1983) suggèrent l’existence d’un
océan global d’éthane qui servirait de réservoir continu de méthane. La carto-
graphie de la surface devient indispensable.

1.1.2 Les mystères de la surface

Dans les années 90, le développement de l’Optique Adaptative et le lan-
cement de satellites d’observation (HST en imagerie, ou ISO en spectroscopie
infrarouge) permettent d’étudier plus précisément la surface. Les premières
images obtenues (Saint-Pé et al., 1993; Smith et al., 1996; Combes et al., 1997)1

montrent une surface hétérogène, constellée de zones brillantes et sombres,
indubitablement contraires à l’idée d’un océan global.

Une constante troublante est vite relevée : quelque soit la longueur d’onde,
la surface a toujours la même apparence. La topographie de Titan est certai-
nement à l’œuvre ici, mais rien ne permet de définir quelles zones corres-
pondent aux réservoirs d’éthane liquide ou aux continents émergés. Le pro-
blème se complique car les échos radar confirment la présence de surfaces
solides (Muhleman et al., 1995) et de réflexions spéculaires attribuées à des
liquides (Campbell et al., 2003), même encore aujourd’hui, mais l’imagerie in-
frarouge reste muette à ce sujet.

Les problèmes posés dès le début de cette thèse sont donc :
– à quoi ressemble vraiment la cartographie de la surface ?
– de quoi est composée cette surface ?
– comment expliquer la différence d’albédo entre les zones sombres et

claires ?
– où peut-on espérer trouver des liquides sur Titan ? ou à défaut, d’où peut

provenir le méthane atmosphérique détecté ?

1.1.3 Comprendre l’atmosphère

Malgré les conclusions douteuses de Comas Solá (1909), qui avait attribué
une atmosphère à d’autres satellites du système solaire, Titan est bel et bien
le seul à disposer d’une atmosphère conséquente (voir Chapitre 2) : 98% de
diazote N2, un peu de méthane, et des traces de myriades d’hydrocarbures et
de nitriles. La structure verticale de cette atmosphère commence à être bien
comprise et correctement modélisée : des couches concentriques, quelquefois
“détachées”, d’aérosols de plus en plus complexes ou gros au fur et à me-
sure que l’on se rapproche du sol, puis une coupure brusque à proximité de
la surface, où l’atmosphère devient, selon certains modèles, vide d’aérosols

1Saint-Pé et al. (1993) montre la toute première tentative d’imagerie de Titan en Optique
Adaptative, mais les premiers résultats scientifiques sont décrits dans Smith et al. (1996) et
Combes et al. (1997), qui se basent sur les données acquises en 1994, respectivement par le
HST et l’Optique Adaptative.
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(car ceux-ci, devenus trop lourds par accumulation de méthane à leur surface,
tombent à la surface sous forme de “pluie”).

Entre les images de Voyager en 1980 et les observations HST (Caldwell
et al., 1992) dans les années 90 (Chapitre 3), cette atmosphère a bougé : l’asy-
métrie Nord-Sud, imputée à une asymétrie dans la répartition des aérosols et
des gaz, s’est inversée en dix ans. Les questions se posent désormais plus sur
la dynamique de l’atmosphère et son évolution que sur sa composition et son
profil vertical, somme toute bien cernés.

J’essaierai donc d’apporter quelques éléments de réponses à ces questions-
ci :

– en 2000, il s’est à nouveau écoulé 10 ans depuis les conclusions de Cald-
well et al. (1992), ce qui correspond à un tiers d’année sur Saturne : quel
est l’état de l’asymétrie Nord-Sud ?

– peut-on chronométrer ces évolutions saisonnières ?
– s’il existe des variations saisonnières qui contraindront la dynamique à

long terme de l’atmosphère titanienne, peut-on détecter des évolutions
plus rapides, comme des variations diurnes (un jour sur Titan dure en-
viron 16j) ?

– peut-on trouver d’autres phénomènes avec des échelles de temps encore
différentes, comme des nuages ?

1.1.4 Titan : un laboratoire géant pour une Terre primitive ?

J’ai volontairement laissé une question en suspens. Pourquoi, une fois la
curiosité passée, Titan nous intéresse-t-il toujours autant, si ce n’est plus en-
core ?

J’ai énoncé que la chimie atmosphérique était très active sur Titan, pro-
duisant par photodissociation un spectre complet de molécules HxCyNz. Des
composés oxygénés ont bien été détectés (CO2 par Maguire et al. (1981), CO
par Samuelson (1983) et H2O par Coustenis et al. (1998)), mais leur partici-
pation dans l’élaboration de molécules encore plus complexes est difficile à
quantifier : il y en a très peu dans l’atmosphère, donc nécessairement en-
core moins de molécules-filles, mais nous ignorons leur importance au sol,
qui pourrait être un réservoir d’une richesse insoupçonnée.

La surface de Titan doit donc en permanence recevoir une “pluie” régu-
lière de molécules carbonées et azotées, qui ressemblent fortement à ce qu’on
attend de la chimie prébiotique qui a dû régner sur Terre il y a quelques mil-
liards d’années ( Jakovsky , 1998; Sephton, 2004). Cette affirmation vient du
fait que tout comme la Terre, l’atmosphère de Titan est aujourd’hui dominée
par le diazote. La composition même de la Terre primitive est mal connue,
mais la source de carbone fut plus probablement du CO2 que du CH4. De plus,
la température au sol trop basse, qui empêche certaines réactions chimiques
pouvant libérer du dioxygène gazeux, et l’absence d’eau liquide limitent en-
core là la comparaison avec la Terre primitive. Enfin, l’apport constant des
comètes (en eau en particulier) a aussi modifié l’atmosphère actuelle de Titan
par rapport à l’atmosphère primitive de la Terre.
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L’exobiologie est la recherche de la vie dans d’autres milieux que ceux of-
ferts par la Terre. Titan, comme la Terre, propose une atmosphère dense proté-
geant des rayonnements nocifs et du bombardement par des météorites, four-
nit une source de composés chimiques complexes, présente certainement des
cycles hydrologiques avec des réservoirs liquides, de la condensation et de
la précipitation... Nous ne pouvons pourtant pas imaginer que des formes des
vie peuplent la surface de Titan : la température est trop froide (ralentissant les
réactions chimiques), l’eau y est solide, le flux solaire est 1% de celui reçu sur
Terre, et pas ou peu d’oxygène dans l’air. Inutile donc d’espérer retrouver des
formes de vies telles que nous les connaissons, mais l’atmosphère de Titan est
tout de même l’exemple le plus proche que nous ayons à l’échelle planétaire
pour comprendre la chimie prébiotique, à part les expériences de décharges
de Stanley Miller, et essayer d’approcher les mécanismes chimiques qui ont
précédé de peu l’apparition de la vie.

Tout espoir n’est cependant pas vain. Comme je l’évoquerai dans les Cha-
pitres suivants, on suppose l’existence d’un océan interne d’eau et d’ammo-
niac à l’intérieur de Titan, similaire à celui d’Europe. La Terre propose des
légions de bactéries extrémophiles, capables de survivre dans des conditions
jugées mortelles il y a quelques dizaines d’années : pH extrêmement acide, pH
extrêmement basique, salinité excessive, froid sibérien ou température infer-
nale, pression de plusieurs bars (dans les fosses marines, près des rifts et des
fameux "fumeurs noirs")... alors pourquoi pas Europe et Titan ? Il nous faudra
probablement très longtemps avant d’en avoir le cœur net...

1.2 Le contexte : l’arrivée de la mission Cassini /
Huygens

Je travaillais depuis déjà 2 ans sur le sujet de Titan en Infrarouge via
l’Optique Adaptative lorsque Cassini/Huygens a pénétré le système Kronien.
L’avalanche de données de toute beauté peut donner l’impression de mettre
à mal mon sujet de thèse... Mais ceci ne remet pas en cause le contenu scien-
tifique des données d’Optique Adaptative, comme je vais le prouver tout au
long de ce manuscrit.

J’aborderai un peu plus en détail la mission en Annexe (Section C), mais
je vais me concentrer ici sur les quelques instruments de l’orbiteur ou de la
sonde qui ont les mêmes buts scientifiques que mes propres travaux. Leurs
données serviront tantôt de confirmation, tantôt de précurseur par rapport
aux résultats déduits des données acquises depuis la Terre.

1.2.1 Les instruments “concurrents”

Sur Cassini, quelques instruments “concurrencent” directement nos don-
nées : ce sont ISS (Imaging Science Subsystem), VIMS (Visible and Infrared Map-
ping Spectrometer) et RADAR (Radio Detection and Ranging Instrument), voire
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CIRS (Composite Infrared Spectrometer) éventuellement. ISS est spécialisé dans
la capture d’images à haute résolution spatiale, dans le visible et le proche
infrarouge : la cartographie de la surface avec une résolution de l’ordre de
100km n’est absolument pas à notre portée. VIMS est un spectro-imageur in-
frarouge, rivalisant avec OASIS (et SINFONI), analysant avec une bonne réso-
lution spatiale (inférieure à ISS mais toujours supérieure à la nôtre) la gamme
0,3-5µm , couvrant donc pas moins de huit fenêtres du méthane. RADAR
pourra acquérir des cartes de granulométrie de la surface, et également un
profil altimétrique des zones sondées : nous pourrons enfin savoir s’il y a des
montagnes et des plaines sur Titan. J’ajoute ici de façon anecdotique les me-
sures par CIRS, qui se concentrent sur l’infrarouge thermique pour mesurer
le contenu atmosphérique de Titan ; ceci ne remet pas directement en cause
mon travail, mais pourrait permettre d’affiner les modèles atmosphériques
que nous utilisons.

Les instruments de l’atterrisseur Huygens nous fournissent la seule et
unique mesure directe des paramètres physiques de l’atmosphère de Titan et
de sa surface. Ces données serviront à l’avenir d’étalonnage par extrapolation
pour toutes les autres analyses, à partir des observations réalisées exclusive-
ment en 10◦S, 192◦LCM. Sur Huygens, trois instruments sont tout particuliè-
rement complémentaires : DISR, HASI et SSP. DISR (Descent Imager/Spectral
Radiometer) peut acquérir des spectres et des images de la surface : les spectres
fourniront la réponse de l’atmosphère et de la surface (peut-être enfin une
mesure directe de la composition de surface par spectroscopie en réflexion ?),
mais les images du site d’atterrissage seront inégalées (enfin une preuve di-
recte de l’existence ou du manque de surfaces liquides sur Titan ?). HASI
(Huygens Atmospheric Structure Instrument) mesurera le profil vertical de l’at-
mosphère, en densité, pression et température, ce qui contraindra nécessaire-
ment le profil de répartition des composés atmosphériques. Enfin, SSP (Surface
Science Package) mettra le doigt sur la nature de la surface et de la sub-surface
vues depuis 10cm d’altitude.

1.2.2 L’OA en soutien de Cassini/Huygens

La suprématie des données Cassini/Huygens peut impressionner, mais
dès le début de la mission, l’Optique Adaptative s’est avérée indispensable.
Je ne citerai que quelques exemples ici. En particulier la commande par les
responsables de Huygens de cartographies précises de la face arrière de Ti-
tan, puisque c’est là que la sonde allait atterrir : il fallait prévoir les conditions
d’impact pour éviter de perdre le module. D’autre part, les mesures de vents
par Optique Adaptative ont permis de mieux appréhender les phases d’en-
trée et de descente, à une époque on craignait que les vents, voire les ondes
de gravité, qui parcourent l’atmosphère titanienne puissent perturber les sen-
seurs de Huygens, déclenchant prématurément l’ouverture des parachutes, à
l’image de l’échec de Mars Polar Lander.
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Sans moyens techniques importants, l’étude de Titan est très difficile : ce
n’est guère plus qu’un point brillant à côté de l’imposante Saturne. Je vais re-
venir sur les circonstances de sa découverte, et les premières mesures faites à
son sujet (2.1). Les 3 derniers siècles de mesures sont très pauvres en conclu-
sions, jusqu’à l’arrivée des sondes Voyager, signe d’une nouvelle époque.
Voyager 1 (et dans une moindre mesure, Voyager 2) a augmenté d’un seul
coup notre bagage scientifique, en obtenant images et spectres de Titan. L’at-
mosphère de Titan commence à être mieux comprise (2.2), même si de nom-
breuses questions restent encore en suspens. La plus grosse déception de cette
mission fut l’incapacité d’obtenir la moindre image de la surface. Je présen-
terai donc l’image mentale que les astronomes se faisaient de la surface de
Titan, déduite des observations de l’atmosphère (2.3). Cette vision allait bien
changer dans les années 90 (Chapitre 3).
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FIG. 2.1: Christiaan Huygens et Titan : à gauche, les premiers croquis (Titan en haut,
et Saturne en bas, le 7 décembre 1657) ; à droite, gravure représentant le télescope “à
fil” de Huygens.

2.1 Petit historique

2.1.1 Les débuts

Avant l’invention des télescopes au XVIIeme siècle, les astronomes ne dis-
posaient que de leurs yeux pour observer le ciel et y scruter les objets brillants
qui s’y trouvaient. Dès l’Antiquité, les planètes (astres “errants” en grec) Mer-
cure, Vénus, Mars, Jupiter et Saturne avaient rejoint la Lune et le Soleil au rang
des astres mobiles et réguliers des cieux terrestres.

En 1610, Galileo Galilei pointa sa lunette vers Jupiter, et découvrit ses
quatre satellites principaux : Io, Europe, Ganymède et Callisto. Ils sont telle-
ment brillants que les Anciens auraient pu les découvrir, eussent-il pu occulter
la lumière de l’imposante planète géante. Ce n’est pas nécessaire dans le cas
de Titan, car il est bien assez loin de Saturne, malheureusement il est trop
faible pour être détectable à l’œil nu. Sa distance à Saturne fut un obstacle à
son identification, car bien que repéré par le polonais Hevelius ou l’anglais
Wren, qui avaient cru à une étoile, il fallut attendre 1655 (l’Histoire retiendra
la date du 25 mars) pour que Christiaan Huygens1 prouve que Titan orbitait
bel et bien autour de Saturne (Fig. 2.1).

Très vite, Titan prit de l’importance, devenant le satellite le plus gros du

1Ce jeune astronome hollandais améliora la fabrication des lentilles des télescopes, et pro-
posa un modèle de télescope sans tube, l’Astroscope : il remplace les longs tuyaux des lunettes
astronomiques de l’époque par un fil tendu. L’objectif, placé en haut d’un mât, et l’oculaire
sont montés sur des rotules reliées par un fil tendu qui assure la directivité et la mise au point.
Même si les travaux de ce digne représentant du Siècle des Lumières sur les probabilités et
la théorie ondulatoire de la lumière seront oubliés au profit d’autres auteurs (Pascal, Fermat,
Descartes ou Newton), l’astrométrie lui sera reconnaissante pour son invention de l’horloge à
balancier.
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FIG. 2.2: Josep Comas i Solà (à droite) fut le premier astronome à observer le disque de
Titan. A gauche, quelques-unes des images qu’il a acquises : Ganymède (6 premières
images), Callisto (septième image) et Titan (huitième image, en bas à droite). [D’après
Comas Solá (1909)]

FIG. 2.3: Bref descriptif du système Saturnien : la liste non exhaustive des satellites
connus (moitié supérieure), et la structure générale des anneaux (moitié inférieure).
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système solaire, dépassant même Ganymède. Ceci n’est pas tout à fait exact,
comme nous le savons avec le recul de Voyager : Ganymède a un diamètre
de 5 262 km, alors que Titan, “seulement” 5 150 km. Mais l’erreur est compré-
hensible : Titan est l’unique satellite à disposer d’une atmosphère particuliè-
rement visible, épaisse de plusieurs centaines de kilomètres, ce qui “gonfle”
artificiellement le diamètre apparent de Titan.

Dans les années 1670 à 1690, Cassini complète l’étude de Saturne, décri-
vant les anneaux de la planète et ajoutant quatre frères et sœurs à Titan : Japet,
Rhéa, Téthys et Dioné. Il faut attendre un siècle pour qu’Herschel découvre à
son tour Mimas et Encélade ; il faut noter que c’est lui qui proposa les noms
des satellites kroniens (nom grec de Saturne), inspirés des frères et soeurs
de Kronos, puisque celui-ci, dans la mythologie gréco-romaine, dévorait ses
propres enfants. Enfin Hypérion fait son apparition en 1850 grâce à Lassell et
Bond. La famille est presque au complet. Phoebe suivra en 1898, puis Janus
et Epiméthée en 1966, et Pan, Atlas, Prométhée, Pandore, Télesto, Calypso et
Hélène en 1980.

2.1.2 Balbutiements

Au fil du temps, les télescopes se perfectionnent, et la qualité des optiques
s’améliore. En 1908, Josep Comas i Solà (Comas Solá, 1909) relève des indices
de l’éventuelle existence d’une atmosphère sur Titan, mais ses conclusions res-
tent douteuses, car il dit de même des satellites joviens. Son raisonnement re-
posait sur l’étude du disque de ces satellites via un télescope de 38 cm à Barce-
lone : le disque de Titan était délimité par deux taches brillantes aux pôles (Fig.
2.2), trahissant d’après lui un assombrissement centre-bord prononcé, certai-
nement imputable à la présence d’une atmosphère très absorbante autour de
Titan.

Mais l’idée d’une atmosphère sur Titan fait son chemin : c’est la première
information sur la nature de Titan ; c’est également le premier (et à vrai dire
le seul) satellite à disposer d’une atmosphère significative. En 1925, Sir James
Jeans étudie Titan comme candidat potentiel pour ses calculs d’échappements
atmosphériques (Jeans, 1955) : un gaz ayant suffisamment d’énergie ther-
mique peut s’échapper du puits de potentiel gravitationnel de sa planète. Pour
qu’un corps aussi petit que Titan puisse maintenir une atmosphère, il faut soit
que l’atmosphère se compose d’éléments lourds, soit que la température y
soit considérablement basse. Dans ce cas précis, le “critère de Jeans” permet
de garder une atmosphère de masse atomique moyenne 16 ou plus, pour une
température de 60-100 K (c’est-à-dire -213 à -173◦C).

Parmi les candidats répondant à ces critères, il faut considérer ceux dont
l’existence dans la nébuleuse primitive (qui donna naissance au système so-
laire il y a 4,5 milliards d’années) est plausible et non négligeable : l’ammoniac
(NH3), l’azote (N2), l’argon (Ar), le néon (Ne) et le méthane (CH4)2.

2On sait, depuis, que la nébuleuse proto-solaire ou protoplanétaire de Saturne était plus
riche en CO qu’en CH4, mais que ce dernier a pu se former au fur et à mesure, et être piégé
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FIG. 2.4: Spectre de Titan mesuré par Kuiper. Les spectres 2, 3, 6 et 7 correspondent
aux mesures de Titan dans le visible (2 et 3) et dans l’infrarouge (6 et 7). [D’après
Kuiper (1944)]
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FIG. 2.5: Spectre de Titan mesuré par Gillett au Kitt Peak National Observatory. Les
mesures sont ajustées par un modèle (en trait plein) considérant un gaz de méthane
et de fines particules (optiquement minces) à 160◦K. Les raies non justifiées sont
alors imputées à l’éthylène C2H2 et au méthane mono-deutéré CH3D. [D’après Gillett
(1975)]

La première preuve observationnelle de la composition de l’atmosphère
date de 1944, lorsque Gerald Kuiper mesura deux bandes d’absorption du
méthane dans le rouge (à 619 et 725 nm), comme représenté Fig. 2.4. En com-
parant ses mesures avec des spectres obtenus en laboratoire, il obtint une esti-
mation de la quantité de méthane dans l’atmosphère : 200 m-amagats3. Cette
valeur se précisa autour de 320 m-amagats après les mesures de Trafton (1972,
1975a) à 1,1µm : la forme même de la raie d’absorption indiquant que les mo-
lécules de méthane devaient entrer en collision avec d’autres molécules atmo-
sphériques non identifiées.

A la même période, Trafton (1975b) annonça l’identification d’une raie de
H2 moléculaire, avec une abondance de 5 km-amagats. L’ammoniac (NH3)
a été recherché sur Titan, puisqu’il faisait partie des candidats plausibles ré-
pondant aux critères de Jeans : en vain, il a donc été supposé qu’il se photo-
dissociait à cause du rayonnement solaire, libérant à la fois H2 et N2 ; une
autre option suppose la précipitation de l’ammoniac sur la surface où il res-
terait piégé sous forme de glace. (On peut noter que ce problème est toujours
d’actualité.)

L’analyse minutieuse des spectres infra-rouge de Titan (Fig. 2.5 et Trafton
(1981)) et des courbes de polarisation (Veverka, 1973; Rages & Pollack, 1980)
a montré que l’atmosphère était plus compliquée que prévu, avec une partici-

dans la glace d’eau sous forme de “clathrates” (Prinn & Fegley, 1981)
3Cette unité étrange correspond à la longueur que devrait avoir l’échantillon mesuré en

laboratoire, à une pression de 1 bar et à température ambiante 296 K, pour avoir exactement
le même spectre. Dans ce cas précis, le rayonnement devrait traverser 200 m de méthane pour
exhiber les mêmes raies d’absorption.
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pation spectrale du méthane, peut-être sous forme de nuages, mais également
d’un brouillard dense d’aérosols complexes, condensés à partir des produits
de photo-dissociation et réassociation du méthane (et de l’azote, comme on
le découvrira plus tard) dans la haute atmosphère. Éthane (C2H6), éthylène
(C2H4), acétylène (C2H2), méthane deutéré (CH3D) sont rapidement identi-
fiés, et on suppose que les chaînes de polymères constituant ces aérosols ne
s’arrêtent pas là, et se compliquent à l’infini.

L’intérêt primordial de ces aérosols est d’expliquer la petitesse de l’albédo
de Titan que ce soit sur les observations visibles ou celles en infrarouge : dans
le visible et l’UV, le méthane diffuse la lumière solaire (c’est la diffusion Ray-
leigh, qui explique pourquoi le ciel est bleu : le bleu est mieux diffusé que
le rouge), pourtant les aérosols bloquent ce rayonnement, et Titan apparaît
sombre. Dans l’infrarouge, les aérosols interagissent moins (à grandes lon-
gueurs d’onde, au-delà de 1,5µm ), mais le méthane absorbe le rayonnement,
ce qui impose à nouveau un albédo faible.

Pourtant, la température de la “surface” reste élevée : à partir des mesures
radio avec le VLA (Very Large Array) (Jaffe et al., 1980) et des données infra-
rouge, on l’estime à 160◦K. Deux modèles finissent par voir le jour pour expli-
quer ces observations (présence de CH4, d’aérosols, et une température plus
élevée que celle estimée d’après le critère de Jeans). Le premier (Danielson
et al., 1973; Caldwell, 1977) suppose un Titan froid (86◦K), avec une atmo-
sphère ténue de méthane (20 mbar) où la couche d’aérosols capte l’énergie
solaire (et crée ce qu’on appelle une “couche d’inversion” de température). Le
second (Lewis, 1971; Hunten, 1977) propose une atmosphère bien plus épaisse
(20 bars), composée d’hydrogène et/ou d’azote, plus des traces de méthane,
mais imposant un effet de serre à la surface qui atteint les 200◦K, suffisant
pour que le méthane soit liquide4. Voyager allait trancher : tous deux étaient
à la fois partiellement vrais et partiellement faux.

2.1.3 Voyager : enfin des réponses ?

En réalité, les deux sondes Voyager ne furent pas les premières créations
humaines à approcher Titan. La sonde Pioneer 11 approcha le satellite le 2 sep-
tembre 1979, à environ 363 000 km. Le principal but de la sonde était de vérifier
que l’on pouvait faire le trajet de la Terre à Saturne sans encombre, l’inquié-
tude étant à l’époque de pouvoir approcher le système kronien, car on pouvait
supposer qu’il y avait des particules invisibles tout autour de Saturne, dans la
continuation directe des anneaux, ce qui aurait été fatal aux sondes Voyager
dont on espérait encore bien d’autres missions que d’atteindre Saturne à titre
posthume.

Voyager 1 et Voyager 2 suivirent sans heurt le chemin ouvert par Pioneer
11, et passèrent à proximité de Titan le 12 novembre 1980 (à 4 394 km) et le 27
août 1981 (à 663 385 km) respectivement. L’apport de Voyager 2 est moindre
à cause de l’éloignement 100 fois supérieur de la cible qui n’a permis de ré-

4Ce détail prendra toute sa saveur Section 1.1.2 et Partie 10.
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TAB. 2.1: Paramètres orbitaux et surfaciques de Titan.

Paramètre Valeur
Paramètres physiques

masse 1,346.1023 kg ( 0,023 M⊕)
rayon 2 575 km ( 0,404 RT)
densité 1,88 ( 0,349 ρT)
vitesse d’échappement 2 650 m/s
magnitude V 8,28
température de surface 94◦K
pression de surface 1 496±20 mbar

Paramètres orbitaux
distance au Soleil 9,546 UA
pér. orb. de Saturne 29,5 ans
distance à Saturne 1 221 850 km
pér. orb. de Titan 15,945 j
rotation 15,945 j
excentricité 0,0292
inclinaison 0,33◦
obliquité 27◦

soudre Titan qu’en deux éléments (hémisphère Nord et hémisphère Sud), mais
toutefois pas négligeable (Letourneur & Coustenis, 1993), il s’intègre donc ho-
norablement aux “données Voyager”.

2.2 L’atmosphère de Titan : encore beaucoup de
questions

Avec les mesures in situ de Voyager, beaucoup des questions encore en sus-
pens trouvaient une réponse, souvent complètement différente des idées pré-
conçues de l’époque. Une liste plus complète des résultats est donnée Tables
2.1 et développée plus loin (Table 2.2), car c’est l’image la plus complète que
nous avions de Titan jusqu’en 2005. Le sol de Titan (invisible aux détecteurs
de Voyager) a une température de surface de 94 K, mais l’atmosphère est très
épaisse, avec une pression au sol de 1,5 bar. L’atmosphère de Titan s’est avérée
extrêmement opaque, drapée de couches d’aérosols solides, de petite dimen-
sion, ce qui sous-tend une photochimie atmosphérique très diversifiée. Les
couches d’aérosols s’étendent jusqu’à 200 km d’altitude, il existe même une
“couche détachée” détectée vers 340 km.
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FIG. 2.6: Profil de température dans l’atmosphère de Titan, et définition des diffé-
rentes zones atmosphériques. Notez la ressemblance avec le profil terrestre, dont l’in-
version de température définissant le niveau de la tropopause.

2.2.1 Le profil de température

Un profil de température (cf. Fig. 2.6) est déduit des mesures RSS5 (Lindal
et al. (1983) puis Lellouch et al. (1989)), reproduisant la couche d’inversion dé-
tectée précédemment : elle définit la tropopause, à 42 km d’altitude. La tem-
pérature au niveau du sol a été depuis confirmée par Huygens/HASI, avec
une valeur de 94◦K à la surface.

2.2.2 La composition chimique de l’atmosphère

Le spectromètre IRIS (InfraRed Interferometer Spectrometer) a confirmé
que le principal composant est bel et bien l’azote (N2), et que le méthane n’est
qu’un des nombreux constituants minoritaires. L’acide cyanhydrique (HCN)
et trois nitriles, produits de ses réactions filles ont été détectés, le cyanoacéty-
lène (HC3N), le cyanogène (C2N2) et même le dicyanoacétylène (C4N2) sous
forme solide. Cela permet de penser que les réactions chimiques peuvent im-
pliquer bon nombre de composés chimiques à base de C, H et N dans la com-
position des aérosols.

La composition chimique globale, estimée par ces spectres de faible résolu-
tion (300 au mieux), est donnée Table 2.2. Cette table est en réalité mise à jour

5En réalité, RSS (Radio Science Subsystem) mesure par occultation radio un profil vertical
T/µ̄ ; en supposant dans un premier temps une atmosphère uniforme de diazote en équilibre
hydrostatique, on peut facilement déduire le vrai profil de température.
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TAB. 2.2: Paramètres atmosphériques de Titan déterminés par Voyager, puis améliorés
par ISO (valeurs moyennées sur le disque). Les valeurs de la seconde colonne sont des
mises à jour par Cassini d’après les mesures à l’équateur du satellite.

Composant Voyager et ISO Cassini/Huygens
Fraction molaire Source Fraction

molaire
Source

Diazote N2 ∼ 0,98 (a) 0,94-0,98 GCMS
Méthane
CH4

∼ 0,018 (b) 0,016
(strato)-
0,057(sol)

CIRS,
GCMS,
INMS

Argon Ar <0,07 non détecté (c)

Dihydrogène
H2

1,1×10−3 V1/IRIS (c) 1,1×10−3 CIRS

Éthane
C2H6

2,0×10−5 ISO (d) 2,0×10−5 CIRS(h)

Propane
C3H8

2,0×10−7 ISO (d) 7×10−7 CIRS(h)

Acétylène
C2H2

5,5×10−6 ISO (d) 3×10−6 CIRS(h)

Ethylène
C2H4

1,2×10−7 ISO (d) 2,5×10−7 CIRS(h)

Méthylacétylène
CH3C2H

1,2×10−8 ISO (d) 1×10−8 CIRS(h)

Diacétylène
C4H2

2,0×10−9 ISO (d) 1,5×10−9 CIRS(h)

Cyanogène
C2N2

<1,0 ×10−9 V1/IRIS (e) 1-20 ×10−9 CIRS

Acide
cyanhy-
drique
HCN

3, 0× 10−7 ISO (d) 3, 0× 10−7 CIRS(h)

Cyanoacétylène
HC3N

5,0×10−10 ISO (d) 1,0×10−9 CIRS(h)

Benzène
C6H6

4,0×10−10 ISO (d) 4,0×10−10 CIRS

Eau H2O 8,0×10−9 ISO ( f ) 0,4-
8,0×10−9

ISO

Monoxyde
de carbone
CO

3-7×10−5 (g) 2-4×10−5 CIRS

Dioxyde
de carbone
CO2

2,0×10−8 ISO (d) 1,5×10−8 CIRS(h)

(a) Lindal et al. (1983)
(b) Flasar et al. (2004)

(c) Samuelson et al. (1997a)
(d) Coustenis et al. (2003a)

(e) Coustenis (1991)
( f ) Coustenis et al. (1998)

(g) Lellouch et al. (2003); Gurwell & Muhleman (2000)
(h) Flasar et al. (2005)
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avec des résultats plus récents et plus précis, mais dans l’ensemble les ordres
de grandeur étaient justes : les seuls composés oxygénés manquant à l’appel
étaient le CO (découvert depuis le sol par Lutz et al. (1983)) le CO2 (Samuelson,
1983) et l’eau H2O (découverte avec ISO par Coustenis et al. (1998)).

Voyager/IRIS pouvait obtenir des spectres localisés sur le disque de Titan,
permettant de dresser des cartes de composition chimique de l’atmosphère en
fonction de la latitude. En particulier, l’hémisphère Nord était riche en compo-
sés complexes, ce qui n’était pas le cas de l’hémisphère Sud. Cette asymétrie
Nord-Sud est encore étudiée aujourd’hui, et fait l’objet du Chapitre 7. Une
autre variation, en altitude celle-ci, fut mesurée par IRIS grâce à une série de
neuf spectres acquis au limbe de Titan, là où la ligne de visée permet de tra-
verser une importante couche d’atmosphère sans rencontrer la surface. Les
mesures ont montré que tous ces composés chimiques étaient plus nombreux
en altitude qu’en profondeur, prouvant qu’ils étaient bien fabriqués en alti-
tude, et qu’ils se condensaient progressivement vers la surface.

2.2.3 Le problème de la supersaturation du méthane

La supersaturation du méthane dans l’atmosphère de Titan a été évoquée
pour la première fois par Courtin et al. (1995) pour justifier l’allure des spectres
Voyager1/IRIS. Samuelson et al. (1997b), à partir des mêmes données, ont
conclu à une supersaturation du méthane de l’ordre de 50%, avec une fraction
molaire de CH4 comprise entre 0,02 (hautes latitudes) et 0,06 (à l’équateur).

Physiquement, la supersaturation du méthane implique que la moindre
particule de poussière arrivant dans cette région se trouvera très vite accumu-
ler des atomes de méthane, qui vont se condenser à sa surface, l’alourdir, puis
finalement forcer cette "goutte", trop lourde, à précipiter. Dans de telles condi-
tions, il semble improbable de pouvoir créer le moindre nuage (par définition
des gouttes en suspension) dans une zone supersaturée.

2.2.4 Autres considérations

Voyager a essayé vainement de mesurer le champ magnétique de Titan.
Jusqu’à présent, aucun indice de son existence n’a été trouvé. Titan se trouve
donc à nu dans l’environnement magnétique de Saturne, sortant ou rentrant
dans la magnétosphère kronienne au gré de son orbite ou de l’activité du vent
solaire. La pseudo-magnétosphère ressemble donc à celle d’une comète. La
plupart du temps, environ 108-109 cm−2.s−1 d’ions H+, N+, N+

2 ou H2CN+

pénètrent dans l’ionosphère de Titan, entre 700 et 2700km d’altitude. Les
rayons cosmiques et les particules de haute énergie du vent solaire pénètrent
facilement dans l’atmosphère titanienne, activant la photochimie entre le mé-
thane et l’azote, produisant toute une gamme de composés HxCyNz com-
plexes, de façon irréversible : Titan n’est ni assez froid ni assez massif pour
retenir les atomes d’hydrogène libérés par ces réactions, qui sont donc perdus
dans l’espace (comme pour l’exemple figuré Fig. 2.6).
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Cette irréversibilité pose un gros problème pour la compréhension de Titan
en tant que planète : le méthane atmosphérique ne peut qu’être détruit, perdu
dans l’espace ou condensé vers la surface sous des formes d’hydrocarbures
et de nitriles plus complexes. Pour justifier l’équilibre de cette atmosphère, il
faut à tout prix trouver une source de méthane utilisable à long terme pour
réapprovisionner l’atmosphère en CH4 (dans l’hypothèse complètement sub-
jective que l’atmosphère que nous voyons est dans un état d’équilibre, et non
pas en phase de transition). L’apport externe est douteux, car peu de comètes
passent à proximité de Titan, et encore moins peuvent y plonger, et Saturne
ne permet pas a priori d’échanges gazeux au sein de son système. Il faut donc
que ce soit la surface ou l’intérieur de Titan qui pourvoient aux besoins de
l’atmosphère (Tobie et al., 2005).

2.3 La surface de Titan : terra incognita !

En 1980, Voyager n’a pas pu observer la surface de Titan, car ses instru-
ments omettaient d’observer le proche infrarouge, où les fenêtres du méthane
permettaient, comme on l’apprit plus tard (Chapitre 3), d’atteindre le sol.
Pourtant les idées fusaient, car il fallait répondre aux contraintes imposées
par les mesures.

2.3.1 Les certitudes

Tout d’abord, Voyager a pu mesurer la densité moyenne de Titan. Avec
une densité 1,88 fois supérieure à celle de l’eau liquide, Titan est donc un petit
corps tellurique, solide et froid, capable de maintenir son atmosphère. La glace
d’eau doit jouer un rôle prédominant dans sa composition, pour compenser
la forte densité des métaux que l’on pourrait trouver dans son manteau. Les
autres gros satellites joviens et kroniens exhibent insolemment des surfaces de
glace d’eau plus ou moins sale (Europe ayant la glace d’eau la plus propre, et
Callisto étant la plus poussiéreuse), il est donc logique de supposer que Titan
fasse de même sous son pudique voile de brumes. Pourtant, connaissant l’in-
tense photochimie qui règne dans son atmosphère, il n’est pas impossible que
cette surface soit plus ou moins recouverte d’hydrocarbures plus ou moins
solides, sédimentés pendant des siècles de “pluie” continue de composés or-
ganiques.

2.3.2 Dissection d’un satellite

Vu sa taille imposante (2575 km de rayon), Titan est un corps différencié,
car sa propre gravité a pu le faire fondre et lui imposer une forme sphérique,
comme tous les corps de plusieurs centaines de kilomètres de rayon. On doit
donc pouvoir y trouver un noyau probablement solide de métaux, gainé d’un
manteau de silicates, puis des couches successives de glaces. Les volatils les
plus courants dans la nébuleuse protoplanétaire d’une planète gazeuse sont
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FIG. 2.7: Modèle d’océan global "à la Lunine" : Le méthane dissous dans l’océan est
en équilibre avec le méthane gazeux de l’atmosphère. Par photodissociation, le mé-
thane se transforme en éthane, qui précipite, et en hydrogène, qui s’échappe. [D’après
Lunine et al. (1983)]

l’eau, l’ammoniac, le méthane, etc... Avec la pression qui règne au coeur du
satellite, il n’est pas impossible que certaines couches du manteau soient li-
quides. Le modèle le plus en vogue (Tobie et al., 2005) décrit donc une planète
stratifiée, avec des couches successives de :

– un noyau de roches et de métaux, peut-être différencié,
– une couche de glace d’eau et d’ammoniac,
– un océan d’eau et d’ammoniac,
– une croûte de glace d’eau, avec des traces de méthane gelé, liquide ou

piégé sous forme de clathrates6,
– une surface a priori solide, disposant d’un réservoir de méthane liquide.

2.3.3 Les réservoirs de méthane

Pour alimenter en permanence l’atmosphère en méthane, et ainsi contre-
balancer les pertes continues dues à la photochimie et la sédimentation des
composés organiques résultants, il faut une réserve importante de méthane à
disposition. La Figure 2.7 est la solution favorisée après l’arrivée de Voyager
près de Titan. (Le Chapitre 3 développera l’avenir de cette théorie.) Lunine
et al. (1983) proposent un océan global de méthane et d’éthane liquide, recou-
vrant la totalité de la surface, qui sert à la fois de réceptacle aux composés
organiques en précipitation, et de réservoir de méthane pour l’atmosphère. A
94◦K, l’éthane est liquide, et le méthane peut tout à fait s’y dissoudre. La pro-
fondeur de cet océan peut théoriquement atteindre 10 km, ou se contenter de
500 m (voir Lellouch et al. (1989) pour plus de détails sur cet océan).

6La forme “clathrate” correspond au piégeage de molécules de gaz dans une prison cris-
talline, ici une matrice de glace d’eau.
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Dans ce Chapitre, les mesures de surface cèdent enfin la place aux suppo-
sitions énoncées dans le Chapitre précédent (2.3). L’atmosphère fut également
mieux cernée au cours des années 90, en particulier grâce à ISO (3.1.4). J’inclus
abusivement dans l’appellation “résultats des années 90” toutes les avancées
scientifiques qui ont eu lieu après l’arrivée de Voyager, car la fin des années 80
n’a vu que les premiers résultats généraux de spectroscopie, avec la descrip-
tion du spectre du méthane (3.1.1). Les premières mesures spectroscopiques
(3.1.2), la mise en pratique de l’Optique Adaptative et la mise en service du
HST ont fourni une impulsion considérable à la science titanienne (3.1.3). Je
finirai sur la description de l’atmosphère telle que nous la modélisons pour
interpréter nos données (3.2) et le scénario supposé de la formation de Titan
et de son atmosphère, avec le recul de toutes ces mesures (3.3).
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FIG. 3.1: Spectre de Titan dans le visible et le proche infrarouge. Les régions de fort
albédo géométrique sont appelées "fenêtres", car l’atmosphère réagit peu au rayon-
nement, et permet d’atteindre la surface du satellite. Les régions d’albédo faible sont
dominées par les "bandes" du méthane, où l’atmosphère est complètement opaque.
[D’après McKay et al. (2001)]

3.1 Titan depuis les années 90

3.1.1 Observations spectroscopiques : on doit pouvoir at-
teindre la surface !

Le premier spectre précis de Titan fut acquis avec une résolution d’envi-
ron 1000 avec le tout nouveau FTS équipé de détecteurs InSb du télescope
de 4m de Kitt Peak : Fink & Larson (1979) recensaient les spectres entre 1 et
2,5µm de toutes les planètes géantes et de Titan pour en obtenir le spectre du
méthane. Les successions de régions de faible puis de grande absorption, les
"fenêtres" et les "bandes" du méthane, venaient d’être mesurées : les princi-
pales sont situées à 0,83, 0,94, 1,07, 1,28, 1,60, 2,0, 2,9 et 4,8µm , dont on peut
voir quelques-unes sur la Figure 3.1.

L’idée fait son chemin que, dans les fenêtres du méthane, on pourrait bel
et bien atteindre la surface...
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FIG. 3.2: Courbes de lumière de Titan tracées d’après les mesures d’albédo géomé-
trique recensées par diverses équipes : en vert, Coustenis et al. (1995, 2000, 2001), en
rose Lemmon et al. (1993, 1995),et en bleu Griffith (1993); Griffith et al. (1998, 2003).
[D’après Raynaud (2000)]

3.1.2 Les premières informations sur la surface...

Les toutes premières mesures de la surface de Titan ont été effectuées par
Griffith et al. (1991) dans la fenêtre à 2µm , avec l’IRTF installé à Hawaii. Avec
le premier modèle radiatif détaillé, ils conclurent que la surface de Titan était
incompatible avec l’idée d’océan global de Lunine et al. (1983), et les premières
mesures d’albédo de surface les firent évoquer pour la première fois la glace
d’eau sale comme composant plausible de la surface.

En tout trois équipes indépendantes ont ensuite commencé à étudier Titan
de façon systématique, avec des résultats souvent concordants. L’équipe de C.
Griffith et celle de M. Lemmon à l’Université d’Arizona, et celle d’A. Cous-
tenis à l’Observatoire de Paris-Meudon. Les instruments à l’honneur étaient
respectivement l’IRTF à Hawaii, le Kitt Peak National Observatory et le Fourier
Transform Spectrometer du CFHT (Maillard & Michel, 1982).

La première conclusion commune fut la "courbe de lumière" de Titan (Grif-
fith et al., 1991; Lemmon et al., 1993; Coustenis et al., 1995), donnant l’évolu-
tion de l’albédo géométrique de Titan au cours de sa révolution autour de Sa-
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turne. La Figure 3.2 résume toutes ces observations. Les courbes par longueur
d’onde sont toutes en phase les unes avec les autres, soulignant à chaque fois
une grande asymétrie entre les hémisphères avant (avec un maximum vers
120◦LCM) et arrière (on voit un minimum d’albédo vers 230◦LCM) : un hémi-
sphère est particulièrement brillant, alors que le second est sombre (voir 5.1.4
pour les définitions des LCM). Coustenis et al. (1995) déduisirent en particulier
en albédo de surface pour Titan en fonction de la longueur d’onde, d’environ
0,4-0,5 à 1,08 et 1,28µm , mais plus sombre (0,2) à 1,6 et 2,0µm , imputable,
à l’image d’Hypérion, à de la glace d’eau. Stables sur plusieurs années, ces
mesures ne peuvent qu’être reliées à la structure même de la surface, et pas à
d’éventuels phénomènes météorologiques. Cette surface hétérogène ne peut
donc pas céder place au moindre océan global d’hydrocarbures liquides : les
réservoirs de surface à fleur seront peut-être au mieux des mers ou des lacs.
Le glas de l’océan global est confirmé dans le même temps, car le VLA (Very
Large Array) au Nouveau Mexique détecte un écho radar compatible avec une
surface plutôt solide (Muhleman et al., 1995). Cette théorie était déjà mise à
mal par Sohl et al. (1995), qui démontraient que la dissipation d’énergie par
les frottements de cette énorme masse de liquide avec la surface aurait suffi
à circulariser (ou au mieux à diminuer l’excentricité 0,03 de) l’orbite de Titan.
Le problème reste néanmoins le même : il faut bien trouver une source de
méthane liquide pour réalimenter l’atmosphère... mais où ?

3.1.3 ... et les premières images

Après cette démonstration de faisabilité, il ne restait plus qu’à imager cette
surface que l’on savait désormais accessible. Ce fut fait pour la première fois
par le HST (Hubble Space Telescope) en 1994, dans la fenêtre à 0,94µm (3.3a). Les
filtres de la caméra WFPC2 (Wide-Field Planetary Camera) étaient larges, encore
très sensibles aux aérosols de l’atmosphère titanienne, mais la couverture de
la surface sur une orbite complète a permis d’éliminer la brume (en supposant
qu’elle est invariante en longitude, cf. Smith et al. (1996)). Vu par le HST, Titan
a un diamètre de 20 pixels, divisé en 7 éléments de résolution.

L’optique adaptative n’était pas en reste, et après les premières tentatives
peu fructueuses (3.3b et Saint-Pé et al. (1993)), les images finirent par arriver
en 1994 (Combes et al., 1997), confirmant les motifs révélés par le HST (Smith
et al., 1996) la même année, mais avec un plus grand contraste. En particu-
lier, l’asymétrie entre la face brillante (hémisphère avant) et la face sombre
(hémisphère arrière), avec un grand continent brillant sur l’hémisphère avant,
"Xanadu", et des suspicions de calottes polaires sur la face arrière furent souli-
gnées. L’exploration de la surface ne faisait que commencer : j’y dédierai toute
la Partie IV.

3.1.4 L’atmosphère : les dernières nouvelles après Voyager

La spectroscopie s’est également bien développée, et a permis d’amélio-
rer notre connaissance de l’atmosphère, en attendant l’arrivée de Cassini : ISO
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FIG. 3.3: Premières images du disque de Titan vu depuis la Terre. En haut, premier
test d’Optique Adaptative, avec Come-ON (Saint-Pé et al., 1993) ; à gauche, première
image scientifique en Optique Adaptative avec Come-ON (Combes et al., 1997) mon-
trant l’hémisphère avant de Titan ; à droite, mosaïque HST présentant la surface tous
les 90◦LCM (Smith et al., 1996).
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FIG. 3.4: Spectre de Titan dans l’infrarouge lointain. Les mesures d’ISO (en haut), bien
que ne résolvant pas spatialement Titan, sont de bien meilleure résolution spectrale
que les zooms d’IRIS (en bas). Les raies de plusieurs composants sont facilement iden-
tifiables, et repérées sur le graphe. [D’après Coustenis & Taylor (1999)]

(Infrared Space Observatory), lancé le 17 novembre 1995, muni d’un télescope
de 60 cm refroidi à l’Hélium, en particulier donna d’excellents résultats. Deux
modes spectroscopiques furent utilisés en l’occurrence : SWS (Short Wavelength
Spectrometer) et LWS (Long Wavelength Spectrometer), qui permettaient de cou-
vrir la gamme spectrale 2-200µm , avec une résolution spectrale de 1 000 à
20 000 selon le mode choisi : Pérot-Fabry ou grating. Environ 20h d’observa-
tions furent dédiées à Titan, entre janvier et décembre 1997, à commencer par
ISO/SWS le 10 janvier 1997. La résolution d’ISO en mode grating, environ 10
fois supérieure à celle d’IRIS (Fig. 3.4), permit d’affiner les mesures de Voya-
ger (le tableau 2.1 contient déjà ces mises à jour, cf. Coustenis et al. (2003a)).
Certains nouveaux composés furent détectés : le benzène C6H6, ou encore la
vapeur d’eau, découverte en décembre 1997 (Coustenis et al., 1998) ; d’autres
ne furent pas confirmés, comme par exemple l’allène C3H4.

L’analyse de l’atmosphère peut se faire de manière indirecte par l’étude
d’occultations stellaires. L’étude de l’assombrissement ou de la réfraction du
signal lumineux de l’étoile au limbe de la planète permet de remonter aux
propriétés physiques de la haute atmosphère. Par exemple, le 3 juillet 1989,
l’occultation de 28 Sagittarius par Titan fournit le profil de température entre
250 et 500 km d’altitude (Sicardy et al., 1990; Hubbard et al., 1990). D’autres
occultations sont régulièrement observées pour améliorer à chaque fois les
contraintes sur les modèles de l’atmosphère : GSC5254-00997 (étoile de 13eme

magnitude) occultée en août 1995 (Tracadas et al., 2001), ou les spectaculaires
doubles occultations du 14 novembre 2003 (Sicardy et al., 2004) et du 20 dé-
cembre 2001 (Bouchez et al., 2003).
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3.2 Modèle atmosphérique

Tout le traitement et l’interprétation des données prises sur Titan re-
quièrent un modèle fiable de l’atmosphère afin de pouvoir extraire correc-
tement toute l’information sur la surface. Le fait d’être dans une fenêtre du
méthane ne suffit pas. Les données d’Optique Adaptative (Chapitre 4) que j’ai
acquises permettront à la fois de mieux comprendre ce qui se passe à la sur-
face de Titan, et d’affiner le modèle que nous utilisons pour reconstituer l’at-
mosphère titanienne. Ce modèle, dont je me contenterai de donner quelques
aspects, repose principalement sur le code de transfert radiatif et de micro-
physique de McKay et al. (1989) mis à jour par Rannou et al. (1995, 2003). Il
utilise en majorité les paramètres choisis par Rannou et al. (2003), mais pour le
profil de brume (3.2.2) et les coefficients d’absorption du méthane (3.2.3), j’ai
choisi les valeurs proposées par Negrão et al. (2005) et Coustenis et al. (2005).

3.2.1 Rappels de transfert radiatif

L’atmosphère de Titan est un corps complexe, stratifié, absorbant et diffu-
sif, à cause de tous ses constituants. On peut se référer aux notions de transfert
radiatif pour reproduire ce comportement. L’équation générale de transfert
d’une radiation à travers une couche de gaz s’écrit :

−1
κ

∂Iν
∂s

= Iν(P,~s)− Sν(P,~s)

où on appelle :
– Iν l’intensité du rayonnement
– κ le coefficient d’extinction
– Sν la fonction source

En insérant le chemin optique τ =
∫

κds, l’équation devient :

dτ = κ.ds ⇒ ∂Iν
∂τν

= −Iν + Sν

Dans le cas d’une atmosphère stratifiée (“plan-parallèle”), on peut poser µ =
cos(θ), avec θ l’angle “azimutal” entre la normale et le rayon étudié :

µ
∂I
∂τ

= −I + S

Le problème se complique dès qu’on veut décrire correctement la fonction
source. Elle comprend trois termes :

* Emission propre : souvent un terme d’émission thermique, où les parti-
cules absorbent une partie (d’où le terme d’albédo ω) du rayonnement
incident et le ré-émettent à une autre longueur d’onde. (on peut négliger
ce terme dans le cas de Titan en IR) B(T) est la fonction de Planck.

(1−ω)B(T)
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* Diffusion simple : aussi appelé fonction de phase, ce terme décrit
la réflexion de la lumière d’un autre corps (ici, le Soleil) (Toon et al.,
1989)[Toon et al., 1989]

ω

4π
F¯.Pν .(µ −µ0) exp(− τ

µ0
)

* Diffusion multiple : il s’agit souvent d’une intégrale du terme de diffu-
sion simple sur toutes les directions incidentes.

3.2.2 Aérosols et tholins

L’azote et le méthane peuvent par photodissociation produire toute une
collection de composés chimiques complexes à base d’H, C et N. Les expé-
riences en laboratoire (décharges dans un mélange de gaz) ont pu reconstituer
une poudre sombre résultant des réactions de recomposition de ces atomes :
ne sachant les interpréter, Sagan & Khare (1979) les nommèrent “tholins” (du
grec θωλos, “brumeux”). Les reconstitutions de la photochimie atmosphé-
rique titanienne sont toujours en cours, par exemple au LISA, à Créteil, dans
l’équipe de F. Raulin, ou au NASA Ames Center, menées par B. N. Khare. Les
derniers résultats (Bernard et al., 2005) ont permis de différencier deux types
de tholins en réalité : les tholins “noirs” et les tholins “jaunes”, qui ont des
comportements tout à fait différents. Bien qu’ayant un spectre similaire dans
le visible (les tholins jaunes y étant simplement plus clairs), leurs spectres sont
complètement inversés à partir de 1µm , la région qui nous intéresse. Il faudra
à l’avenir faire attention au choix de ces tholins pour nos modèles. L’analyse
spectroscopique de ces composés reconstitués sur Terre peuvent nous fournir
le spectre des tholins, sous réserve que ces analogues aient bien les mêmes
propriétés que les “originaux” titaniens.

Les tholins sont le matériau qui compose une population de l’atmosphère
qu’il est impossible de négliger dans les modèles : les aérosols. Ces particules
solides en suspension dans l’atmosphère ont des propriétés diffusantes très
dépendantes de leur forme. Cela peut aller du modèle "simple" de Mie, avec
des particules sphériques, aux essais plus réalistes de particules fractales (voir
Rannou et al. (1995) pour les débuts). La forme fractale a été proposée par West
& Smith (1991), pour réconcilier deux séries d’observations a priori contradic-
toires : d’après les mesures de polarimétrie à grands angles de phase (Tomasko
& Smith, 1982), Voyager trouvait des aérosols de 0,1µm ou alors de 0,5µm ,
incompatibles avec une forme sphérique d’aérosols (Courtin, 1991). La phy-
sique simple du devenir de ces aérosols dans l’atmosphère (Fig. 3.5) permet
de justifier la description en couches de l’atmosphère (McKay et al., 1989) :
cela peut reproduire l’aspect réel de l’atmosphère à cause de la formation, la
condensation et la précipitation des particules.

Que l’on considère les particules sphériques avec des tailles croissantes, ou
fractales avec des dimensions modifiées, la base physique est la même. Dans
la haute atmosphère, le rayonnement solaire et les électrons de la magnéto-
sphère de Saturne photolysent les molécules des gaz, et crée des noyaux ac-
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FIG. 3.5: Mécanisme couramment adopté pour la création d’aérosols de forme fractale
à partir des particules de méthane et de tholins (Cabane et al., 1992, 1993).
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FIG. 3.6: Profil de brume utilisé dans le modèle de transfert radiatif. La valeur ap-
pliquée correspond à la courbe bleue, comparée au profil initial proposé par Rannou
et al. (2003), en rouge. [D’après Coustenis (2005); ?]

tifs de condensation (taux de production moyen : 6.109 mol.cm−2.s−1 d’après
Samuelson (2003) ). Des monomères d’éthane se condensent, de dimension
fractale D = 3 (l’approximation sphérique peut donc encore être valable),
et commencent à tomber vers la surface. Accessoirement, la condensation est
plus efficace aux pôles, loin du rayonnement solaire (Chapitre 7). Au niveau
de la tropopause, le flux de monomères descendants croise le flux de méthane
évaporé. Une nouvelle condensation se crée, le méthane et les monomères
s’attachant les uns aux autres dans des structures plus complexes (dimension
fractale D = 2) qui précipitent (encore une fois, c’est aux pôles que la pré-
cipitation est la plus importante). Vu de loin, l’atmosphère de Titan est donc
une superposition de couches bien distinctes, où les particules sont de plus en
plus grosses lorsqu’on se rapproche de la surface. Cette approximation reste
vraie pour les modèles simples 1D, mais il ne faut pas négliger l’impact de
la dynamique et du transport de ces aérosols dans le cas de modèles infor-
matiques plus précis, comme les General Circulation Models par exemple. Les
"gouttes de pluie" en surface pourraient même atteindre des tailles centimé-
triques (McKay et al., 1989; Cabane et al., 1992).

Intégrées dans les modèles, les particules de brume ont deux influences : la
forme des aérosols va influencer les propriétés diffusives de la brume ; la na-
ture même des tholins va influencer la réponse spectrale de la brume. La mise
à jour du profil de brume de Rannou et al. (2003) par Coustenis (2005) (Fig.
3.6) comprend une augmentation de 40% de la quantité globale de brume,
une stagnation de leur densité en dessous de 105km d’altitude et une coupure
complète (cut-off) de la brume en dessous de 30km d’altitude pour reproduire
à la fois les mesures ISO (Infrared Space Observatory) et d’autres mesures
spectroscopiques entre 1 et 5µm .
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FIG. 3.7: Coefficients d’absorption du méthane utilisés dans le modèle radiatif de Ran-
nou et al. (2003) mis à jour. Les références que nous utilisons principalement sont les
bases de données de Boudon (bleu) et les analyses de Moreno (vert) et Karkoschka
(rouge) déduites des mesures en laboratoire de Strong et Giver.



42 3 - Titan après l’avènement de l’Optique Adaptative

3.2.3 Les coefficients du méthane

Le méthane est un composant extrêmement crucial dans l’atmosphère tita-
nienne, car la présence des bandes et des fenêtres du méthane (Section 3.1.1)
domine complètement le spectre de Titan. Malheureusement, les coefficients
d’opacité du méthane (les “coefficients du méthane”) dans les conditions at-
mosphériques sur Titan sont encore assez mal connus, en particulier dans les
fenêtres, et le choix de leurs valeurs reste encore assez subjectif. Comme pour
le profil de brume, j’ai choisi les paramètres proposés par Negrão et al. (2005) :

L’abondance de méthane à la surface de Titan est pris égal à 3%1, au lieu
des 4-6% estimés avant l’arrivée de Cassini/Huygens. Cette valeur est cohé-
rente avec les derniers résultats DISR (Tomasko et al., 2005). Dans notre mo-
dèle, nous supposons la fraction molaire du méthane constante depuis la sur-
face jusqu’au niveau de saturation, puis qu’elle suit la courbe de saturation
jusqu’à la tropopause, où elle finit par rester constante.

Les coefficients d’absorption du méthane (Fig. 3.7) ont été sélectionnés
conformément à l’analyse par R. Moreno (Coustenis et al., 1995) des données
expérimentales de K. Strong et L. Giver pour les fenêtres à 1,08 et 1,28µm . Une
telle analyse par Karkoschka (Tomasko et al., 2005) donnait des résultats sen-
siblement différents. Au-delà, ce sont les données théoriques de Hilico et al.
(1994), mises à jour par Boudon que nous avons utilisées.

3.2.4 Notre utilisation du modèle atmosphérique

Effets centre-bord

La diffusion d’un objet simple (qu’on va considérer ici sphérique) peut être
décrite par la loi de Minnaert (Minnaert, 1961), c’est-à-dire une loi de disper-
sion en

I = I0. cos(θ)k. cos(θ¯)k−1

Où k est le coefficient de Minnaert, θ et θ¯ l’angle entre la normale du point
considéré et la direction de l’observateur ou du Soleil respectivement, et I0
l’intensité lumineuse au centre du disque. Selon la valeur de k, le disque aura
un aspect différent :

– k > 0, 5 un grand coefficient de Minnaert trahit une surface très réflé-
chissante, qui diffusera donc plus la lumière aux limbes qu’elle ne la
renverra vers l’observateur : on a un limb-darkening, un assombrissement
centre-bord, avec un limbe plus sombre que le centre du disque (typi-
quement les images de surface que j’étudierai au cours de la Partie IV).
Une planète avec une atmosphère absorbante aura également un limbe
sombre (Titan dans le visible, par exemple, Fig. 1.1).

– k = 0, 5 cette valeur exacte décrit précisément un disque plat, comme
celui de la Lune : la surface réfléchit uniformément dans toutes les direc-
tions, et ne suit donc pas les lois de Snell-Descartes.

1une mesure récente par Cassini/Huygens semble montrer que 5% est encore plus cohé-
rente
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– k < 0, 5 ce cas de limb-brightening est plus rare, car il requiert deux condi-
tions : une couche d’atmosphère translucide diffusante, posée sur une
surface (ou une autre couche d’atmosphère) absorbante. L’atmosphère
de Titan suit souvent cette loi, car au limbe il y a suffisamment d’épais-
seur2 pour que la transmission finisse par s’annuler (c’est l’altitude où
τ = 1), on a donc une couche inférieure opaque insondable, en dessous
d’une couche translucide et diffusante.

Le cas réel est légèrement plus subtil, puisque l’atmosphère n’est pas uni-
forme, avec des couches de brumes successives, et des populations d’aérosols
dépendant de l’altitude (et de la latitude dans les modèles plus complexes
en cours de développement). En supposant diverses lignes de visée, et en
supposant un flux de 1 pour le nadir, au centre du disque, le modèle peut
fournir une courbe de dispersion semblable aux lois de Minnaert, à n’importe
quelle longueur d’onde. La Figure 3.8 donne plusieurs exemples, pour des
filtres PUEO (cf. 4.2) sondant soit l’atmosphère (J2/LBC_1,18 à gauche) soit
la surface (H1/LBC_1,60 à droite). Les quatre graphes montrent également
l’impact de la forme d’aérosols choisie. On peut voir que dans le premier
cas, avec des particules sphériques, le flux réémis semble dépasser 1, c’est
un limb-brightening très marqué pour la composante atmosphérique, alors que
pour la surface on a bien un assombrissement du limbe (cet éclaircissement
au limbe est visible pour les deux filtres, puisque ce sont deux filtres larges,
donc H1/LBC_1,60, bien que centré sur une fenêtre, contient également une
composante atmosphérique non négligeable). La réponse est tout autre avec
des particules fractales, qui se traduisent par un limb-darkening pour les deux
filtres, moins prononcé pour J2/LBC_1,28 car il est contre-balancé par l’im-
portance du limb-brightening atmosphérique (le disque ne varie en luminosité
que de 20% dans les 60 premiers degrés à partir du nadir).

Calcul de l’altitude sondée

L’altitude : L’altitude nominale donnée pour chaque filtre correspond à la
moyenne pondérée des altitudes des niveaux τe f f = 1 sur toute la largeur du
filtre considéré. C’est la courbe rouge tracée Fig. Ici, τe f f est l’opacité effective
qui prend en compte les diffusions multiples des photons par les particules
atmosphériques. Sa définition est donnée par :

τe f f = τ ×
√

(1− w)× (1− w× g)

où τ est l’opacité, w l’albédo pour une diffusion simple et g le facteur d’asy-
métrie (Rannou et al., 2003; Pollack & McKay, 1985).

Cette altitude donne la couche la plus basse atteinte par les photons so-
laires incidents. Pourtant, les coefficients du méthane varient si vite au sein
d’une fenêtre du méthane que la réponse de l’atmosphère peut changer gran-
dement sur toute la largeur du filtre utilisé. Pour cela, on prend en compte

2Vue en lumière rasante, donc au limbe, une atmosphère d’épaisseur H couvrant une pla-
nète de rayon R aura une épaisseur d’environ

√
2HR
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FIG. 3.8: Exemple de modélisations de l’effet centre-bord, pour deux longueurs
d’onde (H1/LBC_1,60, colonne de droite, J2/LBC_1,18, colonne de gauche) en consi-
dérant des aérosols sphériques (ligne du haut) ou fractals (ligne du bas). L’abscisse
est donnée en fraction du rayon du satellite, et l’ordonnée présente le flux relatif reçu
par rapport au centre du disque.
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FIG. 3.9: Résultats du modèle radiatif. Sont dessinées successivement l’altitude son-
dée par les filtres en fonction de la longueur d’onde (km, en rouge) et les contributions
de l’atmosphère et de la surface : contraste (%, en vert) et transmission (%, en bleu).
La transmission caractérise la contribution directe de la surface dans le signal reçu.
Le contraste donne la sensibilité aux variations d’albédo de surface. Voir le texte pour
plus de détails. [D’après Coustenis (2005)]
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toute une gamme d’altitudes sondées : les altitudes minimale (m) et maximale
(M) correspondent aux niveaux τe f f = 1 le plus bas et le plus haut sondés
sur toute la largeur du filtre. Ceci représente une bonne estimation de toute
l’épaisseur de la couche atmosphérique analysée. Notons que même un filtre
étroit peut sonder de grandes gammes d’altitudes, s’il se trouve dans une zone
spectrale où les coefficients du méthane oscillent rapidement : par exemple,
les filtres NACO NB_2.17 et NB_1.22 ont la même largeur, pourtant le premier
couvre la gamme 40-300km, alors que le second sonde uniquement entre 17
et 20km. On peut effectivement constater sur la Figure 3.7 qu’à 2,12µm , les
coefficients sont constants (et faibles, d’où une altitude basse car l’atmosphère
est peu opaque), alors qu’ils varient d’un facteur 1000 autour de 2,17µm .

La transmission T : la Fig. 3.9 présente deux autres résultats issus de l’ex-
ploitation du modèle atmosphérique, la transmission T en bleu et le contraste
C en vert. La transmission (T =

∫ ∞
0 e−τ ) donne le pourcentage des photons

issus de la surface parvenant à sortir de l’atmosphère.
Le contraste C : le contraste est un résultat plus subtil que la transmission.

Il est défini par

C =
AGAS=1 − AGAS=0

AGAS=1 + AGAS=0

En fixant un albédo de surface AS (et tous les paramètres purement atmo-
sphériques développés plus haut), le modèle peut fournir l’albédo géomé-
trique AG mesurable par un observateur extérieur. Ici le contraste C donne
la sensibilité de l’atmosphère observée vis-à-vis de la surface (mais pas néces-
sairement l’image de la surface). En prenant une amplitude extrémale pour
les variations de surface (une surface complètement absorbante AS = 0 ou
complètement réfléchissante AS = 1), on peut voir si l’aspect de l’atmosphère
variera ou pas. Que l’on puisse voir la surface dépend de la transmission T :
ici, la brume peut aussi jouer un rôle, en redirigeant les photons qui venaient
initialement de la surface ; l’information de surface est perdue, mais pas son
influence. Le cas AS = 0 donne même une idée du pouvoir diffusant de la
brume, qui seule permettra à quelques photons de s’échapper. Un contraste
faible signifiera qu’il y a peu de différences pour cette longueur d’onde entre
une atmosphère posée sur un sol brillant ou sombre. Un contraste élevé tra-
duira la grande influence de la brillance de surface sur l’apparence extérieure
de Titan. Evidemment, ce contraste ne pourra que diminuer si l’on considère
d’autres limites plus réalistes que AS = 0 et AS = 1.

Obtenir l’albédo de surface

La différence entre l’albédo géométrique (ce que l’on observe) et l’albédo
de surface (ce que l’on cherche à obtenir) est que l’atmosphère joue un rôle
important dans la réflexion et la diffraction du rayonnement solaire, ce qui
fausse notre vision de l’albédo de surface.
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La définition de l’albédo géométrique est donnée par la formule

AG(ν) =
πD2

Titan−TerreFTitan(ν)

F¯(ν)× πR2
Titan

D2
Soleil−Titan

où l’on compare le flux incident sur Titan (F¯) au flux reçu depuis la Terre
(FTitan), le tout modulé par les angles solides de ces différents corps, qui se
résume ici par les rapports des carrés des distances entre les objets. Cet al-
bédo est assez simple à obtenir, sous réserve d’avoir à disposition une étoile
standard de référence pour calculer la photométrie des images. A défaut, la re-
normalisation des images après coup est envisageable, car un consensus existe
sur les valeurs d’albédo géométrique de Titan (cf. Fig. 3.2, et Chapitre 11).

Le modèle de transfert radiatif permet, en fixant tous les autres paramètres
(profil et densité de brume, coefficients du méthane, angles de phase, etc...)
d’ajuster l’albédo de surface AS en fonction de l’albédo géométrique mesuré
AG. A l’inverse, le calcul du contraste C, tracé en vert sur la Figure 3.9, compa-
rait les valeurs d’albédo géométrique trouvées pour divers essais d’albédo de
surface (voir plus haut). Dans notre cas, nous pouvons donc trouver l’albédo
de surface de Titan, voire même de certaines régions en particulier sur Titan,
ce qui sera le principal sujet de la Partie IV.

3.3 Titan, petite planète

3.3.1 La naissance de Titan

Plusieurs modèles de formation de Titan sont encore en discussion, car
les mesures sont pour l’instant insuffisantes pour nous permettre de tran-
cher. Plusieurs paramètres sont à prendre en compte : accrétion rapide (donc
chaude) ou lente (donc froide, les différentes pièces n’ayant pas l’occasion de
s’échauffer) ? Dans un environnement vide ou gazeux ? Avec des “briques”
différenciées ou homogènes ?

L’accrétion rapide est favorisée, car, dans la proximité immédiate de Sa-
turne, Titan n’a pas eu le loisir de se former lentement. De toute façon, la taille
de Titan impose au final la différenciation de sa structure (avec de subtiles va-
riations néanmoins, mais dont je ne ferai pas cas ici), car il est suffisamment
massif pour que sa pression interne fasse fondre ses matériaux : les métaux
couleront donc jusqu’au noyau, alors que les liquides légers flotteront vers la
surface.

Les planétésimaux sont probablement de grande taille, orbitant déjà dans
le disque de matière autour de Saturne qui formera bientôt les anneaux. L’hy-
pothèse d’une accrétion en milieu gazeux est la plus confortable : l’énergie
libérée lors de l’accrétion et/ou de la fusion des matériaux sert à chauffer l’at-
mosphère environnante, et n’est pas perdue dans le vide spatial. Pour cela,
considérer des planétésimaux originaux sur des orbites proches autour de Sa-
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turne permet de ne pas dissiper trop d’énergie lors des chocs entre corps, qui
disperserait irrémédiablement les gaz alentour.

Nous aboutissons donc à un gros planétésimal, qui a su garder un petit
cocon d’atmosphère, dispensant son énergie thermique par convection à cette
enveloppe de gaz, alors que la pression interne fait fondre les matériaux : les
métaux coulent, et une nappe liquide d’eau et d’ammoniac se forme en sur-
face, les dégazages se multiplient. Quand Titan finit par se refroidir, la surface
gèle, et l’atmosphère se stabilise.

3.3.2 Modèle révisé de l’intérieur du satellite

Il faut mettre à jour le schéma grossier de structure interne du satellite que
j’avais donné en 2.3.2. Cette fois-ci, les couches concentriques sont :

– un noyau de métaux (Fe et S), peut-être liquide (mais très visqueux pour
justifier l’absence de champ magnétique),

– un manteau de silicates,
– une couche de clathrates de méthane et d’ammoniac piégés dans la glace

d’eau,
– un océan d’eau et d’ammoniac en guise d’asthénosphère,
– une lithosphère de glace d’eau, avec des traces de méthane et d’ammo-

niac gelés, liquides ou piégés sous forme de clathrates,
– une surface solide, disposant d’un réservoir de méthane liquide et re-

couvert de dépôts de tholins et d’aérosols.
L’épaisseur de ces couches (en particulier la profondeur de l’océan interne
d’eau et d’ammoniac) dépend des sources d’énergie disponibles pour ré-
chauffer ces différentes strates : la radioactivité des métaux est probablement
éteinte, mais il reste encore l’impact des effets de marée dus à Saturne (on
connaît les effets de Jupiter sur Io) ou la dissipation de l’énergie accumulée
lors de la formation de Titan.

3.3.3 Et cette surface ?

Une question reste encore sur les lèvres : où trouver les réservoirs de mé-
thane ? Les mesures montrent que la surface est hétérogène, et fort probable-
ment solide en majorité (voir Partie IV). A moins de trouver de petits lacs de
méthane ou d’éthane liquide en surface, il faut se résoudre à l’hypothèse de
sources souterraines de liquides, ou à un mélange de surface mêlant intime-
ment glaces et liquides, comme un pergélisol (mais avec de la glace d’eau en
guise de matériau solide). La liaison entre l’atmosphère et ces sources cachées
peut être de nature cryovolcanique (avec des libérations brutales mais ponc-
tuelles) ou hydrologique, avec un échange faible et régulier par diffusion (à
travers un régolithe poreux ?) ou sape à travers la surface (Lunine & Steven-
son, 1987; Stevenson, 1992; Gautier & Raulin, 1997).
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Tout astronome amateur apprend vite qu’il est un frein à l’observation que
peu peuvent négliger : l’atmosphère terrestre. Ses turbulences brouillent les
signaux lumineux des objets étudiés, et il semble dérisoire de vouloir aug-
menter à l’infini la taille des télescopes si on ne peut s’en affranchir. Depuis
30 ans, des solutions ont été trouvées. L’une d’entre elles principalement fera
l’objet du Chapitre 4, celle sur laquelle reposent les instruments que j’ai uti-
lisés au cours de ma thèse : PUEO (au CFHT) et NACO (au VLT). L’Optique
Adaptative ! une technologie très récente dans son application (dans les an-
nées 90), mais dont l’idée date déjà de 1953 (Babcock, 1953). Son principe est
simple : déformer en temps réel le miroir pour compenser la déformation des
couches d’air atmosphériques entre le télescope et sa cible. Je décrirai ensuite
l’ensemble des données que j’ai pu acquérir au cours de mes différentes mis-
sions à Hawaii, au Chili ou aux Canaries.

L’acquisition d’images sous-entend un traitement ultérieur, et c’est ce que
je vais développer dans le Chapitre 5. Je passerai rapidement sur le traitement
d’images à proprement parler, pour me concentrer sur une étape de traitement
final des images plus délicate à mettre en œuvre, dans le but d’en extraire
toute l’information et dont l’efficacité est encore et toujours remise en doute :
la déconvolution. Je vais en particulier m’attarder sur sa mise en pratique plus
que sur la théorie, car ce fut une partie importante de mon travail.

Enfin, le Chapitre 6 aborde un sujet "assez" novateur : l’utilisation de la
spectrométrie intégrale de champ (ou IFS, Integral Field Spectrometer) pour la
planétologie. Cette technique combine au même instant les techniques d’ima-
gerie pure et celles de spectroscopie simple. Au début de ma thèse, peu
de publications ou d’expériences étaient tentées dans ce domaine, les IFS
étant principalement laissés aux bons soins des cosmologistes ou des (ex-
tra)galacticiens : obtenir un champ de vitesse radiale est tellement plus aisé,
quand on acquiert en même temps des images et des spectres en plusieurs
points d’une galaxie. En planétologie, l’obtention de centaines de spectres si-
multanés couvrant la totalité du disque de la planète est d’un intérêt immé-
diat : dans le meilleur des cas, on peut envisager de reconstituer la composi-
tion chimique de l’atmosphère (en prenant un spectre au limbe de la planète)
ou de la surface (en prenant un spectre au centre du disque) ! La première uti-
lisation d’un IFS en planétologie remonte à l’observation de Mars par TIGRE
(ancêtre d’OASIS), comme décrit au colloque 3D optical spectroscopic methods
in astrophysics à Marseille en 1995. Le véritable développement de ces mé-
thodes fut cristallisé par une autre conférence, Imaging the Universe in 3D en
1999. J’ai pu récupérer l’un des premiers cubes de spectro-imagerie de Titan,
obtenu avec OASIS en novembre 2000 (Hirtzig et al., 2005b) dans la gamme
0,8-1,0µm ; je fus par la suite PI sur une mission d’observation sur OASIS en
janvier 2005, alors que l’instrument était installé au WHT (Canaries). Cette an-
née, un nouvel IFS vient s’ajouter à la liste de mes futures missions : SINFONI
Ádámkovics et al. (2005), installé au VLT (UT-4), qui se concentre plutôt sur la
fenêtre à 2,0µm .
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Chapitre 4

L’Optique Adaptative

Sommaire

4.1 Principe et Historique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 54
4.1.1 Historique de l’Optique Adaptative . . . . . . . . . . 54
4.1.2 Principe de base . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 55

4.2 PUEO/KIR : un site exceptionnel au service de l’Optique
Adaptative . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 58
4.2.1 À 4200m d’altitude : le CFHT . . . . . . . . . . . . . . 58
4.2.2 PUEO/KIR : la caméra infrarouge . . . . . . . . . . . 59
4.2.3 Nos données : d’octobre 1998 à janvier 2004 . . . . . . 60
4.2.4 Quelques exemples . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 62

4.3 NAOS/CONICA : la pointe de la technologie . . . . . . . . 64
4.3.1 Une incontournable source d’images : le VLT . . . . . 64
4.3.2 NAOS/CONICA (NACO) . . . . . . . . . . . . . . . . 65
4.3.3 NACO, de 2002 à 2005 : qualité et efficacité . . . . . . 66
4.3.4 Petit aperçu . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 67

L’observation en astronomie peut se faire par trois moyens. L’analyse in
situ est la voie royale, mais dans le cas de Titan, peu de sondes ont fait le
voyage, et entre Voyager et Cassini, il a fallu attendre 25 ans. Reste alors l’ana-
lyse à distance, depuis la Terre et son orbite. Le Hubble Space Telescope n’a été
mis en service qu’en 1990 (mais il nécessita deux importantes maintenances
sur place, en décembre 1993 et février 1997), le Infrared Space Observatory en
novembre 1995 (arrêté en avril 19981), et les télescopes conventionnels au sol,
radio ou optiques avant les années 90 n’étaient pas capables de résoudre le
disque de Titan. Pourtant ils forment une plate-forme incontournable car on
peut y installer des miroirs de grande taille, mettre à jour leurs détecteurs ré-
gulièrement, sélectionner un grand nombre de filtres. L’inconvénient majeur
des télescopes terrestres est l’atmosphère terrestre qui impose des limitations

1par manque d’hélium nécessaire au refroidissement de ses détecteurs
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sévères à l’observation par la dégradation des images et l’absorption d’une
bonne partie du rayonnement. Si le second effet est inévitable, le premier dé-
faut peut être corrigé par l’Optique Adaptative.

4.1 Principe et Historique

Dans tout cours d’optique classique élémentaire, on apprend que la réso-
lution d’un télescope augmente avec son diamètre et sa surface collectrice2.
Pourtant, le fait même d’avoir une ouverture (souvent circulaire : le tube du
télescope, voire même le miroir lui-même) disperse légèrement les rayons lu-
mineux, transformant l’image d’une source ponctuelle - souvent une étoile de
référence qui pourra également servir pour réajuster la photométrie a fortiori
- en une petite “tache de diffraction”. Cette idéalité n’est cependant appli-
cable que dans le vide, et seuls les télescopes spatiaux en bénéficient. Au sol,
les grands télescopes (VLT, CFHT, etc...) et leurs futurs cousins (CELT, OWL,
EURO50) ne peuvent dépasser la valeur critique appelée seeing, limitation im-
posée par la turbulence atmosphérique. Le seeing est la taille de l’image d’une
source non résolue en sortie de tout le dispositif optique : atmosphère, verre-
rie, détecteurs... Ceci est critique dans le cas de l’étude de Titan, car le satellite
a un diamètre apparent de 0,8” depuis la Terre, alors que le seeing dans le vi-
sible est de l’ordre de 1”. Enoncé plus simplement : depuis le sol, l’atmosphère
ne permet pas de distinguer Titan d’une étoile3.

Une solution efficace à ce dilemme est l’interférométrie des tavelures (La-
beyrie, 1970) qui néglige la turbulence sur la durée des poses ultra-courtes.
Pourtant dès 1953 Babcock avait proposé l’idée de l’optique adaptative (Bab-
cock, 1953). Son idée n’a pu être mise en pratique qu’en 1977 avec le prototype
de Hardy pour des raisons techniques (Hardy et al., 1977), et le premier sys-
tème réellement opérationnel connaît sa première lumière en 1989 : il s’agit de
Come-On, le projet français au télescope de 3,6m de l’ESO, mis en service au
Chili (Rousset et al., 1990).

4.1.1 Historique de l’Optique Adaptative

Les projets astronomiques français d’optique adaptative ont démarré en
1989 par l’action conjointe de l’ONERA et du DESPA (prédécesseur du LESIA
à l’Observatoire de Paris-Meudon). Nombreuses furent les personnes impli-
quées, mais on peut en particulier citer Pierre Léna, François Rigaud, Jean-
Luc Beuzit, Laurent Demailly, François et Claude Roddier, Daniel Rouan et
Eric Gendron.

Le premier prototype a été installé à l’Observatoire de Haute Provence en
1989, et la première image jamais réalisée en Optique Adaptative eut pour
objet un couple d’étoiles doubles (Rousset et al., 1990). Come-On venait de

2l’aire des miroirs dans le cas de télescopes optiques
3Dans l’infrarouge, il est possible d’obtenir un seeing inférieur à 0,8", en particulier à Ha-

waii, ce qui permettrait de vérifier que Titan est un disque, mais sans détails.
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voir le jour. Installé par la suite à la Silla (Chili) en 1990, il donna ses premières
images dès avril 1991, dont la première image de Titan (Saint-Pé et al., 1993).
Le successeur de Come-On fut Come-On+, installé en 1992 (Gendron et al.,
1991).

En 1994, l’Optique Adaptative prend un nouveau tournant dans le do-
maine scientifique avec ADONIS (ADaptive Optics Near Infrared System, cf.
Beuzit et al. (1994)), alors que l’armée américaine prend aussi position pour
l’optique adaptative, en installant SOR (Starfire Optical Range) et ses 241 ( !)
actuateurs au Nouveau Mexique (Fugate et al., 1994). Le software d’ADONIS
est plus évolué, plus rapide que celui de Come-On, et offre un miroir à 52
actuateurs en libre service pour les astronomes.

En 1996, PUEO vient s’ajouter à la liste, depuis la coupole du CFHT, à Ha-
waii. L’intégration complète de PUEO se fit sur le site même de Meudon, mais
la fabrication fut sous-traitée : le développement eut lieu à Victoria, sur l’île de
Vancouver, dans les locaux du DAO (Dominian Astronomical Organisation),
CILAS a fabriqué le miroir et les calculateurs, alors que la mécanique était
confiée à Thomson.

1996 est également l’année de la naissance du projet NAOS, même si le
lancement officiel de ce contrat de l’ESO date d’avril 1997. Cet instrument était
installé dans la coupole de l’UT4-Yepun du VLT dès 1999, et ses 250 actuateurs
mis en service en décembre 2001.

Les scientifiques américains ont rejoint la course en 1997 avec la mise en
service à Hawaii du télescope de 10m du Keck II (Wizinovich et al., 1996), puis
du 8m de Gemini en 1998 (Racine, 1995). Ils sont vite imités par les Japonais
qui inaugurent SUBARU (8,2m et 36 actuateurs à électrodes) la même année
(Takami et al., 1995).

Par curiosité intellectuelle, ajoutons ici que l’Optique Adaptative peut éga-
lement être utilisée à des fins moins astronomiques. Je ne citerai ici que le
projet “œil” de Meudon, ou son équivalent au Center for Visual Science, à l’Uni-
versité de Rochester, qui visent à imager le fond de la rétine oculaire humaine,
à des fins médicales voire chirurgicales (Williams et al., 1996; Glanc et al., 2004).
Ici la turbulence n’est pas due à l’atmosphère, mais aux mouvements réflexes
de l’œil humain...

4.1.2 Principe de base

La turbulence atmosphérique perturbe sur une faible période (appelée
temps de cohérence, variant avec les conditions météorologiques) le trajet des
rayons lumineux. Ainsi, une onde initialement plane ne le sera plus du tout au
niveau de la pupille du télescope. La résolution théorique du télescope (λ/D)
est en pratique plus proche de (lambda/r0) où r0 est le paramètre de Fried.
Ce paramètre représente le diamètre moyen de cohérence du front d’onde :
il s’agit du diamètre du télescope fictif qui aurait la même résolution en l’ab-
sence d’atmosphère. Ce "diamètre effectif" varie en λ6/5, avec une valeur de
l’ordre de 20 cm dans le proche infrarouge. La baisse de résolution peut s’ex-
pliquer par la perte de l’information à haute fréquence lors de l’évolution tem-
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TAB. 4.1: Limites de diffraction de quelques grands télescopes qui ont observé Titan

I (1,0 µm ) J (1,3 µm ) H (1,6 µm ) K (2,0 µm ) K’ (2,3 µm )
HST (2,4m) 0,086” 0,112” 0,138” 0,172” 0,198”
CFHT (3,6m) 0,057” 0,075” 0,092” 0,115” 0,132”
WHT (5,2m) 0,039” 0,052” 0,063” 0,079” 0,091”
VLT (8,2m) 0,025” 0,033” 0,040” 0,050” 0,058”
Keck (10m) 0,021” 0,027” 0,033” 0,041” 0,047”

FIG. 4.1: Exemple de Fonction d’Etalement de Point (FEP), théorique (tache d’Airy, à
gauche) et réelle (image LBC_1.29 de la FEP de PUEO le 5 décembre 2001, à droite).
Le pic central est bien rendu, et l’on peut détecter quelques anneaux successifs sur
l’image réelle, par contre le tout n’est pas dénué de bruit : ce bruit peut très bien être
inhérent au système optique (car le système optique n’est jamais parfait), soit induit
par un traitement insuffisant de l’image de la FEP. Ici le Strehl avoisine 80%.

porelle de la turbulence. Quelques valeurs des limites de diffraction pour dif-
férents instruments sont données Table4.1.

L’optique adaptative consiste à corriger en temps réel le front d’onde arri-
vant sur le télescope de façon à retrouver une onde plane (dans le cas idéal).
L’efficacité de la correction est représentée par le rapport de Strehl. Il existe
plusieurs définitions mathématiques de ce rapport (), mais l’idée reste la
même : il s’agit de l’écart de la FEP (Fonction d’Etalement de Point, ou PSF,
Point Spread Function, qui est l’image d’une source ponctuelle à travers tout le
système optique, cf Fig. 4.1) à la fonction d’Airy idéale, la formule mathéma-
tique donnant la forme exacte de la tache de diffraction d’une source ponc-
tuelle par l’ouverture circulaire d’un diaphragme. Un rapport de Strehl de
100% indique une correction parfaite, mais les valeurs en pratique avoisinent
10% dans le visible à 50% dans l’infrarouge.

Dans la pratique, l’Optique Adaptative utilise trois sous-systèmes dits
“d’opto-électronique”, car ils associent ingénierie optique et contrôle par élec-
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FIG. 4.2: Principe de l’Optique Adaptative : tout au long du parcours de la lumière
sont données des images de l’état du front d’onde ou de la FEP.
L’observation en Optique Adaptative nécessite en plus de l’objet cible deux étoiles
de référence (qui peuvent souvent être la même), pour servir de cible d’asservisse-
ment du guidage d’une part et de la boucle de contrôle du front d’onde d’autre part :
l’analyseur de front d’onde (ou WFS) vérifie la cohérence du signal, le système de
contrôle ordonne la déformation du miroir en conséquence, pour filtrer la turbulence
atmosphérique au mieux. Cette boucle a lieu plusieurs centaines de fois par seconde,
selon la vitesse du système. Ce schéma insiste sur l’utilisation de plusieurs longueurs
d’onde, symbolisées par différentes couleurs (bleu, rouge ou jaune) des fronts d’onde,
pour chaque utilisation : par exemple, utilisation de l’infrarouge pour l’acquisition
des données scientifiques et contrôle d’après l’information des photons du visible.
Dans le cas de Titan, on peut très bien utiliser le satellite comme cible dans l’infra-
rouge, guide dans l’infrarouge et référence pour le front d’onde dans le visible.
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tronique (voir Figure 4.2) :
– Analyseur de surface d’onde (ASO) : il vérifie l’état de la surface d’onde.

Deux versions sont disponibles :
* Le Shack-Hartmann mesure la pente locale du front d’onde à l’aide d’un

jeu de sous-pupilles. On peut comparer cette méthode à celle du couteau
de Foucault. C’est un analyseur de premier ordre : la phase se retrouve
après une intégration.

* L’analyseur de courbure utilise un miroir vibrant autour du foyer pour
mesurer l’évolution de l’intensité au sein du front d’onde, qui est direc-
tement liée à la courbure. Celle-ci étant la dérivée seconde de la phase,
c’est donc un analyseur du second ordre.

– Le miroir déformable permet de corriger le front d’onde incident des
effets de la turbulence. Deux techniques sont souvent utilisées :

* Actuateurs piézo-électriques : deux lamelles de métal sont superposées
à l’arrière du miroir. Le courant électrique permet d’allonger plus ou
moins l’une des deux lamelles, ce qui tend à courber l’ensemble.

* Pistons : le système le plus connu. Des dizaines de petits pistons ap-
puient sur le miroir et le déforment localement.

– Le système de contrôle pilote le miroir à partir des conclusions de l’ana-
lyseur.

Le principe même de l’optique adaptative peut s’expliquer analytique-
ment. En se plaçant par exemple sur la base des polynômes de Zernike
(Noll, 1976; Born & Wolf, 1980) (on leur préfère quelquefois les polynômes de
Karhunen-Loeve, combinaisons linéaires en série entière des précédents, dé-
crits dans Wang & Markey (1978), bien que ces polynômes n’aient, eux, pas de
formulation analytique), on peut montrer que l’énergie de l’onde incidente se
projette principalement sur les premiers ordres. Pourtant, plus la surface col-
lectrice est grande, plus il faut prendre en compte d’ordres pour garder un bon
rapport de Strehl. Par exemple, le VLT (8 m) doit être corrigé de ses 100 pre-
miers ordres pour un Strehl de 50% ; pour le même Strehl, OWL (100m) devra
corriger environ 10 000 ordres ! Dans un cas comme dans l’autre, il convient
cependant de raison garder : rien ne sert d’installer trop d’actuateurs si l’ASO
n’est pas capable de détecter les modes trop élevés, ou si le système de contrôle
est trop lent pour les corriger tous.

4.2 PUEO/KIR : un site exceptionnel au service de
l’Optique Adaptative

4.2.1 À 4200m d’altitude : le CFHT

Le CFHT (Canada-France-Hawaii Telescope) est l’organisation non com-
merciale qui gère le télescope de 3,6 mètres installé au sommet du Mauna Kea,
volcan en sommeil de l’archipel hawaiien haut de 4 200 mètres. Le quartier gé-
néral de l’Observatoire s’est installé dans le Pacifique en 1977, à Waimea (pro-
vince de Kamuela) sur l’ile principale de l’archipel, au pied du volcan. Une
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FIG. 4.3: Images du site du CFHT, au sommet du Maunea Kea, à Hawaii (gauche) et
de PUEO/KIR (à droite), le système d’optique adaptative et la caméra infrarouge que
nous avons utilisés.

cinquantaine de membres permanents gravitent autour du télescope : des in-
génieurs, des techniciens, des astronomes et des administrateurs.

L’excellent seeing moyen du site (car à 4 200m d’altitude, il y a moins d’at-
mosphère terrestre à traverser) a attiré des instruments prestigieux désormais
offerts au public : MegaPrime, une mosaïque de 36 CCD à grand champ et
haute résolution ; CFHT-IR, un imageur infrarouge ; MOS, le Multi Object Spec-
trograph ; Gecko, un spectrographe de très haute résolution spectrale ; ESPa-
DOns, un spectrographe/spectropolarimètre à échelle ; WIRCam, un imageur
infrarouge à grand champ ; et enfin PUEO, la bonnette d’optique adaptative
que nous avons utilisée, car rappelons-le, plus le seeing est bon, plus la correc-
tion d’Optique Adaptative est efficace.

4.2.2 PUEO/KIR : la caméra infrarouge

PU’EO ("chouette", en hawaïen ) est en place sur le télescope du CFH à
Hawaii. Le système d’optique adaptative est monté au foyer Cassegrain du
télescope de 3,60m. 19 actuateurs permettent de déformer le miroir, avec un
système d’asservissement de bande passante 100 Hz. L’imagerie est réalisée
dans l’infrarouge par la caméra KIR :

– Bande passante : 0,8 à 2,5 µm
– CCD 1024x1024 pixels
– 0,035" de taille de pixel
– 50-60% de rendement quantique à 77◦K
– bruit de lecture 20 e -/pixel
– gain 3,6 e -/ADU
Les filtres que nous avons sélectionnés sur la roue de KIR sont rappelés

Table 4.3. Tout au long de ce manuscrit, j’utiliserai une notation alternative,
inspirée de la notation des filtres à l’ESO : en effet les filtres du CFH sont défi-
nis par des notations spectroscopiques, soulignant la raie d’émission de tel ou
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TAB. 4.2: Notation alternative des filtres utilisés sur PUEO.
Filtre λ

CFH alternatif (µm )
I LBC_0.83 0,834 ± 0,097

HeI NBC_1.08 1,083 ± 0,004
Paschen γ NBC_1.09 1,094 ± 0,005

J2 LBC_1.18 1,181 ± 0,064
Jcont NBC_1.21 1,207 ± 0,007

Paschen β NBC_1.28 1,282 ± 0,007
J1 LBC_1.29 1,293 ± 0,070

Hcont NBC_1.57 1,570 ± 0,010
H1 LBC_1.60 1,600 ± 0,080
H2 LBC_1.64 1,640 ± 0,050
FeII NBC_1.64 1,644 ± 0,007
K’ LBC_2.12 2,120 ± 0,170

H2(1-0) NBC_2.12 2,122 ± 0,010
Brackett γ NBC_2.17 2.166 ± 0,010

K LBC_2.20 2,200 ± 0,168
Kcont LBC_2.26 2,260 ± 0,030

tel élément ; ici nous ne nous intéressons qu’à leur longueur d’onde, aucune-
ment à d’improbables raies d’émission sur Titan. Je définirai donc des filtres
étroits NBC (avec le C rappelant qu’il s’agit de filtres du CFH) ou larges LBC,
en rappelant la longueur d’onde centrale du filtre. Par contre les utilisateurs
du CFHT et les lecteurs du site Internet du CFH préfèreront avoir en tête la
correspondance avec la notation initiale, d’où quelquefois une double nota-
tion, développée dans la Table 4.2. La Table 4.3 liste quant à elle les altitudes
sondées par chaque filtre. Trois valeurs numériques sont données, correspon-
dant aux altitudes minimale, préférentielle (“nominale”) et maximale atteintes
par les photons de ces longueurs d’onde. Pour plus de détails sur les altitudes,
leur calcul et leur définition, voir Section 3.2.4.

Parmi ces filtres, plusieurs ont été conçus et achetés par l’Observatoire : J1-
LBC_1.29, J2-LBC_1.18, H1-LBC_1.60 et H2-LBC_1.64. Ces filtres n’existaient
pas dans la configuration initiale de PUEO, et leur ajout a permis de sonder
les fenêtres du méthane à 1,28 et 1,60µm , ainsi que les bandes du méthane
à 1,18 et 1,64µm . Ces filtres sont très larges (environ 0,1µm de large), car à
l’époque nous ignorions s’il fallait capturer un maximum de photons de ces
fenêtres. Avec le recul, nous savons désormais que des filtres étroits sont tout
aussi efficaces, et encore plus précis, car ils sondent des altitudes bien mieux
délimitées.

4.2.3 Nos données : d’octobre 1998 à janvier 2004

L’équipe d’A. Coustenis a observé Titan avec PUEO en 1997 (), 1998 (Cous-
tenis et al., 2001), et deux fois en 2001, en mars et en décembre (voir Table 4.4).
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TAB. 4.3: Filtres utilisés sur PUEO. Sont données les altitudes sondées et la contribu-
tion qualitative de la surface. Les filtres étroits sont indiqués en italique, car ils sont
plus spécifiques que les filtres larges. Le modèle de transfert radiatif fournit trois al-
titudes : l’altitude minimale sondée (m), l’altitude nominale du filtre (0), et l’altitude
maximale atteinte (M). La dernière colonne donne l’importance visuelle qualitative de
la contribution de surface, qu’elle soit brouillée (+) ou bien visible (++). Est présentée
également la contribution de surface sous deux formes quantitatives : la transmission
(T) et le contraste (C) au centre du disque. Voir 3.2.4 pour plus de détails.

Filtre λ Altitude sondée Surface
(µm ) centre limbe T C

(m) (0) (M) (m) (0) (M)
LBC_0.83 0,834 ± 0,097 0 14 42 25 57 82 + 06,1 11,7
NBC_1.08 1,083 ± 0,004 0 3 8 21 29 43 ++ 24,7 36,5
NBC_1.09 1,094 ± 0,005 17 20 25 50 53 58 03,7 01,2
LBC_1.18 1,181 ± 0,064 48 90 160 81 130 205 00,1 00,0
NBC_1.21 1,207 ± 0,007 39 47 53 70 81 88 00,0 00,0
NBC_1.28 1,282 ± 0,007 0 0 0 16 16 17 46,8 71,5
LBC_1.29 1,293 ± 0,070 0 21 62 13 48 104 ++ 24,7 37,1
NBC_1.57 1,570 ± 0,010 0 0 0 8 8 9 ++ 71,4 89,0
LBC_1.60 1,600 ± 0,080 0 14 102 8 28 125 ++ 46,7 60,8
LBC_1.64 1,640 ± 0,050 4 57 303 21 76 322 + 03,5 05,1
NBC_1.64 1,644 ± 0,007 28 67 260 45 87 280 00,0 00,0
LBC_2.12 2,120 ± 0,170 0 21 240 9 37 261 ++ 42,1 58,0
NBC_2.12 2,122 ± 0,010 0 0 0 17 18 24 46,6 83,6
NBC_2.17 2.166 ± 0,010 25 64 292 40 83 311 00,0 00,0
LBC_2.20 2,200 ± 0,168 0 67 320 18 86 340 + 07,5 12,2
LBC_2.26 2,260 ± 0,030 44 99 310 62 121 328 00,0 00,0
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FIG. 4.4: Mosaïque d’images typiques PUEO : sélection du 20 novembre 2002, clas-
sée par longueur d’onde croissante. Tous les filtres sont complémentaires, certains
donnant des informations sur la surface (H1-LBC_1.60), d’autres sur l’atmosphère :
FeII-NBC_1.64 est un filtre stratosphérique alors que H2(1-0)-NBC_2.12 est un filtre
troposphérique.

J’ai personnellement effectué les missions de 2002 et 2004. De nombreux filtres
ont été utilisés, mais tous ont été sélectionnés pour leur proximité à une fenêtre
du méthane : Trois bandes et quatre fenêtres du méthane sont couvertes, avec
donc des contributions de brume différentes. Les temps d’intégration sont très
divers, et la quantité de filtres ayant été privilégiée devant les longs temps de
pose, les images ne pourront peut-être pas être toutes utilisables. Le seeing est
très variable, entre 0,3 et 1,2”, avec une valeur moyenne de l’ordre de 0,6” dans
le visible. Le 8 mars 2001, le seeing de 1” était très moyen, ce qui pourrait être
un handicap, et cela se confirmera effectivement par la suite. Les champs plats
(flatfields) associés à chaque filtre ne sont pas tous présents, mais on peut com-
bler ces lacunes en utilisant des flats réalisés à des longueurs d’onde proches.

Dans l’ensemble, les données PUEO sont certes de faible résolution spa-
tiale (0,04arcsec), par contre l’excellence du seeing de 0,3-0,8", assurée par l’al-
titude extrême du site, nous permet en permanence de remonter à la limite
de diffraction grâce à la déconvolution (Section 5.3) pour la quasi-totalité de
nos images. Les longueurs d’onde disponibles vont de 0,83 à 2,2µm , couvrant
donc potentiellement 6 fenêtres du méthane.

4.2.4 Quelques exemples

La Fig. 4.4 (la Fig. A.1, en Annexe, est plus détaillée) donne une idée des
différentes images que l’on peut obtenir avec PUEO. L’aspect de Titan change
considérablement d’une longueur d’onde à l’autre, signe que l’on peut effec-
tivement sonder différents niveaux d’altitude dans l’atmosphère, et même,
au centre des fenêtres du méthane, atteindre la surface (les filtres LBC_1.29,
LBC_1.60, LBC_1.64 montrent des motifs similaires au centre du disque de
Titan, sur la face avant, à 83◦LCM : il s’agit du continent Xanadu), ce que je
développerai Section IV.

D’autres filtres étroits sondent l’atmosphère, de façon précise (NBC_1.64
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TAB. 4.4: Observations de Titan en optique adaptative de 1998 à 2005 avec
CFHT/PUEO. La longitude (LCM) du point sub-terrestre (Sub-Earth Point) permet de
savoir quelle est la face que Titan nous montrait au moment de la mission. Le seeing
permet quant à lui de juger a priori de la qualité des images : un seeing de faible valeur
donnera souvent d’excellentes images.

Date (TU) Filtres Phase solaire LCM Seeing (")
26 Oct 1998 LBC_1.29, LBC_1.18,

LBC_1.60, LBC_1.64
+0.51◦ 93-97◦ 0.3-0.5

07 Mar 2001 LBC_1.18, LBC_1.29,
NBC_1.21, LBC_1.60,
NBC_1.57, LBC_2.26

+5.83◦ 85-87◦ 0.8-1.0

08 Mar 2001 LBC_0.83, NBC_1.08,
NBC_1.09, LBC_1.60,
NBC_1.57, NBC_1.64

+5.80◦ 108-110◦ 1.0-1.2

04 Dec 2001 LBC_1.60, NBC_1.64,
NBC_1.21, LBC_1.29,
LBC_1.18, NBC_1.08,
NBC_1.09, LBC_2.20,
LBC_2.12, NBC_2.12

+0.29◦ 112-119◦ 0.5-0.8

13 Nov 2002 NBC_2.17, NBC_2.12,
NBC_1.64, LBC_1.64,
LBC_1.18, LBC_1.29,
LBC_1.60

-3.78◦ 283-287◦ 0.6-0.8

14 Nov 2002 LBC_1.29, LBC_1.18,
LBC_1.60, LBC_1.64,
NBC_1.64, NBC_2.17,
NBC_2.12

-3.68◦ 305-309◦ 0.3-0.8

20 Nov 2002 LBC_1.29, LBC_1.18,
LBC_1.60, LBC_1.64,
NBC_1.64, NBC_2.17,
NBC_2.12

-3.11◦ 83-85◦ 0.7-1.0

21 Nov 2002 LBC_1.29, LBC_1.18,
LBC_1.60, LBC_1.64,
NBC_1.64, NBC_2.17,
NBC_2.12

-3.00◦ 103-107◦ 0.5-0.8

07 Jan 2004 NBC_1.64, NBC_2.12,
LBC_1.64, LBC_1.60,
NBC_1.28, LBC_1.18

+0.80◦ 11-13◦ 0.7-1.0

08 Jan 2004 NBC_2.12, NBC_2.17,
LBC_2.20, LBC_2.12,
LBC_1.29, LBC_1.18,
NBC_1.28, NBC_1.21

+0.91◦ 31-34◦ 0.4-0.6
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FIG. 4.5: Images du site du VLT, à Cerro Paranal, au Chili (gauche) et de
NAOS/CONICA (à droite), le système d’optique adaptative et la caméra infrarouge
utilisés lors de nos missions à l’Observatoire de l’ESO.

et NBC_2.17 pour la stratosphère, NBC_2.12 pour la troposphère), ce qui per-
met d’étudier les divers phénomènes apparaissant sur les images, expliquant
l’apparence variable des limbes Nord, Sud, Est et Ouest (Section III) : pour-
quoi le limbe Nord est le plus brillant dans la stratosphère alors que c’est le
limbe Sud qui prédomine dans la troposphère ? pourquoi peut-on distinguer
un motif particulièrement brillant au niveau de Pôle Sud à 2,12µm , mais pas
ailleurs ?

D’autre part, l’utilisation de filtres larges (LBC_1.18 ou LBC_1.64) permet
d’avoir une idée globale de la structure de l’atmosphère. Ceci permet d’affi-
ner les modèles atmosphériques, pour voir si les motifs détectés par les filtres
étroits sont très localisés, ou s’il s’agit de phénomènes de grande envergure,
applicables à l’atmosphère dans sa totalité.

4.3 NAOS/CONICA : la pointe de la technologie

4.3.1 Une incontournable source d’images : le VLT

En 1993, l’ESO (European Southern Observatory) a décidé d’installer un nou-
vel ensemble de télescopes dans le désert Chilien, pour rénover voire rempla-
cer à long terme le site de La Silla : le VLT (Very Large Telescope) sera construit
au Cerro Paranal, à proximité d’Antofagasta. Quatre télescopes de 8,2m (UT1
Antu "solaire", UT2 Kueyen "lunaire", UT3 Melipal "Croix du Sud", UT4 Ye-
pun "Vénus") seront utilisables soit séparément, soit en batterie avec le VLTI
(Very Large Telescope Interferometer). Pour plus de flexibilité, plusieurs petits té-
lescopes amovibles de 1,8m complètent l’ensemble.
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TAB. 4.5: Filtres utilisés sur NACO, de la même façon que Table 4.3. Ici tous les filtres
sont étroits.
Filtre λ Altitude sondée Surface

(µm ) centre limbe T C
(m) (0) (M) (m) (0) (M)

NB_1.04 1.040 ± 0,007 0 7 13 36 42 47 12,0 10,0
NB_1.08 1,083 ± 0,0075 0 2 8 16 25 43 ++ 28,0 43,8
NB_1.09 1,094 ± 0,0075 11 18 25 46 51 58 + 05,1 02,9
NB_1.24 1,237 ± 0,0075 15 21 29 46 52 60 03,4 01,1
NB_1.28 1,282 ± 0,007 0 0 0 16 16 17 ++ 46,8 71,5
NB_1.64 1,644 ± 0,009 28 68 303 45 87 322 00,0 00,0
NB_1.75 1.748 ± 0,013 33 70 300 47 90 318 00,0 00,0
IB_2.00 2,000 ± 0,030 0 3 150 9 15 201 ++ 68,0 84,0
NB_2.12 2,120 ± 0,010 0 0 0 17 18 20 47,9 84,4
IB_2.15 2.150 ± 0,030 0 29 193 19 50 214 08,8 18,2
NB_2.17 2.166 ± 0,010 25 64 292 40 83 311 00,0 00,0

4.3.2 NAOS/CONICA (NACO)

NAOS, le système d’optique adaptative fixé au foyer Nasmyth du téles-
cope Yepun-UT4 de 8,2m, démontra l’efficacité de ses 185 actuateurs le 25 no-
vembre 2001 (Lagrange et al., 2003). Deux détecteurs de front d’onde (Wave-
Front Sensor) sont proposés, opérant soit dans le visible (450-950 nm), soit dans
le proche infrarouge (800-2500nm). CONICA, quant à elle, dispose d’un détec-
teur InSb ALADDIN2, refroidi à 27◦K pour limiter le bruit de photons.

– Bande passante : 0,9 à 5,0 µm
– CCD 1026x1024 pixels
– taille de pixel variable : 0,01325” pour le détecteur S13, 0,02703” pour le

S27 et 0,05430” pour le S54
– 80-90% de rendement quantique
– bruit de lecture 46 e−/pixel (pour le mode le plus courant

Double_RdRstRd)
– gain 11 e−/ADU (pour le même mode)
NACO propose de très nombreux modes différents avec lesquels nous

avons pu sonder Titan de multiples façons : de l’imagerie simple par filtres
étroits (méthode similaire à PUEO/KIR), de l’imagerie plus complexe avec un
filtre différentiel (mode SDI) ou un Fabry-Pérot (mode FPI), et de la spectro-
scopie.

Mode imagerie : Narrow-band Filter Imaging

La Table 4.5 résume tous les filtres que nous avons utilisés sur Titan. Tous
ces filtres sont étroits, et souvent plus étroits même que ceux de PUEO (il existe
quelques filtres “larges” que nous n’avons pas utilisés). Depuis l’expérience
PUEO, nous savons que les filtres étroits recueillent suffisamment de photons
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pour imager correctement Titan ; de plus, les filtres étroits sont plus sensibles
à l’altitude sondée que les filtres larges. Certains de ces filtres sont similaires
aux filtres PUEO : en particulier pour les couples NB_2.17 et NBC_2.17, ou
NB_2.12 et NBC_2.12. Ceci nous sera très utile pour confirmer avec exactitude
la véracité et la crédibilité des motifs détectés par les deux télescopes.

Mode imagerie 2 : Simultaneous Differential Imager

CONICA propose un mode inédit, le SDI Simultaneous Differential Imager,
qui permet d’acquérir simultanément 4 images à travers 3 filtres différents.
Deux de ces images sont prises hors de la fenêtre du méthane à 1,6µm (à 1,575
et 1,600µm précisément), et les deux autres sondent le centre de la fenêtre, à
1,625µm . Tous ces filtres ont une largeur de 25nm FWHM. L’échelle spatiale
de la caméra SDI est de 17,32mas/pix, légèrement moins précise que la caméra
S13.

Mode imagerie 3 : Fabry-Pérot Imager

Le dernier mode que j’ai utilisé avec NACO est le FPI Fabry-Pérot Imager,
un filtre interférentiel ajustable entre 2,0 et 2,5µm (donc potentiellement puis-
sant utilisé en conjonction avec les modes spectroscopiques à disposition sur
NACO, voir le point suivant). La résolution spectrale de FPI est d’environ
1000, et sa finesse atteint 26. Avant chaque observation, il doit être recalibré
en observant les anneaux produits par l’éclairage uniforme d’une lampe spec-
trale Ar, afin de vérifier l’écartement des deux lames parallèles.

Modes spectroscopiques

NAOS/CONICA dispose d’une batterie complète de modes spectrosco-
piques, principalement en bande K (2µm ). J’ai utilisé personnellement le
mode S27_3_SK en janvier 2005. Il est basé sur l’utilisation de la caméra S27
éclairée par la lumière dispersée par un grisme, issue d’une fente de 182mas
posée sur l’objet. Ce mode particulier sonde la gamme 2,02-2,53µm , avec une
dispersion linéaire 0,50 et une résolution spectrale de l’ordre de 1400. Comme
tous les modes spectroscopiques de NACO, l’étalonnage est fourni par une
lampe spectrale à l’Argon Ar.

4.3.3 NACO, de 2002 à 2005 : qualité et efficacité

NACO a été mis en service peu après le début de ma thèse, j’ai donc pu
suivre en direct ses premières observations, et réaliser moi-même quelques
missions de l’équipe (observations 2004 et 2005). Il faut noter que la mission
2005 fut choisie pour correspondre à la date d’atterrissage de Huygens. Le
seeing moyen des observations est souvent moins bon que celui du CFHT, va-
riant de 0,4 à 2,3", principalement à cause de la faible altitude du site, im-
posant donc une couche d’atmosphère terrestre à traverser plus épaisse qu’à
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TAB. 4.6: Observations de Titan en optique adaptative de 1998 à 2005 avec
VLT/NACO.

Date (TU) Filtres Phase solaire LCM du SEP Seeing
20 Nov 2002 NB_1.08, NB_1.24,

NB_1.28, NB_1.64,
NB_1.75, NB_2.12,
NB_2.17

-3.13◦ 81-82◦ 1.7-2.3

25 Nov 2002 NB_1.08, NB_1.09,
NB_1.24, NB_1.28,
NB_2.12, NB_2.17

-2.60◦ 189-191◦ 1.3-1.6

26 Nov 2002 NB_1.08, NB_1.24,
NB_1.28, NB_1.64,
NB_1.75, NB_2.12,
NB_2.17

-2.49◦ 211-214◦ 0.9-1.0

25 Avr 2004 IB_2.00, NB_2.12,
IB_2.15, NB_2.17

+5.65◦ 344-346◦ 0.5-0.6

15 Jan 2005 FPI, SDI +0.12 ◦ 170-172◦ 0.3-0.6
16 Jan 2005 NB_1.28, IB_2.00,

NB_2.12, IB_2.15,
NB_2.17, S27_3_SK,
SDI

+0.24◦ 192-194◦ 0.4-0.7

Hawaii. Pourtant la bonnette d’optique adaptative et le diamètre du télescope
(presque trois fois supérieur à celui du CFHT) aidant, les images NACO sont
souvent plus détaillées que les images PUEO (les images NACO du 20 no-
vembre 2002, avec un seeing de 2", sont par exemple de qualité visuelle équi-
valente aux images PUEO prises avec un seeing de 0,5"). Les filtres disponibles
ici ne permettent de sonder que 4 fenêtres du méthane, entre 1,08 et 2,0µm (à
comparer aux 6 fenêtres accessibles avec PUEO).

4.3.4 Petit aperçu

Imagerie conventionnelle : filtres étroits et SDI

La Fig. 4.6, à l’instar de la Fig. 4.4, présente une sélection des images
acquises par NACO (ici un échantillon minimaliste de la meilleure série
d’images de 2002, qui a donné lieu à la publication Gendron et al. (2004)).

Comme avec PUEO, on peut analyser séparément soit la surface (Partie
IV) avec les filtres à 1,08 ou 1,28µm qui proposent des motifs sombres et clairs
constellant la surface du satellite ; soit l’atmosphère (Partie III) : la troposphère
(un limbe Sud prédominant à 2,12µm ), la tropopause (à 1,04 ou 1,24µm , seul
le limbe Est brille peu) et la stratosphère (le limbe Sud s’efface à 1,68, 1,75 et
2,17µm ). Le filtre NB_1.09 est intermédiaire, montrant des contributions à la
fois de la surface et de la troposphère.

L’utilisation de SDI est ici identique aux autres filtres étroits : les images à
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FIG. 4.6: Mosaïque d’images typiques NACO : sélection du 26 novembre 2002, classée
par longueur d’onde croissante. Tous les filtres sont étroits, sondant précisément cer-
taines altitudes sur Titan, de la surface (NB_1.28) jusqu’à la stratosphère (NB_1.04),
en passant par la troposphère (NB_2.12). [Adapté de Gendron et al. (2004)]

1,625µm sondent directement la surface (Partie IV), alors que les filtres à 1,575
et 1,600µm sondent l’atmosphère (Partie III).

Imagerie avec des filtres très étroits : FPI

Ces images sont encore en cours de traitement, pourtant quelques ten-
dances se dessinent déjà. A l’image des modes d’imagerie par filtres étroits
NB ou SDI, nous pouvons sonder différentes altitudes avec chacune des lon-
gueurs d’onde choisie : dans ce cas, nous avons observé Titan en centrant la
longueur d’onde du Pérot-Fabry tous les 5nm entre 2,00 et 2,20µm . Ceci nous
permet de bien observer l’évolution de l’aspect du disque de Titan en fonction
de l’altitude précise, car le Pérot-Fabry est équivalent à un filtre de largeur
2nm, ce qui implique une précision de l’ordre d’environ 2km sur l’estimation
de l’altitude.

A première vue, ces images confirment les dires des autres filtres étroits,
et également les grandes lignes de l’étude spectroscopique que je vais décrire
ci-après. Un seul résultat inédit (par rapport aux autres filtres) se profile pour
l’instant : la détermination à haute précision de l’altitude des nuages sur Ti-
tan (Chapitre 9), voire un indice sur la formation de ce système météorolo-
gique, puisque nous voyons quelques traces de ce motif à certaines longueurs
d’onde, alors qu’il n’était absolument pas visible aux longueurs d’onde ha-
bituelles (2,12µm ) le 14 janvier 2005. Tout ceci sera décrit dans un article à
venir.

Spectroscopie

Obtenir des spectres précis en différents lieux sur le disque de Titan (Fig.
4.7a) permet à la fois d’obtenir des informations précises en terme d’altitude
(car toute une gamme de longueurs d’onde est sondée ici : notre seul regret
est que la gamme 2,02-2,53µm soit juste en dehors de la fenêtre du méthane à
2,0µm ) et de latitude-longitude, mais aussi de comparer pour chaque altitude
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FIG. 4.7: Sélection de quelques spectres NACO de janvier 2005.
(a) correspond aux positions sur une image NACO (2,00µm ) déconvoluée des 21
zones étudiées par spectroscopie. Les zones d’intérêt particulier sont indiquées en
haut à droite sur l’image.
(b) présente quelques spectres caractéristiques choisis en fonction de leur distance au
nadir : A (limbe Nord) en bleu, K (limbe Sud) en rouge, comparés à F (Point Sub-
Terrestre, SEP), en rose.
(c) compare trois spectres de régions spécifiques dont le comportement diffère dans
la fenêtre du méthane : J (zone la plus sombre) en noir, R (zone la plus brillante) en
orange, et E (site d’atterrissage de Huygens) en vert. Voir le texte pour plus de détails.
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le comportement des différentes zones étudiées. On peut noter sur les spectres
que je présente Fig. 4.7 diverses tendances :

– Dans la proximité de la fenêtre [2,02-2,10µm ], les limbes (A et K) sont
tous similaires sombres, alors que les spectres plus proches du centre
du disque (E, F, J, R) sont plus brillants (c’est le limb-darkening expliqué
en 3.2.4). Plus troublant, les spectres des régions de surface se répar-
tissent en intensité dans l’ordre attendu R>E>F>J (puisque nous connais-
sons l’apparence de la surface à 2,0µm , rappelée Fig. 4.7a), mais aucune
raie d’absorption ou d’émission évidente ne vient différencier ces zones.
Cette absence de raies particulières pour expliquer la différence de cou-
leur des taches de surface sera repris au Chapitre 11.

– Dans l’aile de la bande d’absorption, en particulier dans la gamme
[2,10-2,16µm ], les spectres des zones de surface diminuent et s’égalent
tous, alors que les spectres de limbe croissent : on ne voit dans cette
zone qu’une transition vers un cas de limb-brightening : les spectres plus
proches du nadir (E, F) sont plus assombris que les spectres proches des
limbes (R, puis J, et finalement A et K).

– À partir de 2,16µm , tous les spectres s’uniformisent, à une exception : le
spectre A (limbe Nord) reste significativement plus brillant que tous les
autres présentés ici. C’est une mesure directe de l’excès d’aérosols dans
l’hémisphère Nord, qui sera étudié au Chapitre 7.
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Le traitement d’images est une étape indispensable, souvent considérée
comme ingrate, car répétitive et rarement intégralement réalisée par pipelines
et programmes automatiques. J’ai aidé au développement d’une interface gra-
phique de traitement d’images, afin d’accélérer ce processus, tout en intégrant
divers automatismes pour faciliter la tâche de l’utilisateur ; tout ceci a été fait
dans une seule optique : le rendre plus efficace et adapté au cas de Titan. J’ai
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FIG. 5.1: Apparence d’une image de Titan au cours du traitement (image PUEO
H1/LBC_1.60 du 14 novembre 2002 en haut, image NACO à 1,28µm du 26 novembre
2002 en bas). La ligne supérieure montre l’image réelle, et la ligne inférieure en montre
l’échelle logarithmique pour en faire ressortir les détails de faible intensité. Les étapes
successives sont ici représentées par (a) l’image brute, (b) l’image déflatée, (c) l’image
nettoyée des mauvais pixels, (d) l’image débarrassée du bruit corrélé, (e) l’image dé-
convoluée par la méthode Magain, (f) l’image corrigée des effets centre-bord. La FEP
correspondante pour chaque image a été ajoutée en médaillon pour chaque série, en
échelle logarithmique.

aussi abordé d’un point de vue pragmatique (et non théorique) la déconvolu-
tion, la “baguette magique” louée par certains et décriée par d’autres : elle ne
laisse jamais indifférent !

5.1 Quelques généralités sur le traitement
d’images

5.1.1 La méthode générale

Les données numériques obtenues en sortie d’un CCD sont souvent sto-
ckées sous forme d’un cube d’images brutes. Les premières étapes visent la
refonte de ce cube de données en une seule image prête à l’emploi. Chaque
tranche de ce cube est tout d’abord corrigée du “champ plat” (ou flatfield), qui
représente la carte de sensibilité du système optique (télescope, optiques et
détecteur) aux photons incidents. La correction du fond de ciel (ou sky, qui
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reproduit le signal moyen du ciel, qui doit être bien distingué du signal de
l’objet) et du courant d’obscurité (ou dark, qui mesure le courant résiduel par-
courant le CCD alors qu’aucune photon ne vient le perturber) viennent en-
suite. L’acquisition de ces références (du sky en particulier) est simultanée à
l’acquisition de l’image de l’objet, grâce à la technique dite du nodding : le
CCD est légèrement décalé entre chaque pose, pour que l’objet et le ciel ne
recouvrent jamais exactement les mêmes parties du détecteur, ce qui permet
de reconstituer avec précision une carte du fond de ciel en sélectionnant les
pixels du CCD où l’objet n’apparaît pas.

Traitements cosmétiques

Les étapes suivantes sont bien connues des observateurs : les mauvais
pixels (pixels du CCD défectueux, rayons cosmiques, etc...) ou le bruit cor-
rélé (les systèmes de trames et de moiré dus généralement à la lecture même
du détecteur, voir Wampler (1992)). Autant le second ne peut qu’être fait au-
tomatiquement, autant le premier peut se faire manuellement au cas par cas,
ou alors grâce à deux techniques automatiques :

Méthode automatique 1 : reposant sur une analyse en ondelettes de
l’image, cette méthode supprime tous les éléments de haute fréquence dont
le signal dépasse de 6σ la distribution alentour.

Méthode automatique 2 : élaborée par E. Gendron, cette méthode est po-
tentiellement puissante, et scientifiquement gratifiante pour l’observateur, car
elle repose sur des considérations physiques et non statistiques. Pour cette
méthode, il faut repasser dans le Domaine de Fourier. Le principe de Shan-
non (“tout objet n’est crédible que s’il s’étend sur au moins deux éléments
de résolution consécutifs”) se présente sous forme fréquentielle comme une
limite supérieure de fréquence accessible dans l’image. Tout point du spectre
de puissance en dehors de cette limite ne peut qu’être imputable au bruit, et en
aucun cas à l’objet. Avec un masque éliminant toutes les fréquences plausibles
de l’objet (donc tout le domaine de fréquences inférieures à la fréquence de
coupure), on retrouve une carte de tous les pixels morts de l’image, qui sont
éliminés successivement en fonction de leur luminosité.

Déconvolution

A cause de l’atmosphère et du système optique, une source ponctuelle
n’est pas visible comme un point sur le CCD, mais comme une tache de dif-
fraction. La FEP est l’enregistrement de cette déformation. Tous les différents
“points” constituant l’objet se retrouvent déformés de la même manière, selon
le schéma donnée par la FEP. La déconvolution (dont je décrirai rapidement
la théorie en Section 5.3) est une méthode mathématique visant, connaissant
l’allure de la FEP, à corriger cette déformation et à remonter à l’image initiale.

Avant de lancer cette étape, le pré-traitement “cosmétique” (ci-dessus) des
images (objet comme FEP) doit être irréprochable ! La déconvolution est en
effet très sensible au bruit, et tout regroupement suspect de pixels défectueux
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ou mal corrigés créera immanquablement des artefacts rédhibitoires, ce qui
annule complètement l’intérêt de la déconvolution.

Effets centre-bord

Une fois l’image traitée au mieux de nos capacités, il faut continuer à cor-
riger d’autres effets, mais pour cela, il faut connaître la physique de l’objet.
Ici, nous ne traitons donc plus les images d’un objet quelconque, mais bien
des images de Titan. Le traitement des effets centre-bord (voir Section 5.4.2)
repose en effet sur la connaissance préalable de l’objet.

Deux paramètres sont à prendre en compte dans ce cas : la confiance que
l’on porte au modèle de transfert radiatif qui doit reproduire l’aspect de l’at-
mosphère et la surface de Titan en tant qu’objets diffusants (cf Section 3.2.4)
d’une part, et l’application du filtre résultant sur l’image, d’autre part. Le filtre
doit être appliqué à une sphère mal définie, dont on doit trouver le centre et
le rayon avec une bonne précision (cf 5.1.4), car au limbe le filtre aura des
effets importants, ce qui peut fausser les résultats s’il n’est pas correctement
appliqué au bon endroit.

5.1.2 Questions d’orientation, définition des coordonnées

Titan étant un objet résolu par les systèmes d’optique adaptative, nous
pouvons en étudier des détails de l’atmosphère et de la surface, mais il faut
tout d’abord imposer à nos images une certaine orientation, en particulier
pour reconstruire des cartes de la surface (cf Section 10). Heureusement, pour
les télescopes à monture équatoriale, les axes du télescope suivent la direc-
tion de l’Ascension Droite et de la Déclinaison, et les CCDs y sont également
souvent parallèles. Il ne reste plus qu’à différencier le “haut” du “bas”.

La figure 5.2 rappelle quelques définitions astronomiques utilisées pour le
repérage des directions sur la sphère céleste. On peut repérer la phase orbitale
de Titan soit par rapport à un système de coordonnées “titanographiques” (à
l’image du repère “géographique”), soit par rapport à Saturne, puisque Titan
est en orbite synchrone dans le système Kronien. Dans le premier cas, on dé-
finit l’équateur (qui coupe le plan des anneaux de Saturne) et un méridien de
référence : le point sub-saturnien définit ce méridien 0◦LCM (LCM = Longi-
tude with respect to the Central Meridian = longitude Ouest comptée à partir de
ce méridien de référence). Dans le second cas, on peut repérer Titan sur son
orbite entre deux élongations maximales (GEE = Greatest Eastern Elongation ou
Elongation Maximale Est ; GWE = Greatest Western Elongation ou Elongation
Maximale Ouest), Titan revenant en position au bout de 15,9 jours. Titan nous
montre sa face avant en GEE (LCM = 90◦), alors que c’est son hémisphère de
traîne qui est illuminé en GWE (LCM = 270◦). Les conjonctions inférieure (Ti-
tan est entre la Terre et Saturne) et supérieure (Saturne est entre Titan et la
Terre) correspondent respectivement aux longitudes 180◦LCM et 0◦LCM.

Qu’en est-il visuellement ? Le Nord est en haut, le Sud en bas. Mais tout
n’est pas aussi simple, à cause d’une grande différence de définitions : la dé-
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TAB. 5.1: Attitude de Titan au cours des différentes missions de 1998 à 2005.
Date Longitude SEP Latitude SEP NP Rayon apparent

26/10/1998 93◦- 97◦ -15,09◦ 1,01◦ 0,427891
17/11/2000 123◦ -13,39◦ 357,84◦ 0, 436649
07/03/2001 85◦- 87◦ -23,38◦ 358,10◦ 0,377157
08/03/2001 108◦- 110◦ -23,41◦ 358,09◦ 0,376636
05/12/2001 112◦- 119◦ -25,59◦ 356,25◦ 0,439396
13/11/2002 283◦- 287◦ -26,03◦ 354,61◦ 0,431365
14/11/2002 305◦- 309◦ -26,03◦ 354,61◦ 0,431739
20/11/2002 81◦- 85◦ -26,07◦ 354,64◦ 0,434806
21/11/2002 103◦- 107◦ -26,09◦ 354,64◦ 0,435347
25/11/2002 189◦- 191◦ -26,12◦ 354,67◦ 0,437106
26/11/2002 211◦- 214◦ -26,41◦ 354,68◦ 0,437407
06/01/2004 11◦- 13◦ -25,25◦ 353,83◦ 0,440338
07/01/2004 31◦- 34◦ -25,27◦ 353,83◦ 0,440299
25/04/2004 344◦- 346◦ -25,66◦ 353,86◦ 0,374961
10/01/2005 57◦ -22,41◦ 353,33◦ 0,439292
20/01/2005 283◦ -22,67◦ 353,33◦ 0,439181
22/01/2005 328◦ -22,70◦ 353,33◦ 0,438689
15/01/2005 170◦- 172◦ -22,57◦ 353,32◦ 0,440027
16/01/2005 192◦- 194◦ -22,60◦ 353,32◦ 0,439991

finition des élongations suit la norme astrométrique, avec l’Est (East-sky) à
gauche sur les images (la sphère céleste est vue de l’intérieur) ; inversement,
la norme LCM oriente l’Est (East-map) vers la droite sur les images, comme
sur la sphère terrestre. Sauf indication contraire, nous utiliserons toujours la
norme LCM. Puisque Titan tourne dans le sens direct autour de Saturne (et
autour du Soleil), il faudra se rappeler que le matin sur Titan apparaît sur les
images à gauche (West-map = East-sky).

5.1.3 De la résolution

En optique, il faut prendre en compte deux paramètres qui paraissent si-
milaires mais qui peuvent avoir des implications différentes en traitement
d’image : le pouvoir séparateur du télescope (ou “résolution” du télescope), et
la résolution angulaire du CCD qu’on y adjoint. Les valeurs numériques qui
en découlent sont développées Table 5.2 (voir également Table 4.1).

Le premier, la résolution du télescope, dépend de la taille du miroir et de la
longueur d’onde : la formule d’Airy donne le diamètre d de la tache primaire
de diffraction d’une source ponctuelle (FEP) en fonction de la longueur d’onde
λ et du diamètre du téléscope D (voir aussi Fig. 4.1)

d = 1, 22
λ

D

Le second, la résolution angulaire du CCD, ne dépend pas du tout de la
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FIG. 5.2: Définition de l’orientation de Titan par rapport à Saturne et à l’observateur.
Image de gauche : définition de la GEE (Greatest Eastern Elongation) et de la GWE
(Greatest Western Elongation) ; lorsque Titan est le plus éloigné de Saturne à l’Est de
celle-ci (GEE), il nous montre sa face avant (leading hemisphere), inversement à la GWE,
il nous montre sa face arrière (trailing hemisphere). Image de droite : définition de la
longitude sur Titan (Longitude of the Central Meridian, ou LCM). La sphère céleste est
une sphère vue de l’intérieur : l’Est (qu’on appellera désormais East-sky) est à gauche
de l’axe Nord-Sud pointant vers le haut ; inversement, Titan est une sphère vue de
l’extérieur, son Est (East-map, mais ce sont les notations par rapport à Titan que nous
utiliserons tout au long de ce rapport, sauf indication contraire) est donc à droite
de l’axe Nord-Sud. La longitude LCM est une longitude Ouest, comptabilisée par
rapport au méridien sub-saturnien (le méridien zéro est donc par convention tou-
jours face à Saturne, puisque Titan est en orbite synchrone par rapport à sa planète).
Lorsque Titan tourne sur son orbite, la LCM du point sub-terrestre (Sub-Earth Point,
ou SEP) augmente donc graduellement. [D’après Coustenis et al. (2001)]
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TAB. 5.2: Taille des objets observés (FEP ou Titan) en nombre d’éléments de résolution
δ (Table a) ou en pixels pix (Table b) sur la majeure partie des détecteurs IR utilisés de
1998 à 2005. On a supposé que la limite de diffraction était atteinte, et que Titan avait
un diamètre angulaire de 0,88", comme c’est le cas à chaque opposition de Saturne,
par exemple en janvier 2004.

λ CFHT VLT
FEP Titan FEP Titan (δ)

J (1,3 µm ) 0,07" 13 0,03" 29
H (1,6 µm ) 0,10" 8 0,05" 18
K (2,2 µm ) 0,13" 6 0,06" 14

CFHT VLT
KIR S13 S27 S54

Titan (0,88") 25pix 66pix 33pix 16pix
FEP J (1,3 µm ) 2,0pix 2,3pix 1,1pix 0,6pix
FEP H (1,6 µm ) 3,2pix 3,7pix 1,8pix 0,9pix
FEP K (2,2 µm ) 4,0pix 4,6pix 2,3pix 1,1pix

longueur d’onde, et peu du télescope. La taille de Titan (en moyenne 0,88",
mais cela varie évidemment en fonction de la distance entre la Terre et Sa-
turne) sur le détecteur sera donc fixe à toutes les longueurs d’onde, ne chan-
geant qu’avec la définition du CCD. Par contre la taille de la FEP, dépendant
aussi de la longueur d’onde, variera en fonction des deux. On peut remar-
quer que le principe de Shannon impose un sous-échantillonnage des images
quand on utilise les caméras S27 (en dessous de 2µm ) et S54 (en général) sur
VLT/NACO : tout motif crédible devant faire au moins 2 pix, la limite de ré-
solution effective sera supérieure à celle de la FEP théorique. Par exemple, la
caméra S54 en bande J (1,3µm ) est théoriquement la plus précise (car la taille
de la PSF est de 0,6pix), mais en réalité on ne pourra discerner que 8 régions
dans le diamètre de Titan (qui est de 16pix).

La lecture de la Table 5.2 souligne rapidement que le VLT offre une
meilleure résolution spatiale que le CFHT, car il dispose d’un miroir presque
2,5 fois plus grand. Cela se voit d’un part dans la comparaison de la taille de
Titan en nombre d’éléments de résolution théorique (Table 5.2a). Mais on peut
également le noter dans la seconde table, car la dimension de la FEP est simi-
laire dans le cas de PUEO/KIR et de CONICA/S13 : seule la taille de Titan
change d’un facteur 2,5 entre les deux instruments.

5.1.4 Représenter des sphères dans l’espace

Pour le repérage dans l’espace, nous avons besoin d’une part de l’attitude
de Titan (rappelée Table 5.1) et d’autre part d’une reconnaissance fiable du
disque de Titan sur les images.

Le disque de Titan est facile à repérer visuellement, mais sa définition ma-
thématique est plus ardue : même après déconvolution, le bord du disque
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est plus net, mais une coupe de luminosité prouve vite que le flux est en-
core continu jusqu’au “fond du ciel” qui n’est pas nul non plus. Pour trouver
le centre et le rayon1 du disque, plusieurs méthodes ont été utilisées ; elles
donnent toutes des résultats similaires, mais je préfère la dernière (qui situe le
centre du disque avec une précision de 0,4pix, soit environ 2% du rayon) :

– Photocentre : cette méthode rapide est la plus grossière, mais la plus
simple. L’image est traduite en matrice binaire : les pixels plus brillants
qu’un seuil (la moyenne du pixel le plus brillant et du pixel le plus
sombre) sont posés égaux à 1, tous les autres sont fixés à 0. Il ne reste
donc plus qu’un disque grossier d’intensité 1 sur un fond de ciel d’in-
tensité 0. Le centre de Titan est donc le photocentre de ce disque, et leurs
rayons sont supposés égaux.

– Géodésique des points d’inflexion : méthode plus raffinée, mais assez
lente et laborieuse. Entre le disque de Titan et le ciel (avant comme après
déconvolution), la courbe de luminosité décroît comme une fonction cu-
bique, avec un point d’inflexion à mi-chemin entre le bord du disque et
le fond de l’image. Chaque ligne de l’image est analysée pour trouver
le premier point d’inflexion (limbe gauche) puis le dernier point d’in-
flexion (limbe droit) du disque ; la ligne où la distance entre ces deux
points est la plus grande est supposée représenter le diamètre horizon-
tal du disque, et le milieu entre ces deux extrémités donne l’abscisse du
centre. On recommence en étudiant successivement toutes les colonnes,
pour trouver le diamètre vertical et l’ordonnée du centre. Les deux dia-
mètres sont moyennés pour trouver le rayon “réel”. Pour confirmation,
le cercle des points d’inflexion est dessiné, et son barycentre comparé
aux coordonnées trouvées précédemment.

– Cross-corrélation avec une fonction disque : on suppose connu le rayon
du disque (calcul immédiat s’il est donné par les éphémérides et que la
définition du CCD est connue), auquel cas on trouve le maximum de
corrélation entre une fonction cylindrique fictive (dont le rayon est celui
de Titan) et l’image réelle, qui est le centre du disque de Titan.

– Fit de gaussienne 3D : dans cette méthode, on suppose que Titan est
une gaussienne grossière que l’on va ajuster par une gaussienne à 4 pa-
ramètres libres (intensité au centre -inutilisé après coup-, largeur à mi-
hauteur -le diamètre recherché- et coordonnées du centre -CQFD-). Par
sécurité, les motifs du disque de Titan sont provisoirement amputés : on
suppose que l’intensité de ces motifs se situe dans les 20% supérieurs
de la répartition d’énergie de toute l’image. Tous ces pixels sont alors
remplacés par une valeur fictive correspondant à ce seuil maximum de
80% de luminosité maximale. L’image tronquée est alors ajustée par la
gaussienne 3D, à 0,4 pix près.

Dans la Partie IV, j’utiliserai de nombreuses projections différentes pour
représenter des systèmes de coordonnées planétaires sur les images décon-

1Le rayon est en général fourni par les éphémérides, mais dans certains cas il faut le trouver
manuellement.
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voluées, ou alors pour “déplier” ces images pour en faire des cartes polaires
(Chapitre 9) ou cylindriques (Chapitre 10). Mes projections se basent sur les
éphémérides de l’Institut de Mécanique Céleste et de Calcul des Ephémérides
(IMCCE) : j’y trouve le rayon théorique de Titan, la longitude et la latitude
du point sub-terrestre (SEP, que j’appellerai aussi nadir), et le décalage(tilt)
de l’axe de rotation du satellite par rapport au Nord céleste2. Le centre du
disque est trouvé par les méthodes précédentes, ou rectifié à la main en der-
nier recours (fond du ciel avec une structure mal corrigée qui trompe le repé-
rage topologique, motifs du disque bien plus contrastés que d’habitude qui
faussent l’application des seuils, etc...). Une sphère de points de référence est
créée (tous les 10◦de longitude et de latitude pour les projections usuelles,
100 fois plus dense pour les reconstitutions de cartographies), puis pivotée
(pour reconstituer l’attitude), dilatée (pour reconstituer le rayon), et enfin pro-
jetée sur l’image. La rotation est la seule subtilité à prendre en compte, car
les trois angles donnés par l’IMCCE (latitude δ, longitude Ouest ω et tilt NP)
ne forment pas une base orthogonale, contrairement à la base d’Euler : ces
rotations ne sont absolument pas commutatives, à cause de la définition du
tilt qui dépend du référentiel de l’observateur (la sphère céleste) alors que les
deux autres angles sont intrinsèques à l’objet.

5.2 Le devenir des Fonctions d’Etalement de Point
(FEP)

A travers un système optique (atmosphère + télescope + CCD), l’image
d’un point source est déformée. Telle est la définition de la Fonction d’Etale-
ment de Point (FEP) d’un instrument. Pour connaître la déformation systéma-
tique des images (et envisager de la corriger après coup par déconvolution),
il faudrait pouvoir figer le système optique dans son ensemble, et acquérir
l’image d’un point source parfait. En pratique, toute étoile de magnitude sem-
blable à celle de l’objet (MV ∼ 8 dans le cas de Titan) fait une parfaite source
ponctuelle. Ceci assure que la correction de l’ASO sera équivalente, car un ob-
jet plus brillant (donc avec un flux plus important) sera mieux corrigé : dans
le cas d’une référence de même luminosité, la FEP représentera bien l’atténua-
tion des fréquences spatiales subie par Titan. Le CCD ne change pas, et on
peut très bien acquérir l’image de l’étoile choisie en gardant la configuration
du télescope telle que définie pour Titan. Par contre l’atmosphère change en
permanence : au mieux, on peut viser une étoile proche de l’objet, pour tra-
verser la même région, dans un temps court, en supposant que l’atmosphère
y est stable, ce qui est hautement subjectif. Une autre méthode peut être de
garder en mémoire la déformation du miroir souple pour essayer de remonter
à la FEP réelle qu’il aura fallu corriger par l’Optique Adaptative.

2L’axe de rotation de Titan est orthogonal à son plan orbital, qui correspond d’ailleurs au
plan des anneaux de Saturne ; ce plan est par contre incliné de 27◦ par rapport à l’écliptique.
Le tilt est l’angle entre la projection de cet axe et l’axe Nord-Sud de la sphère céleste.
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5.2.1 Le traitement des images de FEP

Il n’y a aucune différence majeure de traitement entre les images d’étoiles
et les images de Titan : le principe est exactement le même. Il faut nettoyer
les mauvais pixels, corriger les flatfields, les trames et les effets systématiques,
moyenner les images entre elles pour obtenir le meilleur rapport Signal sur
Bruit, etc... notre programme de traitements d’images, IDOLA (voir Annexe
B) s’y prête très bien.

Une nuance cependant : puisqu’une FEP doit servir de référence pour la
compensation de la déformation des images, il faut normaliser l’intensité de
la FEP. Pour cela, la valeur totale du flux reçu dans le champ du CCD lors de
la capture de la FEP est imposée : elle doit valoir 1.

5.2.2 La reconstruction de FEP a posteriori : méthode JP-PSF

La méthode empirique pour déterminer la FEP est, comme je l’ai déjà dé-
crit, d’acquérir l’image d’une étoile de référence en gardant la même configu-
ration optique de tout le système : ceci enregistre l’état de tout le système op-
tique (atmosphère, coupole, télescope, miroirs, lentilles, détecteurs, etc) dans
des conditions semblables à celles subies pendant la capture des données re-
latives à l’objet cible. L’inconvénient évident est que la similitude n’est pas
garantie, pour ne pas dire que l’on obtient jamais des conditions strictement
identiques. Il serait donc avantageux, pour la déconvolution par exemple, de
pouvoir déterminer la FEP réelle. Tel était le sujet de thèse de Véran (1997),
que je vais succinctement résumer ici.

D’un point de vue analytique, la FEP peut se décomposer en deux termes

FEP = FEPstat⊗FEPatm

Le premier, FEPstat, correspond aux phénomènes systématiques ("statiques")
liés au télescope lui-même : la figure de diffraction due aux optiques (les mi-
roirs, lentilles, filtres, l’araignée du miroir secondaire, etc), les ghosts, en un
mot tout ce qui ne change pas au cours d’une même nuit.
Le second terme, FEPatm, correspond exclusivement à la turbulence atmosphé-
rique résiduelle après la correction par l’Optique Adaptative. Ce terme, dyna-
mique, change en permanence, je le noterai donc soit FEPatmO soit FEPatm∗
selon la cible du télescope : l’objet scientifique (O) ou l’étoile de référence (*).

L’analyseur de front d’onde a recours à une représentation dans le do-
maine de Fourier du spectre de puissance du signal, pour mieux le modifier.
En réalité, plus que la transformée de Fourier, c’est la fonction de structure du
spectre de puissance Dφ qui est analysée, et sauvegardée par l’ordinateur en
temps réel sous forme de fichier DPH :

F (FEPO) = exp
[
−1

2
(Dφstat + DφatmO)

]

Dans ces conditions, on peut enregistrer l’image d’une étoile dont on connaît
le Dφatm∗ pour avoir accès à la FEP statique du système, tout en utilisant le
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DφatmO acquis en même temps que l’image de l’objet pour reconstituer la FEP
dynamique :

FEPO = F−1
[
F (FEP∗)× e−

DφatmO−Dφatm∗
2

]

Pour l’instant, cette méthode n’est encore utilisable que pour PUEO, mais il est
envisageable de l’appliquer à d’autres systèmes d’Optique Adaptative comme
NACO.

5.3 Déconvolution : un outil d’utilisation délicate

Malgré les progrès de l’Optique Adaptative, l’atmosphère terrestre est en-
core un obstacle à l’utilisation de nos télescopes à pleine puissance. Mais ce
n’est pas le seul problème, car l’accumulation d’optiques ou d’électronique in-
duit encore d’autres déformations. Nos télescopes, aussi grands et modernes
soient-ils, n’arrivent jamais à résoudre les objets qu’ils visent avec la précision
théorique que l’on pourrait en attendre : une source ponctuelle n’a jamais pour
image une tache d’Airy, la FEP est toujours plus étalée, à cause des optiques
et du seeing. Le rapport de Strehl mesure en l’occurrence l’écart entre cette
FEP réelle et la FEP idéale. La grande question est donc de pouvoir remonter
néanmoins à un Strehl élevé. À partir de l’image de la FEP réelle, la déconvolu-
tion essaie dans cette optique de réduire voire de corriger complètement tous
ces défauts, en réorganisant spatialement l’information de haute fréquence
brouillée contenue dans l’image. Ou, d’un point de vue purement philoso-
phique, la déconvolution propose une image fictive probable qui, convoluée
par la FEP fournie, doit ressembler à l’image observée.

5.3.1 Petits rappels théoriques

L’optique adaptative ne permet jamais d’obtenir un rapport de Strehl de
100%. La FEP résiduelle garde en permanence un halo de seeing non corrigé
autour du pic central (qui est le mieux corrigé). Il faut donc après coup utiliser
des images d’étoiles qui serviront de FEP de référence pour la déconvolution.
Ces FEP subissent exactement le même traitement que les images de Titan. On
a donc accès à l’information réelle de Titan via des séries de déconvolutions.

Mathématiquement, la mesure d’une quantité via un instrument s’écrit
sous la forme :

i = h⊗ o + n

L’objet (o) est convolué par la fonction d’étalement de point (Point Spread Func-
tion) due à l’instrument même, h. Cette FEP reproduit les artefacts du sys-
tème optique dans son intégralité, les défauts de l’optique, la turbulence atmo-
sphérique (corrigée peu ou prou par l’optique adaptative), etc... Vient ensuite
s’ajouter un bruit n, que l’on peut décomposer en somme de bruits de photons
(statistique poissonienne) et de bruits de détecteur (statistique gaussienne). Il
suffit alors d’inverser la formule pour obtenir o à partir de l’image finale i.
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Dans l’espace de Fourier, la formule précédente devient :

ĩ = h̃ · õ + ñ

On voit immédiatement qu’une solution unique n’existe que si h̃ (fonction de
transfert de modulation) n’est pas identiquement nulle. Là où h̃ s’annule, l’ob-
jet restera indéterminé. On peut aussi avoir un problème là où la contribution
du bruit n’est plus négligeable devant le signal de l’objet. Ceci se voit claire-
ment dans l’expression même du filtre dit “inverse” :

õ =
ĩ− ñ

h̃

De nombreuses méthodes de déconvolution existent dans la littérature.
Nous allons essayer de résumer celles que nous avons utilisées, en précisant
le cas échéant leurs sources non publiées :

Lucy-Richardson

Cette méthode très courante () se fonde sur une hypothèse souvent valable
en astronomie : le bruit de photons (poissonien) domine largement le terme n.
On utilise par récurrence la formule suivante :

o(k+1) = o(k)
[

i
h⊗ o(k)

]
⊗ hT

Mais on ne fait aucune hypothèse a priori sur la forme de l’objet. Ceci crée des
images très bruitées, on limitera donc manuellement ce bruitage en limitant le
nombre d’itérations.

Lucy-Richardson régularisée (ondelettes)

La régularisation permet d’éviter que la méthode LR ne diverge (en parti-
culier à cause des zones où le bruit prend de l’importance). Une méthode ici
utilisable considère les fréquences de l’image reconstituée, selon la description
de Starck & Murtagh (1993). On limite la correction aux fréquences basses, car
c’est là que se trouve le signal de la cible : à très haute fréquence spatiale, il ne
reste plus que le bruit.

Lucy-Richardson régularisée (Bratsolis)

Cette version, gracieusement mise à notre disposition par son auteur, E.
Bratsolis, est une régularisation brutale de la méthode originale. La formule
suivante (Bratsolis & Sigelle, 2001) donne son fonctionnement :

o(k+1) = o(k)
[

i
h⊗ o(k)

]
⊗ hT + λ.R⊗ o(k)
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On voit que le premier terme rappelle fortement Lucy-Richardson. Le second
terme régularise la méthode. Ce terme fait intervenir une fonction filtre simple
R (nous avons considéré ici la fonction “moyenne”) et un coefficient de régu-
larisation λ. Lorsque λ tend vers 0, on retrouve LR avec ses défauts et ses
qualités. L’avantage de cette méthode est qu’elle assure la convergence du ré-
sultat (ce qui n’est pas toujours le cas avec LR simple) ; en l’occurrence, il faut
environ 600 itérations pour arriver à une convergence à 10−4 près. Le coeffi-
cient λ est par contre déterminé empiriquement, par le test de plusieurs confi-
gurations (nombre d’itérations k, matrices de régularisation R et coefficient
multiplicateur λ pris au final égal à 0,25).

Maximum d’entropie

L’entropie S étant statistiquement synonyme d’information, on cherche à
l’augmenter à chaque itération. Elle peut s’écrire ainsi :

S(o) = −
∫∫

o. log(o)

Cette méthode s’attache à conserver le flux global, en favorisant la distribution
statistique attribuée à l’objet par rapport à la distribution statistique supposée
du bruit, ce qui passe par la minimisation d’un “facteur de qualité”.

Wiener

L’hypothèse majeure de cette méthode est la forme a priori gaussienne du
bruit (Kondo et al., 1977). (c’est-à-dire complètement indépendant du signal,
ce qui est au contraire l’hypothèse majeure du bruit poissonien) Un tel filtre
n’est efficace qu’aux faibles fréquences spatiales, c’est-à-dire là où le rapport
signal sur bruit est le plus élevé. Ceci crée des artefacts particulièrement re-
marquables : l’effet de ringing (cf. 5.3.4) est très marqué, et l’image est en gé-
néral trop lisse.

õ =


 h̃∗(

|h̃|2 + σ2

S0

)

 .ĩ

La solution est analytique, et ne nécessite pas de récurrence, mais le terme σ2

S0
de la formule est ajusté à la main, en fonction de l’effet visuel désiré, ce qui
laisse une saveur subjective au résultat final.

Mistral

Mistral est une méthode de déconvolution myope développée par
l’ONERA. La FEP est ici utilisée uniquement partiellement. On suppose la
FEP réelle quasi gaussienne, avec une valeur moyenne proche de la FEP four-
nie. Ceci permet d’utiliser des FEP incomplètes ou alors partiellement inadé-
quates (comme par exemple des FEP obtenues à des dates différentes ; c’est ce
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que nous avons fait en 1998). C’est le principe de la “déconvolution myope”,
décrit avec plus de détails dans Conan et al. (1998). Ce code nous a été fourni
par l’ONERA, dans le cadre d’une collaboration, comme je le présenterai en
5.3.5.

MCS (Magain)

Les produits de convolution de la méthode Lucy-Richardson sont souvent
réalisés par FFT (Fast Fourier Transform, ou transformée de Fourier discrète) :
il est plus facile de calculer un produit dans l’espace de Fourier qu’un produit
de convolution dans l’espace réel. Pourtant il existe des artefacts dus à la FFT
qui ne doivent pas être négligés. L’artefact le plus courant s’appelle anneau de
Gibbs (voir section 5.3.4). Pour approcher la FFT d’une TF continue, on élargit
le champ de fréquences spatiales sans y ajouter d’information : cela revient
à ré-échantillonner l’image ; on fait de même pour la FEP avant de lancer la
procédure, ce qui augmente artificiellement le nombre de fréquences spatiales
disponibles dans l’image (Magain et al., 1998). Pour limiter l’apparition d’ar-
tefacts dus à la dilatation de l’image et de sa FEP, il faut lisser celle-ci en la
convoluant par une fonction gaussienne. En effet l’image dilatée est très pixé-
lisée, et il ne faudrait pas que la déconvolution sur-interprète ces paliers et les
ruptures brutales d’un super-pixel à l’autre comme s’il s’agissait de véritables
informations dans l’image.

5.3.2 Un détail qui a finalement son importance : à la re-
cherche de la taille optimale des images

La déconvolution est une étape décisive dans le traitement des images.
Les méthodes itératives peuvent être agréables et faciles d’utilisation si elles
sont rapides à mettre en oeuvre, avec un minimum d’artefacts et un maximum
d’efficacité. Dans le cas de méthodes informatiques, le gain de temps se trouve
généralement (après optimisation correcte des procédures) dans la réduction
du nombre d’opérations à effectuer simplement en tronquant les images à trai-
ter. Pourtant ceci ne peut être fait sans réflexion préalable : nous avons donc
recherché tout d’abord la taille optimale du support des images à considérer
pour ne pas perdre d’information (ou ne pas créer d’artefacts), dans l’optique
de choisir ensuite une taille d’image suffisamment petite pour ne pas perdre
de temps inutilement dans le traitement des données.

La Figure 5.4 présente différents tests effectués sur une image PUEO (filtre
Jcont/NBC_1.21 du 7 mars 2001) tronquée plus ou moins fortement. La FEP
est alors tronquée à la même taille, et la déconvolution Lucy-Richardson est
lancée sur 30 itérations successives (nombre d’itérations qui donne empirique-
ment de bons résultats dans la plupart des cas).

Les conclusions sont frappantes : il y a peu de solutions convenables ! Des
artefacts sont visibles sur les images trop grandes, et il n’y a plus beaucoup
de motifs visibles si l’image est trop petite. Une image trop petite perd de l’in-
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FIG. 5.3: Exemples de déconvolutions appliquées à quatre images de Titan. Toutes les
méthodes convergent, et donnent des résultats similaires lorsque l’image initiale est
de bonne qualité. Par la suite nous montrerons principalement des images déconvo-
luées selon la méthode Magain.



86 5 - Traitement des images

FIG. 5.4: Répétition de la même méthode de déconvolution (Lucy-Richardson) avec
des tailles d’images et de FEPs variables. Avec une taille d’image trop grande, l’image
résultante est très bruitée, voire aberrante (tailles 256 à 240pix) et présente de sérieux
artefacts (bien visibles encore sur l’image 232×232pix). Avec une taille trop petite, on
perd de l’information, et l’image est trop lisse.
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formation, car les “ailes” de Titan3 sont entamées, et en cas de fort seeing ou
de ghost optique, il est très facile de tronquer la partie faible en flux mais riche
en information comprise en dessous de 3σ . En poussant à l’excès ce raisonne-
ment, on finit par entamer même le disque de Titan, ce qui n’est plus d’aucun
intérêt.

Dans le cas d’une image trop grande, deux phénomènes se mêlent et com-
pliquent la déconvolution. Certes une image plus grande ne perdra aucune
information, par contre elle augmentera la fraction de bruit par rapport au
signal, ce qui se voit dès les images 200×200pix et au-delà, avec un aspect
granuleux du disque, à petite échelle spatiale, confirmant que ce ne peut être
que du bruit. Le deuxième phénomène provient cette fois-ci de la taille de la
FEP : la FEP est une image d’étoile, donc une image mesurée par un CCD,
avec ses défauts et ses artefacts, qui seront répétés et amplifiés par les itéra-
tions successives. Les images 240×240pix et plus grandes encore le montrent
bien : Titan n’est même plus reconnaissable. Ceci provient de l’existence de
bandes de pixels morts sur le détecteur (souvent au bord du CCD : on déplore
deux bandes orthogonales de pixels morts sur les bords inférieur et droit du
CCD de KIR, ce qui se traduit en FFT par un système de grillage, répercuté
dans la déconvolution par l’aspect cruciforme de Titan), qui forment des ran-
gées de signal nul dans la FEP, qui n’ont aucune signification physique, mais
qui sont pourtant prises en compte par la déconvolution. L’existence de telles
bandes de pixels morts sur l’image de Titan n’a que peu d’impact, car se trou-
vant au bord de l’image, elles empiètent souvent peu sur le disque (et les ailes
gaussiennes) de Titan, sauf cas extrêmes. Dans le cas d’images trop grandes,
la fraction de bruit par rapport au signal augmente, ce qui appauvrit le rende-
ment visuel de la déconvolution.

Seules les images de taille 128×128pix semblent finalement donner des ré-
sultats crédibles avec PUEO. L’expérience, réitérée avec NAOS, donne plutôt
une taille favorable de 256×256pix. La résolution supérieure de NACO per-
met de résoudre des ordres supérieurs de diffraction, ce qui, avec un diamètre
de Titan 3 fois supérieur avec NACO/S13 qu’avec PUEO/KIR, sortirait rapi-
dement du champ de 128×128pix.

5.3.3 Déconvoluer ou pas ? quelle amélioration de la résolu-
tion spatiale ?

En sortie d’une bonnette d’optique adaptative, l’image est plus ou moins
corrigée des effets de turbulence atmosphérique (l’adéquation de la correction
est donnée par le rapport de Strehl), avec une FEP résiduelle (mesurée par
acquisition de l’image d’une étoile de référence). Celle-ci est très souvent 3 à 4
fois plus large que la limite de diffraction des instruments, et la déconvolution
est là pour réduire encore cette FEP résiduelle.

Nous pouvons prouver ici que la déconvolution permet, selon les condi-
tions de seeing, de retrouver une FEP résiduelle post-déconvolution large de

3convolué par une FEP, le disque de Titan prend des allures de gaussienne
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1 à 2 fois la limite de diffraction. En l’occurrence, seule la méthode Magain
permet toujours de revenir à la limite de diffraction quelles que soient les
conditions. Pour cela, nous allons étudier la TF des images déconvoluées, et
analyser les fréquences spatiales qu’elles sondent, afin de trouver la limite où
bruit et signal se mélangent. Ceci est représenté Fig. 5.5 : seuls deux axes de la
TF de l’image sont représentés ici pour plus de clarté (en réalité nous utilisons
pour cette méthode les axes horizontal, vertical et diagonaux). Chaque en-
semble de courbes est alors approximé par une unique gaussienne : j’ai choisi
comme résolution finale l’inverse de la fréquence à 3σ de cette gaussienne. On
peut effectivement considérer que toutes les fréquences supérieures sont dues
exclusivement au bruit. Mais il faut se rappeler que la déconvolution essaie
de pallier la perte d’informations de haute fréquence, en inventant un signal
vraisemblable pour combler les lacunes et augmenter le contraste : seuls les
motifs correspondant à la résolution spatiale autorisée par le seeing sont réels,
les motifs de fréquence plus grande semblent statistiquement stables (car ils
sortent du bruit d’après cette étude de spectre de puissance), mais ils n’en sont
pas moins inventés.

5.3.4 Le sempiternel dilemme : artefacts ou motifs réels ?

Après déconvolution, il est toujours difficile de décider avec certitude si tel
ou tel motif est réel ou pas. Prenons par exemple les images atmosphériques
de Titan. (Figs. A.1 et A.2. Outre les arcs lumineux dus au limb-brightening
(abordés Section 3.2.4), ces images montrent quelquefois des motifs brillants,
de taille réduite (inférieure à 2 éléments de résolution, donc en limite d’ap-
plication du principe de Shannon) souvent concentrés dans les régions déjà
brillantes (c’est un biais observationnel : dans les régions sombres, il y en a
également, mais il faut modifier le gamma et le contraste de l’image pour les
faire apparaître), en particulier à 2,12µm (cf Chapitre 9). On peut légitimement
s’interroger sur la véracité de tels motifs : ces points ont-il une existence réelle
ou sont-ce seulement des artefacts informatiques ? Toutes les déconvolutions
ont des défauts, et l’un d’entre eux est parfois de surinterpréter un pixel dé-
fectueux ou un rayon cosmique mal nettoyé.

Nous avons donc réalisé une série de tests pour vérifier cette hypothèse,
créant un disque de Titan fictif de la bonne dimension, convolué par la suite
par une PSF réelle (en l’occurrence, la PSF du filtre H1/LBC_1.60 de décembre
2001). L’ajout de bruit poissonien donne une pseudo-image avant traitement.
Nous avons testé plusieurs déconvolutions pour revenir à l’image originale.
Ici est présenté le résultat de la méthode Lucy-Richardson régularisée (par
ondelettes) (voir figure 5.6).

La première constatation est que la déconvolution ne restitue pas du tout
l’image de base. L’effet de ringing est très marqué, comme on pouvait s’y
attendre avec cette méthode. Le ringing est l’apparition de rides circulaires
concentriques sur l’image déconvoluée, écho de la forme circulaire du disque
de Titan, qui se traduit en particulier par un anneau brillant au niveau du
limbe de ce disque : l’anneau de Gibbs (Bratsolis & Sigelle, 2001). Et dans cet
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FIG. 5.5: Résolution pré- et post-déconvolution des images NACO NB_1.28 du 26
novembre 2002. Les courbes donnent le spectre de puissance de l’image selon deux
axes privilégiés (noir = fréquence spatiale horizontale, rouge = fréquence spatiale ver-
ticale), que l’on essaie de représenter grossièrement par une gaussienne (orange).
Lorsque l’énergie n’est plus dissociable du bruit (à 3 σ du pic central), on a trouvé
la fréquence maximale crédible sur l’image, c’est-à-dire l’inverse de la résolution de
l’image. Cette résolution est donnée en dessous de chaque graphe. Les exemples étu-
diés ici correspondent à l’image brute (Raw), puis quelques-unes des ses déconvolu-
tions : Wiener (Wnr), Lucy-Richardson version Bratsolis (RLB), Magain (Mag).
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FIG. 5.6: Création d’artefacts par déconvolution. Un disque fictif uniforme représen-
tant l’objet est créé (A), convolué par une PSF réelle (B), bruité (C) puis déconvolué
(D). Avec un contraste augmenté (E), on voit bien des motifs brillants apparaître sur
le pourtour du disque, au sein de l’anneau de Gibbs.

anneau, on peut distinguer des grumeaux lumineux... Ce sont des artefacts
connus de déconvolution : en règle générale, il faut se méfier des bords d’ob-
jets, car là où le contraste est maximal, les artefacts le sont aussi. Par contre, un
point brillant dans le centre de l’objet a plus de chances d’être un objet réel.

Mais alors, pourquoi ne pas alors dire que l’asymétrie Nord-Sud (les
limbes Nord et Sud sont rarement de même intensité, comme je le dévelop-
perai au Chapitre 7) est également un artefact informatique ? Premièrement,
parce que cet effet est déjà visible sur les images brutes avant déconvolution.
Ce qui prouve que la déconvolution l’a rehaussé, et non inventé. Ensuite, les
méthodes de déconvolution qui ne créent pas ces grumeaux restituent pour-
tant le “sourire de Titan”. Également, le limbe brillant est visible quelque soit
le filtre atmosphérique utilisé, alors que les points brillants changent de place.
Enfin, c’est un phénomène étendu, donc résolu, et pas un objet en limite de
résolution.

On retrouve donc des petits motifs, en limite de résolution, partout sur
le limbe du disque. Cette explication ne suffit pas, puisque le motif visible à
2,12µm est toujours au même endroit, près du Pôle Sud. Une autre hypothèse
suppose qu’il s’agit d’un défaut de la FEP, qui pourrait peut-être expliquer
cet excès de symétrie du problème (après tout, l’axe Nord-Sud de Titan est
presque parallèle à l’axe des ordonnées de nos images, il pourrait donc y avoir
un biais selon cette direction quelque part dans les images ou les FEP). Si la
FEP est de mauvaise qualité, trop bruitée, ou avec des motifs spécifiques, c’est
l’image complète qui devrait s’en trouver lésée. Mais ce n’est pas le cas.

Il n’y a donc aucune raison mathématique pour créer systématiquement
un artefact toujours au même endroit, sur divers filtres, à diverses dates, avec
divers instruments. Dans notre exemple précis, Cassini a vu un système com-
plexe de nuages au Pôle Sud de Titan, preuve flagrante si besoin était que le
motif que nous avons relevé était bel et bien réel.
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5.3.5 S’il faut faire un choix...

Cette multitude de méthodes permet d’avoir un certain degré de confiance
en nos images déconvoluées. Cette confiance permet ensuite de se contenter
de ne montrer que les résultats issus d’une seule méthode. Bien évidemment,
un motif décelé par une telle déconvolution ne sera crédible que s’il est re-
produit par d’autres méthodes. Pourtant, nous ne pouvons ignorer que pour
certaines raisons un artefact puisse apparaître sur toutes les images (comme
par exemple l’anneau de Gibbs qui apparaît toujours, bien qu’à des degrés
moindres selon la méthode de déconvolution).

Nous nous démarquons de ce souci par l’utilisation de méthodes réel-
lement variées, basées sur des algorithmes complètement différents. Par
exemple, nous disposons de filtres (Wiener principalement) comme de
méthodes de reconstruction itératives (les méthodes inspirées de Lucy-
Richardson). Nous pouvons également choisir entre des méthodes itératives
dont le nombre d’itérations est fixe et arbitraire (Maximum d’entropie, Ma-
gain), ou des déconvolutions qui ne s’interrompent qu’après satisfaction d’un
certain critère de convergence (Bratsolis, Mistral). Malheureusement, dans le
cas de données défectueuses (inadéquation de la FEP par rapport à l’image de
Titan, comme par exemple une différence de conditions d’observations) toutes
les méthodes reproduiront le même artefact, sans que nous puissions choisir.

La méthode Wiener pourrait sembler d’après la Figure5.3 plus précise car
plus pointue, et avec très peu de “ringing” : mais cette impression de “grain
réaliste” n’est ici qu’un artefact dû à l’inadéquation de la FEP. L’étoile choisie
était de magnitude 6, donc mieux résolue et mieux corrigée par le système
d’optique adaptative. La FEP stellaire est donc plus pointue et contrastée que
celle subie en réalité par Titan : cela conduit dans notre exemple à une suresti-
mation du bruit par la méthode Wiener, ce qui explique tous les petits motifs
(de taille 1-2 pixels, en limite d’application du principe de Shannon) visibles
sur les images de la colonne 5 sur la Figure5.3, alors que le bruit est en général
lissé par toutes les autres méthodes. Cette sensibilité accrue à la qualité de la
FEP rend donc la déconvolution Wiener plus handicapante dans des condi-
tions d’observations réelles que dans des cas d’école théoriques.

La méthode Mistral donne d’excellents résultats, mais elle est encore plus
réactive à la qualité des images et des FEP que la méthode Wiener. Elle est
capable de diverger grandement (voir Annexe 1) là où toutes les autres mé-
thodes ont convergé sans problème. De plus, elle a tendance à exagérer les
frontières entre zones d’albédo différent, donnant un aspect pixelisé à cer-
taines images, même si ce n’est heureusement pas le cas des images sélec-
tionnées sur la Figure 5.3. A l’époque de nos premières données PUEO (Cous-
tenis et al., 2001), cette méthode était appliquée à nos images par T. Fusco et
L. Mugnier dans le cadre d’une collaboration entre l’ONERA et le DESPA (fu-
tur LESIA), qui fut fructueuse puisqu’elle a permis de détecter une asymétrie
inhabituelle entre les limbes Est et Ouest (cf. Chapitre 8). Depuis, l’ONERA
a proposé en libre service leur code informatique, mais avec peu de contrôle
sur son utilisation : ne connaissant pas toutes les astuces ni les commandes de
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cette boîte noire, il m’est impossible de clamer que j’ai utilisé ce programme
au meilleur de ses capacités.

Par la suite, sauf indication contraire, nous ne montrerons donc que les ré-
sultats principalement issus de déconvolutions Magain. Malgré l’effet de “rin-
ging” inhérent aux méthodes de type Lucy-Richardson, celui-ci reste suffisam-
ment peu marqué avec Magain (car il est restreint à un anneau large d’un élé-
ment de résolution, lequel est le plus petit de toutes les méthodes essayées ici.
Le contraste des images déconvoluées est également très marqué (ce qui n’est
pas vraiment le cas de la Maximisation d’Entropie). Enfin, comme démontré
Section 5.3.3, Magain est la seule méthode qui atteint systématiquement la li-
mite de diffraction après déconvolution. C’est le critère le plus important, qui
nous a poussé à sélectionner cette méthode pour la plupart de nos études.

Dans certains cas exceptionnels, nous nous contenterons pourtant de la
méthode Lucy-Richardson régularisée selon l’idée d’Emmanuel Bratsolis : ces
situations correspondent en général à un manque de FEP adéquate, à des flats
déficients ou des problèmes techniques qui limitent le retour scientifique des
images (voir par exemple Section 5.4.3).

5.4 Quelques cas particuliers

5.4.1 Le problème de la photométrie

La calibration en flux est une étape déterminante de l’exploitation des
images astronomiques : elle permet de donner une échelle absolue aux éner-
gies mesurées. Elle permet aussi de comparer objectivement les données entre
elles, d’une longueur d’onde à l’autre, d’une date à l’autre, voire d’un instru-
ment à l’autre.

En optique, l’astuce consiste souvent à imager une étoile photométrique
standard, dont le flux est connu et supposé stable à longue échelle, dans des
conditions similaires aux images de l’objet. Les utiliser en tant que SEP est
également une bonne idée. La photométrie est donc un problème facilement
résolu pour la plupart des images.

Or la déconvolution est une étape décisive dans le traitement des données
d’Optique Adaptative, car il faut récupérer l’information encore piégée dans
le halo de seeing visible sur les images seulement nettoyées. La déconvolution
approche par itérations linéaires la solution probable d’une équation haute-
ment non linéaire. Outre la sur-interprétation possible de pixels mal nettoyés,
la déconvolution va augmenter la résolution des images en reconstituant les
hautes fréquences perdues par le brouillage du seeing. La reconstitution est en
général cohérente avec l’information initiale : vraisemblable, certes, mais elle
n’en reste pas moins inventée. Les méthodes de déconvolution ne conservent
pas la photométrie ! Il n’est donc pas toujours possible de renormaliser les
images déconvoluées après coup, même en prenant comme référence des don-
nées extérieures qui n’ont pas subi les mêmes traitements : les données spec-
troscopiques seraient pourtant idéales dans ce cas (cf. 5.4.5 et 5.4.6).
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5.4.2 Effets géométriques : la correction de l’effet centre-bord

Cette étape est intimement liée à l’utilisation du code de transfert radiatif
(Section 3.2.4) de Rannou et al. (2003). Le modèle peut en effet simuler la ré-
ponse de l’atmosphère à divers angles de visée, permettant de récupérer des
courbes de dispersion pour chaque filtre à notre disposition. Il est ensuite très
aisé d’en faire un filtre pour nos images, en supposant une symétrie cylin-
drique de l’atmosphère : ceci est indispensable pour nous, car nous voulons
justement faire ressortir les inégalités sur le disque, donc nous n’ajustons pas
le modèle en fonction de la position ou de la latitude (méthode de Gibbard
et al. (1999)).

La seule difficulté de cette étape est la définition exacte du centre et du
rayon de Titan sur nos images, comme je l’ai décrite en 5.1.4. L’ajustement
de ce filtre peut, s’il est mal assuré, créer des artefacts irrémédiables en ne
corrigeant pas exactement les effets géométriques de la même façon pour deux
limbes opposés !

5.4.3 Incident avec PUEO 2004 : Titan dérive !

La mission PUEO/KIR de janvier 2004 a subi un avatar inhabituel et inat-
tendu. Le télescope semblait dévier (drift) sous son propre poids, empêchant
l’Optique Adaptative de corriger convenablement les images au début, puis
gênant même le suivi de l’objet. Ce drift donne un aspect flou à toutes nos
images, avec des traînées de plus en plus importantes au fur et à mesure
que la nuit avançait, car Titan était de plus en plus proche de l’horizon, là où
cette déviation se faisait le plus sentir. Plus précisément, des images acquises
avant 13hTU ne montraient pas de drift particulier, alors que celles prises après
15hTU arboraient des traînées longues de 2 arcsecondes (cf. Fig. 5.7).

Outre l’aspect peu engageant de ces images, leur déconvolution ne fut ab-
solument pas aisée. En théorie, la FEP et l’image de l’objet doivent être ac-
quises quasi-simultanément, de sorte que les conditions d’observation soient
similaires voire identiques, ce qui est généralement le cas. Ici, plus que le
seeing, la masse d’air, la date ou la longueur d’onde exacte, le paramètre dé-
terminant était le drift. Le choix de la FEP fut simpliste : nous nous sommes
contentés de celle qui réduisait (ou, au mieux, semblait corriger) le drift de
Titan. Une FEP avec un drift trop petit ne corrigerait pas celui de Titan, et in-
versement une FEP avec un drift excessif comprimerait Titan en un petit ovale
sans plus aucune signification physique.

Finalement, nous n’utiliserons ces images qu’avec circonspection, lorsque
plusieurs d’entre elles montrent les mêmes motifs cohérents d’un filtre à
l’autre, et indépendamment de la méthode de déconvolution utilisée.

5.4.4 Mode spectroscopique NACO

Après les traitements cosmétiques usuels (Section 5.1), les images CCD de
NACO sont traitées pour en extraire des séries de spectres. Nous disposons de
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FIG. 5.7: Exemple de drift : image J2/LBC_1.18 de Titan (en haut) et de FEP (en bas)
aberrantes obtenues en janvier 2004. La colonne de gauche propose les images sous
leur forme initiale, alors que sont affichées à droite les échelles logarithmiques cor-
respondantes. Ceci permet de mieux visualiser l’étendue de la déformation à peine
discernable initialement dans le fond de basse énergie. Le champ couvre ici une zone
du ciel de 4×4".



5.4 Quelques cas particuliers 95

FIG. 5.8: Ces images de spectroscopie NACO sont sous-jacentes aux spectres déjà pré-
sentés Figure 4.7.
(a) En haut, une image NACO (2,00µm ) brute sert de support aux positions des 21
zones étudiées par spectroscopie. Les noms sont attribués arbitrairement par ordre
alphabétique le long d’une fente (en rouge) puis de l’autre (en bleu). Les zones d’in-
térêt particulier sont indiquées en haut à droite, et la pastille ronde en haut à gauche
reflète la taille de l’élément de résolution spatiale du spectrographe.
(b) A un spectre brut de Titan (en vert, "E" correspond au spectre de la zone d’atter-
rissage de Huygens) sont superposés un spectre synthétique grossier (en jaune) et le
spectre mesuré d’une étoile de référence, Hip058454 (en violet). Voir le texte pour plus
de détails.
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2 images pour chaque position de la fente sur Titan : ici, deux positions seule-
ment, une fente verticale le long de l’axe Nord-Sud de Titan, et une seconde
décalée de 20◦dans le sens horaire. Ces 4 images sont donc découpées en la-
nières larges d’un élément de résolution, ce qui permet d’avoir 11 spectres
indépendants le long d’un diamètre de Titan. Ces 4 séries de 11 spectres sont
alors fusionnées, en prenant pour référence commune l’intensité moyenne du
spectre du point sub-terrestre (point F sur la Figure 5.8a) qui est commun
aux 4 séries. Cette renormalisation en intensité n’est qu’un prélude à la fu-
sion de ces spectres en 21 spectres quasi-indépendants. En réalité, à cause de
leur proximité, il est présomptueux de dissocier les paires de spectres E-P et
Q-G (voire D-O et R-H également), car ces points ne sont pas résolvables sur
l’image brute.

La calibration en longueur d’onde est relativement directe, car l’image du
spectre d’une lampe spectrale à Argon fournit l’étalonnage. La Figure 5.8b
montre (outre le premier jet d’un spectre synthétique dont l’accord dès la pre-
mière tentative sur la gamme [2,1-2,4µm ] est plus que prometteur) le spectre
d’une étoile de référence : Hip058454. Cette étoile de type G0V nous est in-
dispensable pour obtenir une correction fiable de l’absorption atmosphérique
terrestre, due en particulier aux bandes de l’eau et du CO2. On peut voir ef-
fectivement sur cette figure que là où le modèle (même grossier) ne reproduit
pas du tout les données, l’étoile présente également de profondes raies d’ab-
sorption, en dessous de 2,1µm , et au-dessus de 2,4µm . A partir d’un spectre
théorique de l’étoile (fourni par http ://www.eso.org), l’absorption terrestre est
modélisée, puis éliminée. Les spectres finaux (cf. Fig. 4.7b-c) sont prêts à l’em-
ploi.

5.4.5 Mode imagerie NACO 2 : FPI

Le traitement des images NACO en mode Pérot-Fabry est exactement iden-
tique au traitement usuel des autres images. La seule exception concerne le
post-traitement de l’image, car nous pouvons recalibrer son flux après décon-
volution, grâce aux mesures quasi-simultanées effectuées en mode spectrosco-
pique.
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Définition d’un IFS
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Un spectro-imageur (ou, dans ce cas précis, un “Spectromètre à Intégrale
de Champ”, ou IFS en anglais, pour Integral Field Spectrometer) produit, c’est
l’évidence même, des images et des spectres. De nombreux télescopes pro-
posent déjà cette possibilité, par exemple NAOS/CONICA dispose aussi bien
de modes d’imagerie que de modes spectroscopiques. La nuance ici est que
les 3 dimensions (deux dimensions spatiales et une dimension spectrale) sont
obtenues simultanément. Ceci permet d’une part de s’affranchir des doutes sur
le centrage des fentes du masque, sur la position des fibres optiques, voire
de la précision du ciblage de l’objet par le télescope ; d’autre part, ceci assure
l’exacte simultanéité de tous les spectres et des images associés, ce qui peut
s’avérer crucial pour l’observation en imagerie et en spectroscopie d’un objet
rapidement variable.

Titan n’est pas à proprement parler un objet “rapidement variable”. Pour-
tant OASIS nous a permis d’obtenir des collections de spectres en rang serrés
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FIG. 6.1: Images du site du WHT, à l’Observatoire des Roques des Muchachos, aux
Canaries (à gauche) et de OASIS (à droite), le système d’optique adaptative et le spec-
tromètre à intégrale de champ utilisés en janvier 2005.

sur le disque de Titan, ce qui aurait été long, fastidieux et probablement dif-
ficile à calibrer après coup (au cours d’une nuit d’observation, les conditions
peuvent changer très rapidement, donnant un caractère aléatoire à la qualité
finale des mesures) avec NACO. La gamme spectrale d’OASIS est, comme je
le soulignerai en 6.5, tout à fait intéressante en spectroscopie de la surface de
Titan, et complémentaire de la spectroscopie faisable avec NACO (qui préfère
la fenêtre à 2µm ).

6.1 OASIS : du CFHT au WHT

OASIS (Optically Adaptive System for Imaging Spectroscopy) est un
spectro-imageur dédié aux longueurs d’onde visibles et proche infrarouge.
Le premier prototype, TIGER, projet commun des Observatoires de Lyon et
Marseille, a connu sa première lumière au CFHT en 1987 (Bacon et al., 1995,
2000). Depuis, la technologie de la trame de lentilles a été reproduite, et le sys-
tème a continuellement évolué pour s’adapter aux besoins grandissants des
chercheurs. OASIS fut le premier instrument abouti, s’adaptant à toutes les
cibles des astronomes, grâce à l’apport de l’Optique Adaptative : astéroïdes,
planètes ou galaxies, tous sont désormais accessibles. Il a même été décliné
en plusieurs types, SAURON et SNIFS, par exemple, qui ont été installés au
WHT (aux Canaries) et au télescope de 2,2m de l’Université d’Hawaii (au
sommet du Mauna Kea, comme le CFHT) au printemps 2004. SAURON a été
conçu spécifiquement pour l’étude de la dynamique d’un échantillon de 72
galaxies proches, et ses résolutions spectrale et spatiale ont été adaptées en
conséquence (Bacon et al., 2001; de Zeeuw et al., 2002). Il peut même se passer
de l’Optique Adaptative. De même, SNIFS a été expressément dédié à l’étude
des supernovæ.
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FIG. 6.2: Principe de fonctionnement d’OASIS. La transformation de l’image initiale
(ici une galaxie) se fait par une succession d’étapes cruciales : ré-échantillonnage, col-
limation et dispersion (représentées par le nouvel aspect de l’image initiale à chacune
de ces étapes). Voir le texte pour plus de détails.

6.1.1 Principe optique

Le principe fonctionnel d’OASIS est facile à visualiser sur la Fig. 6.2.
L’image de l’objet observé est tout d’abord obtenue via un système optique
usuel (tout télescope quelconque, mais l’Optique Adaptative est un plus).
Cette image n’est pourtant pas directement enregistrée par un détecteur. Au
contraire, dans le plan image du télescope se trouve une trame de micro-
pupilles (la trame a ici un maillage hexagonal compact). L’image intermédiaire
se trouve alors pixelisée par la présence même de ce réseau. Chaque micro-
pupille crée un point dans son propre plan focal image à partir de la portion
d’image qu’elle reçoit. L’image intermédiaire est alors condensée en une série
de points images. Enfin, chaque point image passe par un réseau qui diffracte
sa lumière et en donne le spectre.

Au CFHT, les caractéristiques d’OASIS étaient les suivantes :
* Bande passante : 0,43 à 1µm environ
* Titan : bande utile : 0,865 à 1,037µm
* CCD 2000×2000 pixels
* Champ 90 arcsec (ouverture à F/20 du CFHT)
* Trame de 1100 micro-pupilles (donc 1100 spectres différents simultané-
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TAB. 6.1: Liste des cubes OASIS acquis sur Titan, au CFHT ou au WHT.

Date Lieu Pose Résolution LCM δ Phase
27/11/00 CFHT 2×1200s 0,04"/pix 123◦ 13◦S -0,34◦
10/01/05 WHT 6× 200s 0,26"/pix 57◦ 22◦S -0,48◦
10/01/05 WHT 1×1200s 0,09"/pix
10/01/05 WHT 1× 400s 0,14"/pix
20/01/05 WHT 3× ?200s 0,14"/pix 283◦ 23◦S +0,73◦
20/01/05 WHT 9× ?200s 0,09"/pix
22/01/05 WHT 3× 400s 0,14"/pix 329◦ 23◦S +0,96◦
22/01/05 WHT 6× 200s 0,26"/pix

ment)
* au choix 0,40” ou 0,04” de résolution en mode imageur
* résolution spectrale de 3350 en mode spectro-imageur
* Titan : le disque couvre 300 pixels (soit 75 éléments de résolution au

mieux)
Avec NAOMI, au WHT, OASIS n’a pas changé, par contre le télescope qui lui
servait de support est plus grand, donc potentiellement plus précis. En fait, la
résolution spatiale peut être choisie entre trois modes :

– Grand champ ×, ce qui impose donc une résolution angulaire de
0,26"/pix

– Cas intermédiaire : champ de vue de ×, et résolution de 0,14"/pix
– Zoom maximal : résolution de 0,09"/pix mais champ réduit à ×

6.1.2 logbook

Les données OASIS se répartissent en deux séries : une mission en no-
vembre 2000 qui a permis d’acquérir deux cubes de données ; de l’autre, trois
demi-nuits (la quatrième étant perdue à cause du blizzard lors de la seule ten-
tative du mode "Visiteur") égrenées en janvier 20051, permettant de visualiser
différentes faces de Titan. Cette seconde série de données est encore en cours
de traitement au moment où ces lignes sont écrites.

6.2 XOasis

6.2.1 Présentation

Le logiciel de traitement des données OASIS, XOasis, a été élaboré
par l’équipe du CRAL, à l’Observatoire de Lyon. Il peut être télé-
chargé depuis le site de l’Observatoire, à l’adresse : http ://www-obs.univ-
lyon1.fr/õasis/home/home_oasis_gb.html. La particularité des images OASIS est
de ne pas être constituées d’images seules et consistantes individuellement.

1J’étais moi-même le P.I. de cette mission codée PATT04B.
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FIG. 6.3: Image brute OASIS (17 novembre 2000), en fausses couleurs. Chaque trait est
en fait un spectre associé à une micro-pupille. Le logiciel XOasis, développé au CRAL
(Observatoire de Lyon) permet de le retransformer en cube de données α× δ× λ plus
facile à manipuler.

Chaque set de données est en fait sauvegardé sous la forme d’une image qui
donne l’aspect visuel de la figure créée sur le détecteur par tout le système op-
tique. A cette image assez obscure s’ajoute une “table” qui est en quelque sorte
la légende de cette image. Ces deux fichiers “table” et “image” sont totalement
indissociables, et complètement inutiles individuellement.

Le ficher “image” a un aspect de figure d’interférence (voir Figure 6.3). En
réalité, cette image se comprend mieux si l’on garde en mémoire le principe de
fonctionnement d’OASIS (Fig. 6.2), expliqué en 6.1.1. Chaque petit trait qui s’y
trouve est un spectre à part entière, issu d’une région bien définie de l’objet.
Le fichier “table” est enrichie à chaque étape du traitement. Globalement, la
table donne les coordonnées de chaque micro-pupille (donc de chaque point
image) en fonction de leur numéro. La numérotation même des micro-pupilles
est fixée une fois pour toutes et insérée en dur dans le programme XOasis qui
la gère automatiquement. Avec les coordonnées spatiales de chaque spectre ou
point image, on peut aisément reconstituer l’aspect visuel de l’objet observé.

6.2.2 Méthode de Traitement

La méthode globale de traitement des données se déroule selon les étapes
suivantes :

1 Prétraitement et correction des effets de frange des CCD sur les blocs
spectroscopiques bruts : Ces étapes sont assez habituelles, et non carac-
téristiques de XOasis.

* Inversion des blocs (éventuellement : recommandé pour les CCD EEV)
* Correction de l’offset
* Calcul du biais des blocs
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* Prétraitement des clichés spectroscopiques de référence (biais et sous-
traction du bruit de lecture d’après le “dark”, juxtaposition des blocs)

* Calcul et correction de l’effet de franges sur les CCD (éventuellement)
2 Création du masque pour l’extraction des spectres : Le logiciel cherche à

caractériser toutes les franges enregistrées dans l’image. La distribution
de ces franges (qui constituent chacune un spectre distinct) et leur forme
permettent de remonter aux caractéristiques mêmes du système optique.
En un mot, le masque contient en fait le modèle informatique de tout le
système optique.

* Copie de la table de la référence (la référence est une lampe à spectre
continu)

* Calcul de la position des micro-pupilles
* Calcul de la forme des franges
* Création et sauvegarde du masque
3 Extraction du spectre : à partir du masque, XOasis calcule la réponse

théorique du système optique et y ajuste la réponse réelle. Ceci permet
d’interpréter correctement chaque frange en un spectre spécifique.

* Calibration en longueur d’onde via une table de référence
* Calcul et application de cette calibration à chaque spectre
4 Soustraction du Flat à basse fréquence : l’entité “image” est corrigée

comme s’il s’agissait d’une image habituelle.
* Correction des rayons cosmiques
* Soustraction du spectre du fond du ciel : la différence majeure d’OASIS

avec d’autres systèmes imageurs conventionnels est l’information spec-
trale qu’il fournit. L’équivalent de la soustraction du fond du ciel doit
aussi se faire sur les spectres.

* Définition d’une zone de ciel “vide”
* Calcul d’un spectre moyen de cette zone de ciel vide
* Soustraction de ce spectre de ciel du spectre de l’objet
5 Calibration en flux
* Copie de la table de la référence (ici, la référence est une lampe spectrale)
* Calcul et application de la correction en flux
6 Mosaïque : reconstitution d’un champ plus grand à partir de plusieurs

paires table-image. L’adjonction (spatiale) de plusieurs sets de données
ne peut se faire que s’ils sont dans les mêmes gammes (spectrales). Il faut
alors ajuster ces deux paramètres :

* Recentrage des coordonnées
* Troncation spectrale des cubes de données
* Juxtaposition des cubes recentrés spatialement ET spectralement
7 Analyse : intégration spatiale ou spectrale, séparation de raies ou de

continuum spectral. Maintenant viennent s’ajouter plusieurs fonctions
d’étude. L’intégration spatiale donne un spectre moyen de l’objet, alors
que l’intégration spectrale fournit une image (réelle) moyenne. La tron-
cation, ou la sélection de certaines longueurs d’onde, est l’atout majeur
de tout spectro-imageur.

* Intégration sur un intervalle de longueur d’onde donné
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* Intégration sur un contour (spatial) donné
* Intégration sur une surface (spatiale) donnée
* Séparation des raies
8 Reconstruction d’image : XOasis permet d’utiliser un peu de déconvo-

lution, ce qui n’est pas facilement réalisé pour des données 3D. A partir
du masque et d’une image d’un objet connu, XOasis peut remonter à
l’aspect de la PSF.

* Reconstruction de PSF
* Ajustement de la PSF à l’image désirée
* Extraction d’une tranche (spectrale ou spatiale) d’image
9 Importation/Exportation des données. Comme le format *.tig spécifique

de XOasis n’est pas nécessairement utilisable par tous les systèmes, le
logiciel permet de passer d’un type de fichiers à un autre (FITS par
exemple). Mais la structure table+image est quelquefois gardée. Libre à
l’utilisateur de lui donner ensuite la forme qu’il désire avec son langage
favori.

* Exportation d’un spectre (sauvegarde 1D)
* Exportation d’une image (sauvegarde 2D)
* Exportation de tout le cube (sauvegarde 3D : DEUX fichiers sont créés :

l’image est transformée en liste de spectres en fonction du numéro de
micro-pupille, et la table est gardée telle quelle)

10 Echange de fichiers

6.3 Raffinements supplémentaires

Pour plus de transportabilité, j’ai désiré transférer les cubes OASIS (qui
sont utilisés par XOasis sous leur format initial, dans une maille hexagonale
compacte, trace de la trame de micro-pupilles) sous un format plus aisé, avec
une trame carrée. J’ai donc re-échantillonné les données (les paires “table”
plus “image”) pour créer un cube 3D x × y × λ (ici une succession de 265
images 30×22pix) en fusionnant les 1013 spectres disponibles en fonction de
leurs coordonnées.

6.3.1 Bruit et Signal

La Figure 6.4 propose deux images issues du cube complètement traité. On
peut voir sur les spectres adjacents l’aile de la fenêtre du méthane à 0,83µm ,
la bande du méthane à 0,889µm , la fenêtre à 0,94µm , et l’aile de la bande à
1,013µm . Ces images sont sélectionnées pour deux paramètres :

– d’une part pour l’altitude qu’elles sondent : dans la fenêtre 0,94µm (avec
une largeur équivalente de 4,6Å), on peut atteindre la surface de Titan,
alors que l’image à 0,96µm reproduit l’apparence de la troposphère.

– d’autre part pour l’impact visible du système de stries détectable dans le
bruit.
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FIG. 6.4: Images OASIS traitées de Titan en novembre 2000. La colonne de gauche
correspond à 0,94µm (fenêtre du méthane), celle de droite, à 0,96µm (aile d’une
bande du méthane). De haut en bas :
(a) images de Titan (signalées par “Signal”), sur lesquelles est superposé un système
de coordonnées (méridiens et parallèles sont dessinés tous les 10◦, avec un graphisme
différent pour l’Equateur et le méridien 0) ;
(b) le bruit (“Noise”) calculé par XOasis ;
(c) spectre du pixel central du disque de Titan (flux -en unités arbitraires- en fonction
de la longueur d’onde -en nm-, avec une résolution spectrale de 1 800). Le curseur
orangé rappelle la longueur d’onde sondée, mais son épaisseur ne représente en rien
la largeur équivalente de la section du cube - chaque tranche équivaut ici à un filtre
étroit de largeur 4,6Å.
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Le panneau marqué “Noise” donne la valeur calculée par XOasis de la va-
riance du bruit théorique associé au signal, à partir du bruit de lecture, du flux
de photons, et de l’influence de toutes les étapes de traitement ; cette valeur
est probablement insuffisante pour calculer la vraie variance du bruit, car ce
résultat théorique peut ne pas reproduire avec exactitude la statistique réelle
du bruit. Ces images sont dessinées pour en faire ressortir les motifs, indépen-
damment de leur intensité réelle : en l’occurrence, le flux de l’image de bruit
est environ 30 fois inférieur à celui du signal. En tout cas, ce bruit souligne
très bien un problème que j’ai rencontré : un système de franges qui apparaît
dans le bruit, d’amplitude environ 3%, dont l’origine n’est pas encore très bien
déterminée. La deuxième image de la Figure 6.4 présente justement le pire sys-
tème de franges que j’ai pu relever, alors que la première, à gauche, au centre
de la fenêtre du méthane, ne laisse paraître aucune frange. Elles sont vraisem-
blablement reliées à la correction de champ plat effectuée pour restaurer la
normalisation de chaque spectre du cube. Cet effet de moiré n’a donc pas pu
être corrigé, mais sachant qu’à l’avenir, les spectres seront moyennés sur plu-
sieurs pixels représentant la largeur spatiale d’un élément de résolution, ces
franges seront complètement noyées dans l’opération : nous pouvons donc
affirmer que leur influence ne sera donc absolument pas significative.

Quoi qu’il en soit, la valeur du rapport de Signal sur Bruit (SNR, ou Signal-
to-Noise Ratio) varie en fonction du pixel OASIS considéré, variant de 2 (bord
de l’image) à 38 (centre du disque de Titan). Pour toutes nos observations, on
peut considérer un SNR d’environ 30 sur la totalité du disque, (ce qui corres-
pond par ailleurs au niveau d’incertitude laissé par les franges sus-nommées,
qui sont donc définitivement négligeables). Pour gagner encore en SNR, j’ai
choisi de fusionner les différents cubes à ma disposition pour une date don-
née, en m’assurant au préalable que leur contenu était très similaire. La fusion
se fait par ré-échantillonnage, et recentrage par cross-corrélation. Au final, le
spectre moyenné sur la totalité du disque aboutit à un SNR d’environ 500.
Quand je définirai certaines zones pour l’étude spectrale des cubes OASIS
(Fig. 6.7), chaque spectre aura un SNR de 100.

6.3.2 Géométrie et effets centre-bord

Je n’ai pas pu calculer l’albédo géométrique de Titan, principalement parce
que la photométrie n’a pas été respectée, à cause de l’impact des raies tellu-
riques H2O qu’il a été difficile de corriger. En effet, à l’image du traitement des
spectres usuels (cf. 5.4.5), il faut retrouver le spectre de Titan tel qu’on pourrait
l’observer depuis l’espace, sans la désagréable interférence des raies d’absorp-
tion de l’atmosphère terrestre. Un spectre d’étoile de référence avait été acquis
pour nous permettre de reproduire la forme des raies de l’eau terrestre ; mal-
heureusement, ce spectre n’avait pas été acquis dans des conditions identiques
(sécante différente, heure et date inadéquates, pour ne nommer que cela). La
correction en a donc pâti.

Néanmoins, j’ai pu renormaliser le cube de données pour en obtenir des
valeurs proportionnelles à un albédo, qui furent ajustées pour correspondre
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FIG. 6.5: Paramètres et résultats de la recomposition d’une pseudo-loi de Minnaert.
En fonction de la longueur d’onde sont donnés de bas en haut :
(a) le flux solaire reçu par Titan, interpolé depuis les données de Delbouille et al.
(1981) ;
(b) le rayon angulaire de Titan vu depuis la Terre, déduit de l’article Toon et al. (1992) ;
(c) & (d) deux ajustements de cette pseudo-loi de Minnaert pour deux longueurs
d’onde choisies soit dans une bande du méthane (à gauche) ou dans une fenêtre (à
droite), où chaque couleur correspond à l’intensité mesurée le long d’un rayon donné,
alors que la ligne en gras représente le meilleur ajustement commun ;
(e) les valeurs trouvées pour I0 (trait gras) et I1 (trait fin), les deux intensités théo-
riques des deux composantes au centre du disque ;
(f) les coefficients des deux composantes de Minnaert k0 (trait gras) et k1 (trait fin).
Voir le texte pour plus de détails.
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à des valeurs d’albédo géométrique communément acceptées. Premièrement,
j’ai calculé le flux solaire théorique réfléchi par Titan. Ceci m’a permis de créer
un spectre en pseudo-I/F pour chaque pixel du disque, que je vais désormais
appeler abusivement “I/F”. Ce pseudo-I/F est proportionnel (mais par un fac-
teur multiplicatif indéterminé) à la vraie valeur de I/F. La deuxième étape est
la traduction des spectres en pseudo-“I/Fcosθ”, pour pouvoir comparer des
régions à différents angles d’incidence (“µ”), en corrigeant au mieux les ef-
fets centre-bord (Section 3.2.4) pour simuler un angle de phase nul pour tout
le disque (“µ0”). J’ai supposé que les effets centre-bord suivaient une loi de
Minnaert avec des coefficients ajustés sur nos données pour toutes les lon-
gueurs d’onde de la gamme OASIS. Finalement, le pseudo-albédo résultant
sera normalisé pour correspondre à des valeurs connues, puis analysé. Toute
cette étape est résumée en Figure 6.5, comme je vais le détailler.

Calcul de la réflectivité de Titan

Le calcul du flux théorique reçu puis réfléchi par Titan requiert deux pa-
ramètres en particulier : la taille angulaire de Titan et la valeur du flux solaire
incident. Le premier, déduit de Toon et al. (1992), donne le rayon physique de
Titan en fonction de la longueur d’onde :

R = 2965, 1− 226, 28×λ + 35, 03×λ2

Connaissant la distance entre la Terre et Titan (c’est-à-dire 8,128 UA le 17 no-
vembre 2000), il est facile de remonter au rayon angulaire du satellite. J’ai
extrait le flux solaire de l’atlas de Delbouille et al. (1981) (qui existe sur In-
ternet sous une version mise à jour sur http ://mesola.obspm.fr/solar spect.php),
que j’ai adapté en fonction de la distance Titan-Soleil (9,1116 UA en novembre
2000). Ces deux paramètres sont dessinés sur les deux premiers graphes de
la Figure 6.5. J’ai donc pu diviser le flux de Titan par le spectre solaire résul-
tant pour obtenir la pseudo-I/F de chaque point du disque de Titan. Les raies
solaires dans la gamme 850-900 nm n’ont que peu d’effet sur le spectre du sa-
tellite, puisque la plus forte d’entre elles, vers 892 nm, a un impact estimé d’au
plus 0,6% sur le flux. La correction du spectre solaire est ainsi suffisamment
efficace pour ne pas nécessiter d’autres traitements plus subtils.

Reconstitution d’une pseudo-loi de Minnaert

Le comportement théorique d’un objet diffusant en fonction de l’angle
d’émergence est donné par la loi de Minnaert (Minnaert, 1961) qui s’énonce :

I = I0×µk×µk−1
0

Où I0 est la brillance au centre de l’objet, µ0 est le cosinus de l’angle d’inci-
dence du rayonnement, et µ est le cosinus de l’angle d’émergence considéré.
Puisque la surface et l’atmosphère de Titan suivent deux lois de Minnaert dif-
férentes, j’ai considéré ici que la loi de diffusion serait la somme de deux lois
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de Minnaert simplifiées (somme que j’appellerai désormais “pseudo-loi de
Minnaert”) :

I = I0×µ(2k0−1) + I1×µ(2k1−1)

Dans ce cas, la simplification (confondre µ0 et µ) est justifiable, à cause de la
proximité des points sub-terrestre (SEP) et sub-solaire (SSP) ; en l’occurrence,
µ0 est l’angle entre la direction du SSP et le point visé, alors que µ est défini
similairement par rapport au SEP. Dans le cas de la mission de novembre 2000,
les coordonnées du SEP étaient (13,39◦S, 123,36◦LCM), alors que le SSP se si-
tuait en (23,58◦S, 123,96◦LCM). La petite différence entre les longitudes des
deux points de référence justifie un faible angle de phase négatif, d’environ
-0,3◦ (qui se traduira par des effets de phase sur le limbe Ouest, cf Section 8.1).
Confondre SEP et SSP revient à supposer que la phase solaire est nulle, ce qui
se répercute sur l’écriture simplifiée de la pseudo-loi de Minnaert.

J’ai ajusté tous les coefficients de cette pseudo-loi de Minnaert (à savoir
k0, k1, I0 et I1) par rapport aux données. Comme je le décrirai au Chapitre
10, on peut s’attendre, d’après la valeur de la LCM, à voir apparaître dans les
images un grand continent brillant sur la quasi-totalité du disque, “Xanadu”,
ce qui risque de compromettre la détermination de I0 et I1. J’ai tout d’abord
réalisé plusieurs coupes d’intensité sur le disque de Titan, le long de plusieurs
rayons définis arbitrairement, et ce pour chacune des images du cube OASIS.
J’ai opté pour 36 rayons différents répartis uniformément, donc séparés de
10◦, rejoignant à chaque fois le centre du disque et une fraction du limbe. J’ai
choisi d’ajuster un set de paramètres pour chaque longueur d’onde et pas pour
chaque rayon, car mon seul but était de corriger au mieux les effets centre-
bord (cf Section 3.2.4). D’autres auteurs (Chanover et al. (2003), par exemple)
essaient d’ajuster les coefficients de Minnaert pour chaque rayon (plus préci-
sément pour différentes latitudes), tenant donc compte des variations en lati-
tude de l’atmosphère et de la surface de Titan. J’ai voulu au contraire accen-
tuer ces variations, ce qui permet d’étudier globalement les motifs de l’atmo-
sphère (Partie III) et de la surface (Partie IV). Voilà la seule raison pour laquelle
j’ai considéré un profil moyen de Titan pour ajuster une unique pseudo-loi
de Minnaert par longueur d’onde. Cette loi permettra alors la création d’un
masque (par symétrie cylindrique) qui maintiendra toutes ces variations, ce
qui donnera de l’aplomb à nos comparaisons de régions de µ similaires.

Les graphes (c) et (d) de la Figure 6.5 représentent justement deux ajuste-
ments de cette pseudo-loi de Minnaert sur nos données. La différence majeure
entre les deux graphes repose sur la différence d’absorption du méthane entre
une fenêtre et une bande du méthane, qui se traduit par une différence de lu-
minosité globale, et l’apparition de la composante de surface lorsque le CH4
devient transparent (Section 3.1).

On peut remarquer que l’ajustement n’est pas idéal lorsque µ est inférieur
à 0,2. La cause en est simple : l’atmosphère de Titan est trop complexe (Section
3.2) pour que son comportement soit résumé par une simple loi de Minnaert
(il faut par exemple prendre en compte les diffusions multiples voire les rétro-
diffusions causées par les aérosols). D’un point de vue esthétique, j’ai choisi
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de ne montrer que des images OASIS où cette correction d’effets centre-bord
n’est pas appliquée, car la loi de Minnaert diverge sur le limbe (même si ce
n’est pas aussi caricatural que les lois Lambertiennes), ce qui n’est pas plus
réaliste qu’une image non corrigée. Par contre, les spectres seront toujours
représentés en prenant en compte cette correction, car je m’attarderai peu sur
les limbes (cf. Section 6.4.2).

La précision de l’ajustement au centre du disque (µ = 1) dépend de la
longueur d’onde : dans les bandes du méthane, la somme I0 + I1 représente
bien la valeur mesurable sur le disque ; inversement, la présence prévisible
de motifs de surface brillants au centre du disque (Xanadu) fait que la valeur
ajustée de I0 + I1 est bien inférieure à la valeur mesurée, donnant l’impression
d’un ajustement moins efficace.

Finalement, comme affiché en Figure 6.5, j’ai pu retrouver un set de coeffi-
cients k0, k1, I0, I1 pour chaque longueur d’onde. La somme I0 + I1 reproduit
bien le comportement général du spectre de Titan, comme on pouvait l’espé-
rer (avec quelques aléas dans la fenêtre du méthane, comme je l’ai souligné).
Les coefficients de Minnaert k imitent également l’allure de l’albédo de Titan,
puisque plus il y a de diffusion, plus le coefficient de Minnaert est petit.

Normalisation de l’albédo géométrique

Après correction de l’effet centre-bord, le cube de données fournit désor-
mais des spectres de pseudo-I/Fcosθ. Cette correction est efficace pour des
valeurs de µ supérieures à 0,2 (c’est-à-dire pour des angles d’incidence plus
aigus que 75◦), mais elle surcorrige les limbes (à cause de la divergence de
I/F aux grands angles d’incidence) ; par sécurité, je ne considérerai que des
régions du disque pour lesquelles µ dépasse 0,4. Ensuite, j’ai renormalisé le
spectre de Titan (moyenné sur tout le disque) pour atteindre une valeur d’al-
bédo géométrique de 0,08 dans la bande du méthane à 0,89µm . Cette va-
leur s’inspire fortement de celles trouvées dans la littérature : 0,07 par Karko-
schka (1994), 0,08 par Coustenis et al. (1996, données non publiées) et 0,07 par
Griffith et al. (2003). Cette renormalisation conduit naturellement à une valeur
d’albédo géométrique moyen de 0,25 dans le centre de la fenêtre, comparable
aux autres valeurs déjà publiées (cf. Fig. 3.2), que je prendrai donc en compte
au Chapitre 11.

Erreurs sur l’albédo géométrique

Le calcul de l’albédo géométrique induit bien évidemment quelques er-
reurs systématiques. Premièrement, la division par le spectre solaire et son
ajustement peut induire des erreurs d’environ 1%. Les plus grandes barres
d’erreur proviennent de l’ajustement et de l’application de la pseudo-loi de
Minnaert. Comme on peut le voir sur la Fig. 6.5, l’ajustement est efficace vers
µ = 1 (environ 5% de précision), lâche vers µ = 0, 6 (10% d’erreur) et inappro-
prié en-deçà de µ = 0, 2 (presque 25% d’erreur). En conséquence, les régions
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que je considérerai à l’avenir (µ supérieur à 0,4) souffriront de barres d’erreur
d’environ 6 à 11%.

D’un autre côté, les erreurs systématiques n’influenceront pas les compa-
raisons relatives à µ fixé d’une zone à l’autre, qui ne se verront entachées que
des barres d’erreur relatives au bruit (voir plus haut, Section 6.3.1)

Un autre facteur aura son importance : à cause des effets géométriques, les
limbes, corrigés ou non de l’effet centre-bord, correspondent tout de même à
des régions de haute masse d’air sur Titan. Ceci devra être pris en compte pour
le calcul des altitudes sondées par régions et par longueur d’onde (à l’image
de la méthode décrite Section 3.2).

6.4 Extraits choisis

L’étude du cube OASIS de la mission de novembre 2000 est décrite ex-
tensivement dans Hirtzig et al. (2005b), mais je vais en donner quelques ex-
traits ici : un IFS permettant d’acquérir à la fois des images et des spectres, je
vais tout naturellement les analyser les uns après les autres, indépendamment
pour commencer.

6.4.1 Utiliser OASIS comme imageur

Une utilisation évidente du cube peut être de comparer chaque tranche en
longueur d’onde comme un filtre étroit à part entière, de largeur équivalente
4,6Å. La Figure 6.6 présente quelques-unes de ces images, classées par lon-
gueur d’onde, et sélectionnées pour la particularité de leur longueur d’onde.
Deux d’entre elles (b et f) se trouvent à proximité immédiate d’une bande du
méthane, ce qui permet de sonder la stratosphère de Titan (cf. Section 3.2),
trois (a, c, e) choisies dans les ailes de bandes du méthane sondent donc l’at-
mosphère plus basse, et enfin une seule de ces images (d) est prise au cœur
d’une fenêtre du méthane, à 0,94µm .

On peut voir sur ces images différents aspects de Titan en fonction de la
longueur d’onde. La différence de luminosité entre les zones brillantes et les
zones sombres est d’environ 70 %. Malheureusement, sans déconvolution,
nous ne pouvons pas distinguer un croissant non déconvolué d’une tache
presque centrale. Le problème est d’autant plus ardu que nous nous trouvons
entre 0,8 et 1,0 µm , c’est-à-dire là où les aérosols sont les plus brillants. Nous
pouvons cependant analyser :

– L’asymétrie Nord-Sud (Chapitre 7) qui apparaît malgré l’aspect flou et
pixelisé des images : en particulier le disque de Titan semble plat au
centre de la bande du méthane à 0,94µm ...

– Dans la fenêtre, la surbrillance est vraiment centrée, soulignant a priori la
présence de Xanadu (Chapitre 10), le grand continent brillant qui trône
sur la face avant de Titan.
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6.4.2 Utiliser OASIS comme spectrographe

La comparaison des spectres OASIS permet de facilement quantifier ce qui
est difficilement visible sur les images. La supériorité d’un IFS dans cette tech-
nique (par rapport à des spectrographes classiques) est de savoir exactement
la position spatiale exacte de la zone étudiée. Ceci en fait un outil puissant
pour notre utilisation : pouvoir obtenir le spectre d’une zone précise, ou pou-
voir remonter aux divergences spectrales d’une zone à l’autre de l’objet, sur
la totalité du champ de vue de l’instrument. Tout d’abord, pour gagner en
rapport Signal sur Bruit, les spectres de Titan sont moyennés par zones, de
largeur équivalente à un élément de résolution. La largeur de cet élément de
résolution dépend de la résolution spatiale de l’instrument, et de la correction
du seeing par l’Optique Adaptative. De cette façon les spectres étudiés seront
indépendants les uns des autres, et leur comparaison sera donc objective.

La Figure 6.7 définit les zones d’intérêt sur le disque : quatre limbes (aux
quatre points cardinaux), et une zone centrale. La Figure 6.8 présente les
spectres moyens de ces cinq zones, où l’on peut lire :

* Premièrement, le centre est globalement plus brillant que les bords (5%
de plus en moyenne) : cela est dû à la tache brillante Xanadu (Chapitre
10) au centre de l’image, qu’on ne détecte que dans la fenêtre ; la sur-
brillance du centre dans la bande (vers 0,94µm ), où la surface n’est pas
censée être observable, vient probablement d’une correction insuffisante
de l’effet centre-bord

* Ensuite, on peut voir que le bord Ouest est soit comparable, soit 2-3%
plus brillant que le bord Est (on pouvait s’y attendre, puisque la phase
est ici négative). Ainsi, l’effet de phase (qui vaut 0,340◦) doit apparaître
sur le limbe du matin. Pourtant la différence s’accentue à haute altitude
(dans la bande du méthane), ce qui pourrait souligner qu’un autre phé-
nomène se superpose à l’effet de phase : on peut effectivement penser
au Morning Fog décrit dans Coustenis et al. (2001), que je développerai
au Chapitre 8.

* Enfin, l’asymétrie Nord-Sud (Chapitre 7) peut ici se suivre avec une
grande précision : le limbe Sud est souvent 10-15% plus brillant que le
limbe Nord. C’est ce qu’on appelle communément le “sourire de Titan”.
Cette situation s’inverse quand on monte en altitude : dans la bande à
889 nm, l’hémisphère Nord est 2% plus brillant que le Sud, c’est le début
d’inversion de l’asymétrie Nord-Sud, détectée dans le visible par le HST
(Lorenz et al., 2001) les 16 et 23 novembre 2000 avec STIS et WFPC2.
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6.4.3 Déconvolution

Jusqu’à présent, je n’ai pas parlé ici de déconvolution, alors que j’en ai fait
grand cas en Section 5.3. Les cubes de données OASIS sont en réalité peu pro-
pices à la déconvolution telle que je l’ai utilisée au cours de ma thèse (d’autres
méthodes existent, mais je n’ai pas pu les utiliser). Voici l’expérience que j’ai
faite en essayant de déconvoluer de façon standard le cube de données : en
supposant que ce n’était qu’une succession d’images indépendantes les unes
des autres.

Quelle FEP utiliser ?

Pour la déconvolution, l’emploi d’une FEP est indispensable, ne serait-ce
qu’une FEP fictive utilisable pour une déconvolution myope. Les cubes de
données acquis sur des étoiles de référence ne pouvaient pas suffire, car les
conditions d’observations étaient complètement différentes (différente heure,
différente sécante, seeing, etc...). Par exemple, les images de HR 1544 furent ob-
tenues avec une masse d’air trop élevée (1,414 à comparer au 1,004 des cubes
de Titan), d’autant plus que l’objet lui-même n’est pas réellement adéquat,
principalement parce que c’est une étoile de magnitude 4, alors qu’il faut tou-
jours prendre comme référence une étoile dont la magnitude est similaire à
celle de Titan, en l’occurrence une étoile de magnitude environ 8...

Il a donc fallu reconstituer une FEP théorique, à partir d’une image
PUEO/KIR de notre propre collection2. Nous avons choisi une image J
(1,29µm ), prise en 2001 avec un seeing de 0,4 arcsec et une LCM simi-
laire à celle d’OASIS. A partir de cette image, supposée représenter ce que
PUEO/OASIS aurait pu fournir comme image dans de meilleures conditions,
nous avons reconstitué une FEP qui, convoluant cette image J de référence,
donnait un résultat proche des images OASIS avec leur seeing de 0,9 arcsec.

La formule analytique de cette FEP est :

PSF(r) = e−r2/2×S2
1 + I21×e−r2/2×S2

2

où S1 correspond à un noyau large de FWHM 0,07981 arcsec, S2 à un halo de
FWHM 0.34792 arcsec et le rapport d’intensité de ces deux composantes, I21,
vaut 0,123369. Puis cette FEP fut normalisée, pour servir de référence à la mé-
thode de déconvolution sélectionnée : Richardson-Lucy régularisée, selon la
méthode de Bratsolis & Sigelle (2001). Cette méthode converge objectivement,
quand l’image ne semble plus s’améliorer d’au moins 0,01% d’une itération
à l’autre. Malheureusement, sans nombre d’itérations bien défini, il est diffi-
cile d’affirmer que le spectre du cube déconvolué est vraiment reconstitué. Les
résultats sont présentés Figs. 6.9 et 6.10.

2Ceci était valable car le premier cube OASIS a été acquis au CFHT, donc avec le même
système optique que les images PUEO/KIR. Cette méthode serait plus délicate avec le WHT,
puisqu’il faudrait sous-échantillonner des images NACO à 1,08µm pour obtenir une réfé-
rence plausible à 0,94µm , ou utiliser la caméra infrarouge NAOMI dans les mêmes conditions
pour acquérir un étalon.
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Petitesse du champ

Comme on peut le constater sur la Fig. 6.4, le champ d’OASIS est limité
et penché. Il manque de l’information dans les coins sur les images car j’ai
préféré une représentation α/δ aux coordonnées intrinsèques d’OASIS. J’ai
rempli ces trous en utilisant un profil de Titan moyen pour chaque longueur
d’onde. Ce profil moyen (intensité en fonction de la distance au centre du
disque) fut appliqué comme un filtre cylindrique pour combler les lacunes,
reconstruisant artificiellement la forme sphérique de Titan, sans ajouter d’ar-
tefacts significatifs (et en espérant ne pas noyer les motifs déjà présents). En
réalité, après plusieurs essais, la méthode de “remplissage” des lacunes s’est
montrée moins critique qu’un autre avatar du cube OASIS 2000 : la petitesse
du champ lui-même, qui entache la qualité des résultats, comme je vais le
montrer.

Pour quel résultat ?

La Fig. 6.9 montre le nouvel aspect de toutes les images OASIS déjà pré-
sentées ici. J’y ai ajouté la courbe de la FEP théorique reconstituée, présentée
avec la même échelle d’abscisse que les images. Celles-ci font ressortir sans
le moindre traitement supplémentaire tous les motifs déjà détectés par l’ana-
lyse spectrale (cf. 6.4.2). Par exemple, l’aspect du disque de Titan reflète bien
le limb-darkening à 939,6 nm prévu dans une fenêtre du méthane, alors que
le limb-brightening des bandes du méthane produit un disque presque plat à
887,0 nm. Ensuite, le limbe Sud de Titan est définitivement le plus brillant sur
la majeure partie des images atmosphériques (875,4, 910,3, 912,6, 951,7, 961,5
et 983,3 nm). Finalement, la surface de Titan apparaît bien au centre du disque
à 939,6 nm.

La Fig. 6.10 rapporte la nouvelle apparence des cinq spectres Fig. 6.7 et
Fig. 6.8 (à laquelle cette figure devrait être comparée). Les asymétries Nord-
Sud, Est-Ouest, Centre-limbes déjà relevées en 6.4.2 sont toujours présentes
(ce qui était déjà visible sur la Fig. 6.9) mais aucune information nouvelle n’est
visible.

La situation est en fait presque pire qu’avant, à cause de la petitesse du
champ. La courbe C est probablement la mieux reconstituée, et je vais donc
m’en servir comme référence pour critiquer la correction des autres spectres.
Les deux paires de courbes E-W et N-S gardent bien leurs asymétries, car elles
subissent les mêmes artefacts lors de la déconvolution. Les courbes S et N
sont certainement les courbes les plus sous-estimées, car elles sont les plus
proches des bords de l’image (à 8 pix de distance), et l’information ne peut
y être complètement reconstituée. La courbe N est particulièrement touchée,
car elle est visiblement bien trop basse par rapport aux autres. Les courbes
E et W sont moins corrompues que les spectres N et S, mais toujours plus
que la courbe C, car elles sont prélevées à 13 pix du bord. Encore une fois,
les asymétries sont toujours valides car les courbes d’une de ces paires sont
corrompues de la même façon. Nous ne pouvons donc que confirmer ce qui
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est lu sur les courbes non déconvoluées, comme en 6.4.2.
Puisque les comparaisons ne sont plus valables que pour des paires de

courbes bien définies, je préfèrerai donc à chaque fois me baser sur les images
non déconvoluées, moins esthétiques, mais plus fiables.

Les cubes OASIS 2005, encore en cours de traitement, seront probablement
plus faciles à déconvoluer : en cas de trop mauvais seeing, nous avons choisi
de limiter la résolution spatiale pour conserver un plus grand champ, nous
aurons donc moins de problèmes vis-à-vis de la petitesse du champ. D’autre
part, nous avons acquis des images d’étoiles de référence pour servir de FEP
lors de la déconvolution, nous serons donc exemptés du calcul d’une PSF théo-
rique. En revanche, la déconvolution de chaque tranche indépendamment des
autres, même avec renormalisation après coup, ne nous assurera pas que le
spectre sera correctement reconstitué.

6.5 OASIS et les autres instruments

Comme je le montrerai au Chapitre 11, OASIS a un énorme potentiel pour
nous aider à mieux caractériser la surface de Titan : c’est l’un des rares instru-
ments à notre disposition pouvant scanner la fenêtre du CH4 à 0,94µm .

Cette fenêtre est cruciale car c’est la seule où tous les candidats plausibles
pour la surface de Titan ont des comportements spectraux différents (voir Sec-
tion 11.1.2). Les glaces (H2O, CO2, CH4, etc...) sont plus brillants que les tho-
lins ou les silicates. La valeur de l’albédo de surface dans cette fenêtre nous
permettrait alors de quantifier le mélange entre ces constituants ou la domi-
nation de l’un d’entre eux.

6.5.1 OASIS vs PUEO ou NACO

A première vue, la Table 4.1 confirme que la résolution spatiale d’OASIS,
que ce soit au CFHT ou au WHT, sera toujours inférieure à celle du VLT. C’est
bien le cas, mais NAOS/CONICA, s’il peut à la fois faire des spectres ou des
images, n’assurera jamais la même sécurité qu’un véritable IFS : la haute ré-
solution spatiale du VLT ne sert plus réellement s’il y a une trop grande in-
certitude sur la position exacte dans l’espace des zones dont on possède les
spectres.

La résolution spectrale d’OASIS est de 3000 environ, à comparer à la ré-
solution 1400 de NACO en mode spectroscopique S27_3_SK. Ceci correspond
à un échantillonnage en longueur d’onde de 3Å pour OASIS, et de 14Å pour
NACO.

En réalité, les deux modes peuvent être complémentaires, car OASIS sonde
principalement la bande I (entre 0,8 et 1,0µm ), alors que NACO scanne la
bande K (entre 2,0 et 2,5µm ). C’est là où l’utilisation simultanée des deux ins-
truments peut être optimale : nous disposerions de données spectrales pour
les fenêtres à 0,94 et 2,0µm . C’est ce qui est potentiellement faisable avec
la mission WHT/OASIS de janvier 2005 : malheureusement, les dates (et les
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TAB. 6.2: Caractéristiques comparées d’OASIS, VIMS et DISR dans le cas de l’étude
de Titan. Voir le texte pour plus de détails.

OASIS VIMS DISR (Huygens)
(WHT) (Cassini) HRI DLIS

Résolution spa-
tiale

∼ 650 km/pix ∼ 2 km/pix ∼ 20 m/pix NA

Couverture
possible

100% ∼90% ∼ 6× 10−5

Gamme spec-
trale

865-1037nm 350-5100nm 660-1000nm 850-1700nm

Résolution
spectrale

3350 ∼100-150 NA ∼ 300

LCM) ne coïncident pas pour les missions VLT et WHT, il sera donc difficile
de les comparer.

A l’avenir, il est envisageable d’organiser des missions conjointes pour ob-
tenir des données simultanées de NACO et d’OASIS. Il sera d’autant plus ju-
dicieux d’utiliser si possible l’IFS en cours d’installation sur l’UT4 du VLT :
SINFONI. Celui-ci offre 4 modes spectroscopiques (J, H, K, H+K), avec une
résolution spectrale de 1500 à 4000 et une résolution spatiale de 0,25, 0,10 ou
0,025"/pix (pour des champs de 8, 3 ou 0,8×0,8"). La gamme spectrale de (1 -
2,5 µm ) est le complément idéal de la gamme d’OASIS.

6.5.2 OASIS 2005 vs Cassini

La Table 6.2 résume les capacités des différents instruments capables de
spectro-imagerie, utilisés pour étudier Titan. Les valeurs sont des moyennes
calculées d’après les caractéristiques théoriques des instruments. La compa-
raison est sans appel : les instruments Cassini/Huygens ont une résolution
spatiale inégalable, mais leur résolution spectrale est très limitée.
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FIG. 6.6: Mosaïque d’images OASIS sélectionnées dans le cube. Chaque sous-panneau
présente Titan (“Signal”), les motifs du bruit associé (“Noise”), le spectre du pixel cen-
tral du disque sur lequel un curseur rappelle la longueur d’onde sondée. Les images
choisies correspondent à (a) 875 nm (aile d’une bande du méthane), (b) 887 nm (cœur
de la bande du méthane), (c) 910 nm (aile), (d) 940 nm (centre de la fenêtre du mé-
thane), (e) 952 nm (aile), (f) 981 nm (proximité de la bande du méthane à 1µm ). L’as-
pect de Titan change d’une longueur d’onde à l’autre, ce qui trahit plusieurs phéno-
mènes à la surface ou dans l’atmosphère. Voir le texte pour plus de détails.
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FIG. 6.7: Délimitation de zones spécifiques sur le disque de Titan pour l’analyse spec-
trale. Le disque montré ici est l’image moyenne de disque sur la totalité de la gamme
spectrale à notre disposition. Chaque zone, légèrement plus large qu’un élément de
résolution, renverra un spectre montré sur la Figure 6.8.

FIG. 6.8: Spectres OASIS de Titan, extraits du cube de données final. L’albédo géo-
métrique est donné en fonction de la longueur d’onde (en nm), avec le code couleur
défini Figure 6.7 : le Centre (C) est en noir, le limbe Nord (N) en bleu, le limbe Sud (S)
en rouge, le limbe Ouest (W) en vert, et le limbe Est (E) en jaune. Plus de détails dans
le texte.
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FIG. 6.9: Tranches du cube déconvolué, ainsi que la forme de la FEP reconstituée pour
les besoins de la déconvolution Lucy-Richardson régularisée (méthode Bratsolis). Les
images choisies ici correspondent à la déconvolution des images déjà montrées au
cours de ce Chapitre.
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FIG. 6.10: Spectres de Titan, après déconvolution du cube de données. A l’image de la
Fig. 6.8, l’albédo géométrique en fonction de la longueur d’onde est représenté avec
le code couleur défini Figure 6.7.
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Depuis la détection de l’atmosphère de Titan par Comas Solá (1909), notre
vision de cette épaisse couche d’azote et de méthane a bien évolué. Depuis les
premières études spectroscopiques de Kuiper (1944), nous savons reconnaître
les différents composés chimiques qui la composent (voir Table 2.1). La dyna-
mique de Titan est également de mieux en mieux reconstituée, loin des hypo-
thèses d’équilibre hydrostatique de Sir James Jean (Jeans, 1955), avec de com-
plexes Modèles de Circulation Globale 3D. Pourtant il reste encore de nom-
breuses inconnues : quelles sont les échelles de temps caractéristiques des phé-
nomènes qui agitent l’atmosphère opaque de Titan ? Y a-t-il vraiment super-
saturation du méthane, empêchant toute formation de nuages ? (Samuelson
et al., 1997b; Courtin et al., 1995) Quels sont les phénomènes ponctuels non
encore détectés et/ou expliqués sur Titan qui agrémentent le ciel titanien ?

Ma modeste pierre à cet édifice repose sur une étude des données atmo-
sphériques recueillies entre 1998 et 2005. Dans l’infrarouge proche, la présence
de fenêtres et de bandes de méthane (cf Section 3) permet, en ajustant la lon-
gueur d’onde grâce à des filtres étroits, de sonder des couches d’atmosphère
dont l’altitude est déterminée avec une précision kilométrique par notre mo-
dèle de transfert radiatif (Rannou, 2005). Tous ces filtres, choisis dans les ailes
des bandes du méthane seront rappelés Table ?? : ils peuvent fournir alterna-
tivement des images de la troposphère, de la tropopause, de la basse strato-
sphère ou de la haute stratosphère. Ils m’ont permis de participer à la descrip-
tion de trois phénomènes en particulier.

L’asymétrie Nord-Sud : depuis Voyager, nous savons que l’atmosphère de
Titan n’est pas uniforme, et les deux hémisphères Nord et Sud évoluent en
fonction des saisons. En fonction de l’éclairement solaire, la condensation des
aérosols atmosphériques sera facilitée dans l’hémisphère d’hiver. Cet excès
d’aérosols se manifestera par une surbrillance en infrarouge de l’hémisphère
d’hiver au Sud. Il y a donc un écart de luminosité entre les hémisphères Nord
et Sud, que j’ai quantifié et suivi dans le temps : j’ai eu la chance d’assister à la
transition automne/hiver de l’hémisphère Nord, qui s’est caractérisée par un
renversement de cette asymétrie Nord-Sud en 2002. Ceci se pressentait déjà à
la fin des années 90 (Lorenz et al., 1999) avec les données visible du HST, mais
était encore peu marqué en infrarouge : entre 1998 et 2005, j’ai pu suivre par
altitude et par année l’inversion de l’asymétrie Nord-Sud, ce que je présente ici
Chapitre 7. Même si l’intervalle de temps de mon étude ne représente qu’une
fraction de l’année titanienne (30 ans), ce suivi permettra à l’avenir de mieux
contraindre les modèles dynamiques de l’atmosphère.

Après les effets saisonniers, j’ai eu la surprise de pouvoir retrouver trace
de phénomènes diurnes, à des échelles de temps donc bien plus courtes.
Lorsque le Soleil ne gêne pas nos observations (lorsque les effets de phases
sont minimes), nous pouvons déceler une surbrillance du limbe Ouest de Ti-
tan, là où le jour est en train de se lever : notre analyse, présentée Chapitre
8, montre qu’il s’agit probablement d’aérosols qui se sont condensés dans la
stratosphère, au cours de la nuit. Je confirme donc ici la découverte de ce “mor-
ning fog” (ou brume matinale, en hommage au phénomène similaire qui a lieu
sur Terre) décrit par Coustenis et al. (2001), et j’en étends l’étude.
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Enfin, la météorologie sur Titan est capricieuse. Non pas dans sa nature,
mais dans nos certitudes à son sujet : alors que nous prévoyions une atmo-
sphère dépourvue de nuages à cause de la super-saturation du méthane (cf.
Section 2.2.3), nombre d’auteurs publient des images montrant des motifs
brillants en altitude, interprétés comme des nuages de CH4. Je ne vais pas
ici présenter un recensement de ces “nuages provisoires” (Roe et al., 2002b;
Bouchez, 2004), car nous n’en voyons aucun sur nos images, par contre nous
repérons sans cesse le même motif brillant au Pôle Sud de Titan, en particulier
à 2,12µm , qui fut confirmé par la suite par Cassini. Le motif au Pôle Sud peut
être aussi un de ces nuages, mais à une altitude surprenante. Le Chapitre 9
s’attardera donc sur le suivi et l’interprétation de ce phénomène encore mal
compris.



Chapitre 7

Phénomènes saisonniers :
l’inversion d’asymétrie Nord-Sud
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Plusieurs motifs différents peuvent apparaître sur les images atmosphé-
riques de Titan. Parmi ceux-ci on peut souligner l’asymétrie flagrante entre
les limbes Nord et Sud du satellite : dans l’hémisphère d’hiver, manquant
d’énergie thermique, les aérosols, bons diffuseurs en infrarouge, peuvent se
condenser plus facilement. Sur Titan, l’hiver a commencé dans l’hémisphère
Nord depuis 1998. Dans les années 90, le limbe Sud était le plus brillant en
infrarouge, ce qui lui valu le surnom de “sourire de Titan”. Pourtant Voyager
avait détecté cette asymétrie en 1980, mais avec un excès d’aérosols au Nord,
qui sortait à peine de l’hiver, et de même nous détectons depuis le début du
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XXIeme siècle un retour à la situation décrite par Voyager. Mon travail ici fut de
chronométrer et de décrire précisément l’évolution de l’asymétrie Nord-Sud
sur les huit dernières années, complétant les mesures existantes pour mieux
contraindre à l’avenir les modèles saisonniers/photochimiques/dynamiques
de l’atmosphère de Titan.

7.1 Histoires d’asymétrie Nord-Sud

Dans les bandes du méthane, Titan exhibe un limb-brightening important
(coefficient de Minnaert de 0,4 en moyenne, voir Section 3.2.4), où peut se
retrouver l’impact de l’asymétrie Nord-Sud, sous la forme d’un limbe plus
brillant que l’autre. Cette surbrillance locale vient d’une asymétrie dans la ré-
partition des aérosols dans l’atmosphère : l’hémisphère d’hiver est plus pro-
pice à leur condensation que l’hémisphère d’été. Les aérosols sont bons diffu-
seurs en infrarouge, par contre ils ont tendance à absorber la lumière visible.
Inversement, le méthane (supposé uniforme dans toute l’atmosphère à une al-
titude donnée) diffuse la lumière selon la loi de Rayleigh, diffusant mieux les
courtes longueurs d’onde que les longues. Ces deux phénomènes (diffusion
par le CH4 et diffusion par les aérosols) vont gouverner l’aspect de l’asymé-
trie Nord-Sud en fonction de la longueur d’onde : en supposant par exemple
un excès d’aérosols au Sud (“sourire de Titan”, tel qu’observé jusqu’en 2000),
on verra un limbe Sud brillant en infrarouge (à cause de la réfraction par aé-
rosols), par contre c’est le limbe Nord qui brillera le plus dans le visible (ab-
sorption importante par les aérosols au Sud, mais diffusion Rayleigh prédo-
minante au Nord). Tout ceci est décrit avec plus de détails dans Sromovsky
et al. (1981); Lockwood et al. (1986).

7.1.1 Nord ou Sud ? l’asymétrie Nord-Sud change régulière-
ment...

Les images Voyager montrent bien l’ANS, laquelle, juste après l’équinoxe
de printemps, était gouvernée par un excès d’aérosols au Nord (Voyager ob-
servait principalement dans le visible, avec une hémisphère Sud environ 20%
plus brillant (Smith, 1981; Smith et al., 1982; Letourneur & Coustenis, 1993).

Mais il fallut par la suite attendre l’avènement de l’optique adaptative ou
du Hubble Space Telescope pour résoudre à nouveau le disque de Titan. Cald-
well et al. (1992) reprend les observations du HST en 1990, qui a trouvé l’asy-
métrie Nord-Sud inversée par rapport à l’époque Voyager, avec un limbe Nord
10% plus brillant que le Sud (dans le bleu à 440 nm et le jaune à 550 nm), c’est-
à-dire un excès d’aérosols au Sud. En infrarouge, d’après l’optique adaptative,
les résultats concordent, comme par exemple ceux de Saint-Pé et al. (1993).

Depuis 1997, il y a inversion de l’asymétrie Nord-Sud, avec un retour à
la situation de Voyager, avec l’excès d’aérosols au Nord. Certaines images
HST semblent montrer les limbes Nord et Sud de même intensité (Lorenz
et al., 1999, 2001) à 889 nm, bien que le “sourire de Titan”soit encore visible
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à 953 nm et au-delà. De même en optique adaptative, les images infrarouge ne
voient plus d’asymétrie Nord-Sud en 1999-2000 (Chanover et al., 2003; Bou-
chez, 2004).

Nos observations donnent un autre point de vue sur cette inversion d’asy-
métrie Nord-Sud, prévue par les modèles saisonniers. Nous observons peu
de disparitions complètes de l’asymétrie Nord-Sud, au contraire nous voyons
principalement les limbes s’inverser progressivement, mais rarement s’éga-
ler. En 1998, le “sourire de Titan”est toujours d’actualité, et en 2005 c’est le
limbe Nord qui prédomine. Nous avons même avec OASIS un indice sur le
commencement de l’inversion d’asymétrie Nord-Sud, avec un limbe Nord lé-
gèrement plus brillant que le limbe Sud en novembre 2000 (cf Section 6.4). Je
vais décrire ici le déroulement de l’inversion d’asymétrie Nord-Sud telle que
nous l’avons observée avec PUEO et NACO (Fig 7.1).

7.1.2 Les observations favorables

Parmi toutes les images acquises depuis 1998, nous avons sélectionné uni-
quement les images dont on peut tirer des informations sur l’atmosphère en
général et l’asymétrie Nord-Sud en particulier. Ces phénomènes apparaissant
principalement au limbe (là où la masse d’air sur le trajet est suffisamment
élevée pour les accentuer), ce sont ces altitudes qui sont fournies par filtre.
Ces images pourront servir pour le suivi d’autres phénomènes (Chapitres 8 et
9), décrivons donc brièvement leur variété d’un point de vue général.

La collection de filtres variés et les phases de Titan (orbitale par rapport
à Saturne comme saisonnière et diurne par rapport au Soleil) nous donnent
toute une gamme de conditions très différentes :

– Saison changeante : le solstice d’hiver Nord a eu lieu en octobre 2002,
l’été de l’hémisphère Sud sur Titan s’est donc accentué graduellement
de 1998 à aujourd’hui. Nous avons donc accès à l’impact sur Titan de
la variation de flux solaire, puisque chaque hémisphère n’est plus illu-
minée de la même façon. Le problème que l’on rencontre est dû à la
proximité de la Terre par rapport au Soleil vu depuis Titan : nous ne pou-
vons depuis la Terre observer que l’hémisphère éclairé par le Soleil ex-
clusivement (donc principalement l’hémisphère d’été), ce qui laisse peu
de marge de manœuvre pour observer l’hémisphère d’hiver. En l’occur-
rence, nous n’avons aucun moyen d’observer le Pôle Nord depuis 1999.

– Phase solaire : Depuis la Terre, nous ne pouvons observer que l’hémi-
sphère de jour sur Titan, mais l’angle de phase solaire n’est pas stric-
tement nul : il varie généralement entre -6 et +6◦. Nous avons observé
Titan avec des angles de phase variés : environ +6◦en mars 2001 ou avril
2004, environ -4◦en novembre 2002, et les autres observations corres-
pondent à des phases minimales et strictement positives (les missions
étant effectuées juste après l’opposition de Saturne, cf. 5.1.2)

– Phase orbitale : les observations de la surface de Titan requièrent des
images prises à diverses longitudes (LCM) pour réaliser des cartogra-
phies de la surface. Cette nécessité est plutôt un avantage pour analy-
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FIG. 7.1: Symptômes de l’inversion d’asymétrie Nord-Sud : ces images PUEO sont
classées par date (horizontalement : de décembre 2001 à janvier 2004) et par alti-
tude (verticalement : J1-LBC_1.29 = troposphère et surface, H2(1-0)-NBC_2.12 = tro-
posphère, FeII-NBC_1.64 = stratosphère, J2-LBC_1.18 = haute stratosphère). Alors que
le “sourire de Titan”est visible en 2001, c’est le limbe Nord qui semble prédominer en
2004. (Notez que l’image J1-LBC_1.29 de 2004 (coin supérieur droit) ne montre pas la
surface mais un anneau de Gibbs, car la déconvolution n’a pas correctement abouti ici
à cause du drift évoqué Section 5.4.3 ; pourtant nous pensons que l’asymétrie Nord-
Sud est encore respectée car le drift orienté Est-Ouest ne crée principalement que
des artefacts suivant l’horizontale.) Comme sur toutes nos images, l’orientation Nord
pointe vers le haut, et l’Ouest (West-map) à gauche. Les profils d’intensité normalisée
correspondent à des coupes le long de l’axe de rotation de Titan, et les barres d’erreur
(courbes en orange) donnent les variations sur les deux éléments de résolution voi-
sins. La valeur du contraste Nord-Sud est donnée par le rapport des flux N/S, indiqué
en haut à gauche de chaque image. Voir le texte pour plus de détails.
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ser l’atmosphère, puisque cela permet de vérifier (ou d’infirmer) que la
haute atmosphère est peu reliée à la surface, et qu’elle reste uniforme en
longitude, quelque soit le LCM de surface au moment de l’observation.

Toute cette gamme de conditions diverses nous permettra d’établir un diag-
nostic de l’atmosphère en fonction du temps (avancement de l’hiver Sud), de
l’altitude (filtres spécifiques), de la longitude (phase orbitale) ou de la position
du Soleil (phase solaire).

7.1.3 Quantifions l’asymétrie Nord-Sud

L’analyse quantitative de l’asymétrie Nord-Sud passe nécessairement par
une définition précise d’une quantité à mesurer. J’ai considéré le rapport des
flux entre les limbes Nord et Sud (rapport N/S). Une valeur inférieure à 1
correspond au “sourire de Titan”, alors qu’une valeur supérieure à 1 reflète
l’inversion de l’asymétrie Nord-Sud ; évidemment, une valeur de 1 signifie
que les deux limbes sont similaires. Pour trouver cette valeur N/S il faut tout
d’abord définir une valeur de flux pour les limbes Nord et Sud ; j’ai donc consi-
déré une tranche d’1 élément de résolution d’épaisseur (en général environ 3
pixels CCD) courant le long de l’axe Nord-Sud de Titan, passant par le centre
du disque. Il suffit alors de profiter du limb-brightening de Titan pour prendre
l’élément de résolution le plus brillant pour chaque limbe comme valeur de
flux. De telles coupes sont montrées Fig 7.1.

Les barres d’erreur sont définies comme la variation du rapport N/S en
prenant en compte des éléments de résolution voisins de ceux de l’axe Nord-
Sud : en réalité 3 coupes sont réalisées, une nominale selon l’axe de rotation
de Titan, et deux autres parallèles à cette dernière, décalées d’un élément de
résolution vers l’Est et vers l’Ouest. Les courbes orange correspondent en fait
au flux minimum et au flux maximum trouvés à une latitude donnée pour
chacune de ces coupes.

D’autres subtilités ont été prises en compte :

Aucune correction d’effets centre-bord

Alors que nous disposons d’un modèle capable d’éliminer les effets géo-
métriques (l’effet “centre-bord” décrit Section 3.2.4), j’ai choisi de ne pas l’uti-
liser ici : nous recherchons des rapports de flux entre les limbes Nord et Sud, et
notre correction centre-bord ne fait qu’appliquer un facteur multiplicatif pour
corriger la géométrie, facteur qui se trouve être identique aux deux limbes
puisque nous n’appliquons qu’un modèle d’atmosphère “moyenne” (pour ne
pas éliminer les effets différentiels que nous voulons étudier). Je confonds ici
anneau de Gibbs (ringing décrit Section 5.3) et effet centre-bord, car ces deux
phénomènes se cumulent sur nos images, mais ces effets systématiques s’an-
nulent lors du calcul des rapports N/S.

En réalité, outre la simplicité de mise en oeuvre, il y a une raison bien plus
spécifique à l’omission de cette étape. L’application du filtre cylindrique re-
tourné par le modèle se fait par rapport au centre de Titan. Dans le cas idéal
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(et c’est la situation réelle), les limbes Nord et Sud sont à des angles d’ob-
servation (par rapport au nadir) de 90◦, où les effets centre-bord sont les plus
importants, et varient très rapidement dès qu’on s’éloigne du limbe ; le facteur
multiplicatif est donc censé être identique pour les deux limbes, et s’annuler
lors du calcul du rapport. Malheureusement, Titan n’est pas toujours bien cen-
tré sur les pixels CCD, et il est difficile de dire avec exactitude quel est l’angle
d’observation réel de tel ou tel pixel. C’est sans compter l’application même
du filtre cylindrique, dont l’impact aux limbes est très dépendant du centrage
effectué par rapport au disque de Titan. Toutes ces considérations font que la
correction des effets centre-bord ajoutent plus d’artefacts et d’erreurs poten-
tiels que d’améliorations dans le cas qui nous intéresse.

Redressement des images

Comme indiqué Section 5.1.2, l’axe de Titan n’est pas toujours parallèle aux
axes X et Y des CCD, même si ce n’est que de quelques degrés (en moyenne
3-4◦). Il a donc fallu pour chaque coupe faire pivoter légèrement les images
atmosphériques pour suivre réellement l’axe Nord-Sud de Titan. Ceci n’a pas
d’impact sur les flux, puisque les coupes sont des moyennes sur plusieurs
pixels CCD consécutifs, pour ne garder que les variations à l’échelle des élé-
ments de résolution.

Cas des limbes non uniformes : un problème répétitif à 2,12µm

La plupart de nos mesures supposent que les limbes sont uniformes.
Considérer les éléments de résolution aux pôles (ou approchant au maximum,
puisque le Pôle Nord n’est pas visible sur nos images) comme représentatifs
des limbes ne peut se faire qu’à cette condition. En particulier, les images à
2,12µm ne constituent jamais un échantillon fiable pour l’analyse de l’asymé-
trie Nord-Sud, puisqu’au Pôle Sud (qui correspond souvent à l’élément de
résolution pris en compte pour représenter l’état du limbe Sud) se trouve un
phénomène atmosphérique mouvant et variable (cf Chapitre 9), ce qui rend
le limbe hautement non uniforme, ce que nous ne pouvons envisager de cor-
riger, il nous est donc impossible d’utiliser la moindre valeur numérique à
2,12µm dans notre optique d’analyse de l’asymétrie Nord-Sud.

Normalisation des images atmosphériques : passage en flux relatifs

Pour simplifier les calculs, et ne considérer que des contrastes, nous avons
normalisé toutes les images en prenant une valeur de flux de 1 pour l’élé-
ment de résolution le plus brillant, et 0 pour le fond du ciel (qui ne donne
aucune information sur Titan). Ceci permet d’avoir rapidement une mesure
du contraste, et de pouvoir visuellement comparer les courbes (Fig. 7.1) entre
elles.
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7.2 Résultats : évolution observée de l’inversion
d’asymétrie Nord-Sud

A l’époque de Voyager, en 1980, les images dans le visible avaient montré
que l’hémisphère Sud était le plus brillant (Fig. 1.1a), et les mesures spectro-
scopiques dans l’infrarouge avaient pu démontrer que l’hémisphère Nord se
caractérisait par un excès de nitriles et d’hydrocarbures (Coustenis & Bezard,
1995).

Ensuite, les données des télescopes spatiaux (HST) et d’Optique Adap-
tative (ADONIS, PUEO, puis NACO), acquises au cours des années 90, ont
repéré une situation complètement inversée par rapport à Voyager, avec un
limbe Sud prédominant, trahissant l’excès d’aérosols qui s’y trouvait. C’est à
cette époque que l’expression de “sourire de Titan” fait son apparition.

Pourtant, à la fin du XXeme siècle, la situation semble à nouveau s’inver-
ser, dans le visible (Lorenz et al., 1999) puis dans l’infrarouge avec nos don-
nées 2001, FeII-NBC_1.64 par exemple. Cette indication est cruciale pour com-
prendre la dynamique de cette atmosphère, puisqu’il semblerait que l’inver-
sion de cette asymétrie Nord-Sud se déroule plus rapidement au-dessus de
100 km d’altitude que dans les couches plus profondes.

7.2.1 En fonction du temps...

Qualitativement (Fig 7.1) comme quantitativement (Graphe 7.2a), on peut
rapidement voir que l’asymétrie Nord-Sud a changé, et que l’hémisphère Sud
perd en brillance alors que le limbe Nord devient de plus en plus brillant.
Le rapport des flux N/S augmente d’année en année, dépassant le seuil 1,0
pour tous les filtres pendant la durée de mon étude. Par exemple, le filtre J2-
LBC_1.18 (PUEO) montre cette tendance croissante de 1998 à 2005 (à cause des
barres d’erreur en 2004, dues au drift comme expliqué 5.4.3, il est difficile de
caractériser l’évolution entre 2004 et 2005). En 2002, il n’y a plus vraiment de
“sourire de Titan”, avec des limbes identiques ; en 2004, on arrive à la situation
inverse, avec un limbe Nord brillant.

7.2.2 En fonction de l’altitude...

Les Figures 7.1 et 7.2 confirment également que l’asymétrie Nord-Sud évo-
lue différemment en fonction de l’altitude. Par exemple, en 2001, le filtre
NBC_1.09 (filtre troposphérique) montrait un limbe Sud brillant (N/S=0,87),
qui faiblissait doucement au-dessus de la tropopause (Jcont-NBC_1.21 :
N/S=0,88) et ne restait plus que marginalement brillant dans la haute stra-
tosphère (J2-LBC_1.18 : N/S=0,96). Trois ans plus tard, l’asymétrie Nord-
Sud était renversée, avec un limbe Nord désormais plus brillant, pourtant
le contraste était bien plus prononcé aux hautes altitudes (J2-LBC_1.18 :
N/S=1,16) que dans la troposphère (NB_1.04 : N/S=1,019). Ceci s’applique
pour toutes les séries de filtres sondant la même fenêtre du méthane (H2(1-
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FIG. 7.2: Etude quantitative de l’évolution de l’asymétrie Nord-Sud au cours des 8
dernières années (1998-2005). Les segments associés à chaque point correspondent
aux barres d’erreur sur le rapport N/S ; par contre en altitude la position du point cor-
respond à l’altitude nominale du filtre considéré, et les segments reflètent la gamme
d’altitudes sondées : on peut donc retrouver sur ce graphe les trois altitudes fournies
par le modèle.
(a) Evolution temporelle (haut gauche) : ici sont représentés les rapports N/S de plu-
sieurs filtres utilisés à maintes reprises au cours de différentes missions (1,18, 1,21,
1,64, 2,12 et 2,17 µm ). La couleur des symboles correspond à la longueur d’onde
(bleu = bande J, vert = bande H, rouge = bande K), et leur forme, à l’altitude (triangle
= troposphère, losange = tropopause, cercle = stratosphère). Nous mélangeons indis-
tinctement les filtres NACO et PUEO équivalents (comme par exemple NBC_2.12 et
NB_2.12).
(b, c, d) Evolution globale (trois autres quartiers) : l’évolution est suivie en fonction
du temps et de l’altitude, mais sont séparées les gammes de longueur d’onde pour
plus de lisibilité (bande J en haut à droite, bande H en bas à gauche, bande K en bas
à droite). Le symbolisme rappelle l’année d’observation par la couleur (blanc = 1998,
jaune = 2001, orange = 2002, rouge = 2004, brun = 2005) et l’instrument utilisé par la
forme du point (losange = PUEO, cercle = NACO). Tous les points semblent s’aligner
par diagonales qui se translatent vers de grandes valeurs de N/S au fur et à mesure
des années.



7.2 Résultats : évolution observée de l’inversion d’asymétrie Nord-Sud 133

TAB. 7.1: Rapports des flux N/S caractérisant l’Asymétrie Nord-Sud. Pour mémoire,
l’altitude sondée au limbe est rappelée pour chaque filtre.

Filtre λ Alt limbe (km) Rapport N/S
(µm ) mini maxi 1998 2001 2002 2004 2005

NB_1.04 1,040 36 47 - - 1,019
±0,005

- -

NB_1.09 1,094 46 58 - - 0,987
±0,004

- -

NBC_1.091,094 50 58 - 0,872
±0,015

- - -

LBC_1.181,181 81 205 0,883
±0,089

0,964
±0,016

1,162
±0,021

1,132
±0,045

-

NBC_1.211,207 70 88 - 0,877
±0,018

- 1,043
±0,048

-

NB_1.24 1,237 46 60 - - 0,974
±0,011

- -

LBC_1.601,600 8 125 - - 1,027
±0,021

0,864
±0,042

-

NB_1.64 1,644 45 322 - - 1,549
±0,015

- -

LBC_1.641,640 21 322 0,812
±0,094

- 1,102
±0,009

0,927
±0,049

-

NBC_1.641,644 45 280 - 1,326
±0,048

1,600
±0,032

1,545
±0,084

-

NB_1.75 1,748 47 318 - - 1,091
±0,012

- -

IB_2.00 2,000 9 201 - - - 1,111
±0,036

1,328
±0,012

NB_2.12 2,120 17 20 - - 0,623
±0,008

1,068
±0,034

1,216
±0,023

NBC_2.122,122 17 24 - 0,683
±0,028

0,665
±0,038

1,021
±0,055

-

IB_2.15 2,150 19 214 - - - 1,160
±0,013

1,350
±0,012

NBC_2.172,166 40 311 - - 1,333
±0,034

1,453
±0,122

-

NB_2.17 2,166 40 311 - - 1,091
±0,012

1,357
±0,036

1,653
±0,027
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0)-NBC_2.12 ou NBC_2.17, par exemple, qui sondent tous deux la fenêtre en
bande K). Cela souligne bien l’inertie thermique très grande de l’atmosphère
de Titan : les couches profondes répondent plus lentement aux changements
d’insolation solaire, ce qui correspond tout à fait aux prédictions des modèles
(Rannou et al., 2002, 2003; Rannou, 2005).

7.2.3 En fonction de la longueur d’onde...

Les rapports N/S semblent aussi varier en fonction de la longueur d’onde.
En 2002, l’asymétrie Nord-Sud est indubitablement inversée (les mesures à
2,12µm ne constituent pas un contre-exemple valable, à cause d’un phéno-
mène atmosphérique supplémentaire non négligeable, décrit au Chapitre 9)
pourtant dans la Table 7.1, les valeurs de N/S sont plus contrastées aux
grandes longueurs d’onde qu’à 1 µm . En bande J, le contraste N/S varie
d’environ ±0,2 (ou en terme de variation d’intensité, d’approximativement
±20%), alors qu’il peut atteindre 40 à 60% dans les bandes K et H respective-
ment. Nous recherchons encore à améliorer notre modèle de l’atmosphère qui
pourrait nous aider à déterminer si ces variations sont dues à une sensibilité
accrue à une taille particulière d’aérosols et/ou de gouttes de brume, ou s’il
s’agit plus simplement d’une sensibilité à l’altitude réelle sondée par les filtres
(les altitudes pourraient être mésestimées par le modèle actuel), ce qui serait
révélateur d’une variation extrêmement précise de l’asymétrie Nord-Sud en
fonction de l’altitude (voir le point précédent).

7.2.4 Le contexte de cette étude : les résultats des autres
équipes

La variation de l’asymétrie Nord-Sud en fonction de la longueur d’onde est
connue depuis bientôt 10 ans, mais pas encore totalement comprise. Les don-
nées HST (Lorenz et al., 1997, 1999, 2001) dans le visible montrent bien que
l’asymétrie est plus marquée dans le bleu (avec un pic vers 450 nm), et plus
diluée dans l’UV, avec un limbe Nord brillant dans les années 90. L’asymétrie
Nord-Sud est inversée dans le rouge et l’infrarouge (en particulier au-delà de
700 nm), avec un limbe Sud brillant. Ceci peut s’expliquer par l’albédo crois-
sant des particules de brume avec la longueur d’onde (McKay et al., 1989; Grif-
fith et al., 1991), en particulier pour la gamme spectrale supérieure à 600 nm,
où l’absorption par le méthane rend l’atmosphère très sombre (Lorenz et al.,
1997).

La chronologie de l’inversion d’asymétrie Nord-Sud est bien suivie : le
contraste est maximum aux équinoxes, et diminue puis s’inverse progressi-
vement les années suivantes. Il semblerait que le passage d’une asymétrie à
l’autre s’effectue en 5 ans, ce qui est plus rapide que les 7 années environ qui
séparent les équinoxes des solstices sur Titan. Sromovsky et al. (1981) trouve
un déphasage de l’asymétrie Nord-Sud d’environ 90◦ par rapport à la phase
solaire. L’asymétrie Nord-Sud change également dans le bleu 1 ou 2 ans avant
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même l’inversion en UV ou en rouge-IR (> 600 nm). Dans l’UV, ceci peut s’ex-
pliquer par une réorganisation rapide du brouillard à haute altitude (sondée
à ces longueurs d’onde), suite au changement d’insolation. Ceci est également
vrai pour les bandes d’absorption du méthane à 619 et 889 nm qui sondent
la haute stratosphère. Pourtant nous ne parvenons pas encore à modéliser le
retard de l’inversion pour les couches plus profondes sondées dans le rouge,
dans le continuum du méthane. A l’image de nos données d’Optique Adapta-
tive et OASIS, les images HST montrent également que l’asymétrie Nord-Sud
est en 2000 revenue à la situation qui prévalait à l’arrivée de Voyager dans le
système Kronien.

Plusieurs mécanismes ont été évoqués pour expliquer l’asymétrie Nord-
Sud (voir Roos-Serote (2004) pour une revue extensive), mais la plus plausible
implique à la fois des variations de composition chimique (Coustenis & Be-
zard, 1995; Bézard et al., 1995) et des effets dynamiques (Flasar et al., 1981).
D’autres hypothèses rendent compte bien moins efficacement des observa-
tions : en particulier, une asymétrie dans la répartition de taille des aérosols
et particules de brume, ou encore la présence d’une couche de nuages à très
basse altitude (Sromovsky et al., 1981; Rages & Pollack, 1980; Lorenz et al.,
1997; Sromovsky & Fry, 1989). Le même doute plane sur les changements
de propriétés optiques des matériaux qui se condensent sur les particules de
brume entre un hémisphère et l’autre, comme proposé par Courtin (1992). En-
fin, une dernière solution tout aussi peu convaincante par Hutzell et al. (1993)
et Lorenz et al. (1997) repose sur un simple changement de taux de concentra-
tion en particules de brume.

7.3 Dynamique sommaire de l’atmosphère de Titan

Aux études quantitatives et qualitatives des rapports de flux, que j’ai
rapportées en 7.1.1 pour introduire l’asymétrie Nord-Sud et son inversion,
s’ajoutent des études spectroscopiques de Voyager/IRIS. L’étude de ces
spectres a permis de vérifier l’asymétrie de composition chimique d’un hé-
misphère à l’autre, qui est reproductible par les modèles atmosphériques et
autres GCM. C’est ce que je vais essayer d’introduire ici.

7.3.1 Observations Voyager/IRIS : description chimique de
l’asymétrie Nord-Sud

La Figure 7.3 présente trois spectres acquis par IRIS à différentes latitudes.
Les raies d’émission stratosphériques, exhibées sur ces spectres, sont autre-
ment plus nombreuses dans la région du pôle Nord qu’aux autres latitudes,
ce qui implique une abondance supérieure d’organiques dans cette région
pendant l’équinoxe de printemps sur Titan en 1980 lors de la rencontre avec
Voyager 1. L’étude détaillée de Coustenis & Bezard (1995) confirme quanti-
tativement cette impression. Les fractions molaires moyennées par latitude
de six hydrocarbures et trois nitriles sont représentées sur le graphe suivant
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(Fig. 7.4). Toutes ces espèces croissent en abondance quand on se rapproche
du pôle Nord, et cette augmentation est parfois impressionnante. Les me-
sures CIRS (Flasar et al., 2005; Teanby et al., 2004) retrouvent cette répartition,
puisque nous revenons aujourd’hui à la situation telle qu’observée par Voya-
ger.

Selon le spectre de Titan (Section 3.1), le brouillard absorbe beaucoup dans
le visible. Ceci implique qu’aux niveaux d’où provient le rayonnement dif-
fusé, la stratosphère de l’hémisphère brillant contient moins de brouillard et
émet plus de diffusion Rayleigh que l’autre hémisphère, plus sombre, et ce,
dans la période 1994-1997. D’autres explications sont avancées, comme une
dépendance en longueur d’onde de la diffusion en fonction de la taille des
particules, mais une différence d’abondance est un concept simple pour com-
mencer à comprendre le phénomène. A 890 nm, d’autre part, le brouillard est
hautement réfléchissant, alors que le gaz absorbe. Les données sont centrées
sur une bande d’absorption du méthane, et le brouillard fournit un continuum
qui empêche la bande de se saturer complètement. Dans ce cas, l’hémisphère
brillant est alors associé à un excès relatif de brouillard. Cette différence de po-
pulation en aérosols peut être soit due à une différence de taux de production
ou de disparition (Yung (1987) propose par exemple une photodissociation
des aérosols amoindrie dans la nuit polaire, à l’abri des rayons solaires), soit à
l’accumulation ou la déplétion locale en aérosols transportés par la circulation
atmosphérique (Lebonnois & Toublanc, 1999; Lebonnois et al., 2001).

Si ces idées sont correctes, la Figure 7.5 implique clairement qu’aux ni-
veaux de réflexion effective élevée, l’hémisphère Sud contient le plus de
brouillard, quand on se trouve près de l’équinoxe d’automne. Ceci reste co-
hérent avec toutes les conditions déduites précédemment, pour peu que le ni-
veau de réflexion effective se trouve sous le niveau de formation des aérosols.
Selon McKay et al. (2001), les aérosols se forment à l’altitude approximative de
400 km. L’altitude du niveau de réflexion effective est incertaine, mais il est
raisonnable de penser qu’il se trouve quelque part en dessous du niveau de
début de condensation du brouillard. Il faut noter sur la Fig. 7.5 que les don-
nées de l’année 2000 révèlent que les couches atmosphériques les plus élevées
montrent les premières les signes d’inversion saisonnière (Lorenz et al., 2001).
Par exemple, les données dans la bande du méthane à 889 nm indiquent que le
rapport des albédos Nord/Sud s’est à nouveau inversé, en avance par rapport
aux autres longueurs d’onde, qui correspondent à des altitudes moins élevées.
Les recherches récentes de Rannou et al. (2002, 2003); Rannou (2005), essaient
de clarifier le schéma physique de l’atmosphère de Titan, quantitativement,
avec un modèle couplant la microphysique du brouillard avec la dynamique
de sa circulation. Quelques indices de variations diurnes, probablement asso-
ciées aux processus de condensation dans la stratosphère, ont été suggérés par
Coustenis et al. (2001), et je le développerai au Chapitre 8.



7.3 Dynamique sommaire de l’atmosphère de Titan 137

FIG. 7.3: Spectres IRIS à différentes latitudes. Ces spectres sont en réalité des
moyennes de 346 spectres pris à basse latitude (a), 30 spectres proches du Pôle Nord
(b), et 3 spectres du limbe Nord (c). [D’après Samuelson (1983)]
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FIG. 7.4: Résultats des ajustements des données IRIS : les données en trait plein pro-
viennent des mesures IRIS de Coustenis & Bezard (1995), et les courbes en pointillés
sont le fruit d’un modèle 2D couplant GCM et photochimie. [D’après Lebonnois et al.
(2001)]

FIG. 7.5: Variations de l’asymétrie Nord-Sud observées par HST/WFPC2. Les sym-
boles sont légèrement décalés de±10 nm pour éviter qu’ils se superposent. Le spectre
en trait plein provient des mesures spectrales de HST/STIS en 2000. [D’après Lorenz
et al. (2001)]
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7.3.2 Un peu de physique simpliste

Je vais tenter d’évoquer quelques principes de la dynamique atmosphé-
rique titanienne . Pour plus de précisions, le lecteur pourra consulter Samuel-
son (2003). Tout d’abord, l’équilibre d’une couche de gaz est régi par les lois
de l’hydrodynamique, mais le problème se complique si on ajoute des ap-
paritions ou disparitions de composés et particules : la photochimie est une
source de renouvellement des composés, alors que la condensation et la préci-
pitation des aérosols appauvrissent le milieu. Un modèle simple d’hydrosta-
tique (loi d’Archimède) prévoit dans le cas de Titan une création de couches
concentriques où les particules les plus lourdes se retrouvent aux plus basses
altitudes. On peut générer un mouvement simple de l’atmosphère en considé-
rant les lieux de création et de condensation des espèces. La photolyse a lieu
principalement en plein jour, là où le rayonnement solaire est le plus élevé. La
condensation est plus efficace hors de ce rayonnement. Sur une période de ro-
tation de l’astre, la zone la plus éclairée en moyenne sera l’équateur, alors que
les pôles seront les lieux privilégiés de précipitation des monomères. Ainsi se
crée un courant qui transporte les monomères fraîchement créés des zones où
ils sont en excès (relatif) vers les zones où ils manquent.

L’hypothèse d’inversion de l’asymétrie est déduite de l’existence même
d’équinoxes et de solstices : lorsque l’on s’approche de l’équinoxe de prin-
temps, l’hémisphère Nord est globalement plus chaud que l’hémisphère Sud.
Cette situation étant inversée à l’équinoxe d’automne, il semble logique de
supposer que les mouvements atmosphériques s’inversent aussi.

Je n’ai fait ici aucune hypothèse sur la nature même des composés. Il peut
s’agir aussi bien d’aérosols que de composés chimiques complexes (par rap-
port à la composition atmosphérique moyenne). Mais dans un cas comme
dans l’autre, les mesures suggèrent que l’inversion commence d’abord par les
couches les plus hautes de l’atmosphère. Et c’est bien ce que l’on voit avec les
données de 2000 à 2005.

7.3.3 Reproduire l’asymétrie Nord-Sud par GCM

Grâce à un modèle bidimensionnel combinant dynamique (GCM, Global
Circulation Model) et photochimie, développé par Lebonnois et al. (2001), les
comportements en latitude sont reproduits (Fig. 7.4), plus qualitativement
que quantitativement. La démonstration générale est très linéaire, même si
d’autres facteurs jouent indubitablement un rôle.

Les fractions molaires des différents composants d’une atmosphère uni-
forme et homogène sont indépendantes de l’altitude, pour peu qu’il n’y ait ni
sources ni pertes. En l’occurrence, la photochimie produit les organiques at-
mosphériques, et la condensation est un exemple de pertes. La première pre-
nant place à des altitudes plus élevées que la seconde, la concentration de la
plupart des hydrocarbures et des nitriles doit alors croître avec l’altitude dans
toute la stratosphère (voir par exemple Yung et al. (1984)) Le modèle dyna-
mique de Lebonnois est cohérent avec celui de Hourdin et al. (1995). Pendant
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le solstice d’hiver, les mouvements des couches méridionales au-dessus de
l’équateur transportent les gaz d’organiques du Sud vers le Nord, aux alti-
tudes où se déroule la production photochimique. C’est à ces altitudes que
se trouvent les pics de concentrations. Le transport des espèces se poursuit
jusqu’à l’équinoxe de printemps et au-delà. Les organiques retombent aux
hautes latitudes Nord, là où les motifs de circulation en cellules de Hadley
commencent à descendre. Ainsi, ces composants sont transportés des hautes
altitudes où ils sont abondants vers les altitudes où on les détecte. Les taux
de destruction chimique sont faibles devant les taux de transfert à ces alti-
tudes, et la concentration des espèces transportées reste élevée même lorsque
leur altitude décroît. En conséquence, en cette saison et aux altitudes où les
raies sont observées, la fraction molaire de la plupart des organiques est rela-
tivement grande dans l’extrême Nord, décroissant ensuite constamment avec
la latitude, et même dans l’hémisphère Sud. Pourtant, au pôle Sud, l’absence
de photolyse dans l’ombre de Titan pourrait contribuer à la condensation des
nitriles aux hautes latitudes Sud (Yung, 1987).

Tout ceci décrit le contexte physique permettant d’expliquer globalement
la distribution par latitude des gaz organiques. La démonstration devrait être
identique dans le cas des aérosols stratosphériques de Titan. Dire (2000) a sou-
ligné que les grandes variations saisonnières des espèces chimiques à courte
durée de vie pourraient induire des changements significatifs des taux de pro-
duction des polymères organiques. La principale région de formation des aé-
rosols se situe entre 300 et 500 km, alors que la majeure partie des émissions IR
du brouillard est détectée en dessous de 300 km (voir par exemple McKay et al.
(2001)). En conséquence, la distribution par latitude des aérosols détectables
devrait être semblable à celle des gaz organiques, puisque leur lieu de produc-
tion se situe au-dessus de leur zone de disparition, et que la dynamique qui
gère leur distribution est également la même. L’analyse des données IRIS de
Voyager, entre 650 et 1100 cm−1, par Coustenis & Bezard (1995) suggère que
c’est bien le cas, même si les indices des aérosols sont moins flagrants que ceux
des gaz organiques. L’analyse par Samuelson & Mayo (1997), dans le domaine
entre 200 et 600 cm−1, est plus ambiguë.

La distribution par latitude des aérosols devrait en principe être détermi-
née par la diffusion du rayonnement solaire. Le rapport des albédos Nord-
Sud de Titan varie périodiquement sur une année titanienne. Ceci fut observé
pour la première fois par Sromovsky et al. (1981) avec les images de Voyager 1,
prises juste après l’équinoxe de printemps. A cette époque, le rapport d’albé-
dos était proche de son minimum dans le visible, avec un hémisphère Sud 20%
plus brillant que l’hémisphère Nord. Les données du HST, prises une demi-
année titanienne plus tard (soit 15 ans terrestres), à proximité de l’équinoxe
d’automne, furent analysées par Lorenz et al. (1999, 2001). Comme on peut le
voir sur la figure 7.5, le ratio s’était inversé dans le visible en 1994, lorsque
l’hémisphère Nord était le plus brillant.
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L’atmosphère de Titan montre de nombreuses facettes. Après l’asymétrie
Nord-Sud que j’ai étudiée dans le chapitre précédent, je vais me concentrer
ici sur les effets de phase, qui se caractérisent par une variation de flux entre
les limbes Est et Ouest de Titan. La phase solaire n’est pas une variation in-
trinsèque de Titan, comme pourraient par abus de langage être qualifiées les
saisons, responsables du cycle d’inversion de l’asymétrie Nord-Sud : la phase
solaire dépend de la position du Soleil par rapport à Titan ET par rapport à
l’observateur. Savoir que nos observations sont subjectives peut être un atout
pour faire des recoupements fiables entre images prises dans des conditions
différentes...
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FIG. 8.1: Coordonnées usuelles en photométrie planétaire : S est le point sub-solaire
(SSP), et O, le point sub-terrestre (SEP) g est l’angle de phase, compté positivement si
S est à l’Est (East-map) de O (par rapport au Nord céleste)

8.1 Problème à 3 paramètres : une source de lu-
mière, un objet diffusant, un observateur

8.1.1 Petit rappel théorique : définition de l’effet de phase

Selon la position du Soleil et de la Terre par rapport à Titan, les observa-
teurs terriens verront le Soleil éclairer Titan “par la droite” ou “par la gauche”.
Quantitativement, on peut mesurer algébriquement l’angle Soleil-Titan-Terre
pour décrire cet effet. J’avais donné Table 5.1 les valeurs numériques de l’angle
de phase solaire ; ces valeurs sont répétées ici, Table 8.1. Une valeur positive
de cet angle de phase signifie que le Soleil éclairera préférentiellement le côté
Est de Titan (le côté East-map, ou limbe du soir, est à droite sur nos images :
c’est le cas de l’image 6 de la Fig. 8.2). Une valeur négative correspondra à un
effet de phase prononcé attendu sur le limbe du matin, à l’Ouest (image 1 de
la Fig. 8.2).

Pourtant, à partir des données PUEO de 1998, Coustenis et al. (2001) avait
repéré une surbrillance à l’Ouest alors que la phase (faible) pointait le limbe
Est. Ceci fut interprété comme un excès d’aérosols sur le limbe du matin,
certainement condensés pendant la nuit, à l’image de la brume matinale sur
Terre. La différence principale est l’altitude du phénomène : alors que sur Terre
cette condensation se déroule dans la basse troposphère, sur Titan, comme je
le montrerai plus loin, la “brume matinale” se forme dans la stratosphère.

8.1.2 Vérification par l’observation

J’ai repris ces données PUEO 1998 à partir de zéro, adaptant leur traitement
avec mes nouvelles procédures et d’autres méthodes de déconvolution pour
vérifier si aucune erreur de traitement n’entachait ces mesures ; ce phénomène
n’était pas considéré comme réel jusqu’en 2005, lorsque la seconde lecture des
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FIG. 8.2: Echantillon d’images types de Titan montrant l’évolution de l’asymétrie Est-
Ouest en fonction de l’angle de phase solaire, indépendamment de la date d’obser-
vation. Pour mémoire sont reportés en dessous de chaque image à la fois la date,
l’instrument utilisé et la valeur exacte de la phase solaire. De gauche à droite puis de
haut en bas, la phase solaire augmente successivement, et on peut suivre le retourne-
ment de l’arc de phase de la gauche (limbe du matin, à l’Ouest) vers la droite (limbe
du soir, à l’Est). Les profils correspondent aux coupes d’intensité normalisée (l’élé-
ment de résolution le plus brillant est fixé à 1), réalisées le long du parallèle où l’effet
de phase est maximal : c’est sur ces courbes que sont repérées les valeurs nominales
de la Table 8.1. En cas de grande phase (valeur absolue de l’angle de phase supérieure
à 1◦), le limbe le plus brillant correspond bien au bord éclairé par le Soleil : à l’Ouest
pour des phases négatives (coin supérieur gauche de la mosaïque), à l’Est pour des
phases positives (coin inférieur droit de la mosaïque). Pourtant certains cas intermé-
diaires à très faible phase ne suivent pas cette tendance : le limbe Ouest (limbe du
matin, à gauche) est toujours le plus brillant, signe d’une condensation nocturne des
aérosols sur Titan (la “brume matinale” décrite pour la première fois par Coustenis
et al. (2001)). Voir le texte pour plus de détails.

images d’OA (Keck par exemple : Brown (2005); de Pater et al. (2005)) ou
du HST a montré quelquefois cet effet (E. Young, communication privée, et
article conjoint en préparation).

J’ai ajouté à cette vérification une étude systématique de toutes nos images
d’Optique Adaptative, pour infirmer ou confirmer l’existence de ce phéno-
mène, voire contraindre un peu mieux ses caractéristiques. La Table 8.1 pré-
sente tous les résultats issus de cette nouvelle étude.

8.2 Exceptions ou “anti effets de phase” : la brume
matinale stratosphérique de Titan

8.2.1 Analyse statistique

Pour quantifier le rapport des flux Est et Ouest, j’ai choisi une méthode
similaire à celle décrite en 7.1.3 à propos de l’asymétrie Nord-Sud. Après ro-
tation de l’image pour compenser le tilt de l’axe de rotation de Titan (et être
convaincu que l’axe Nord-Sud est bien parallèle à la verticale sur l’image), j’ai
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dessiné plusieurs coupes (sur des tranches larges d’1 élément de résolution,
soit 2-3 pixels de large) effectuées sur le disque le long de plusieurs paral-
lèles (typiquement les parallèles 30◦S, 0◦N et 30◦N), et choisi pour chaque
coupe celle où le contraste Est/Ouest était le plus grand. De telles coupes
sont dessinées Fig. 8.2, on peut en particulier repérer en y regardant de plus
près que l’image 2 présente une coupe le long du parallèle 30◦N, car les
limbes de Titan ne sont pas à 1 rayon du satellite, mais légèrement en dessous
(
√

3/2 = 0, 87RT). Les barres d’erreur sont à nouveau données par la varia-
tion de flux des pixels d’un élément de résolution à l’autre (soit l’écart type de
flux sur 2×6 voire 3×9 pixels CCD). Le rapport E/W est calculé à partir des
flux aux limbes, à savoir les maxima sur le flanc Est et le flanc Ouest.

Les résultats sont reportés Table 8.1, avec la charte visuelle suivante :
– Les valeurs “logiques” sont présentées en caractères normaux : ce sont

les rapports pour lesquels l’effet de phase apparaît bien sur le limbe où
il est attendu d’après la valeur de l’angle de phase solaire.

– Les valeurs “inattendues” sont écrites en gras : le limbe le plus brillant
n’est pas celui qu’on croit, ce sont nos détections de la “brume matinale”.

– Enfin, les valeurs “neutres” sont en italique : la valeur 1,0 entre dans les
barres d’erreur, il est donc hâtif de décider qu’un limbe est significative-
ment plus brillant qu’un autre.

J’ai utilisé pour toutes ces images la déconvolution Magain (ou à défaut
la méthode Lucy-Richardson “Bratsolis” comme justifié Section 5.3.5), mais
toutes les autres ont été testées pour vérifier si les résultats étaient cohérents.
En particulier la méthode MISTRAL (Conan et al., 1998) donne des résul-
tats visuellement différents, avec des surbrillances au limbe bien plus mar-
quées (voir Fig. 3 de Coustenis et al. (2001) par exemple). Les conclusions ne
changent pas, mais les valeurs numériques peuvent varier avec cette méthode,
pas nécessairement en mieux : le contraste augmenté sur les limbes accroît
significativement l’écart du rapport E/W, par contre cette augmentation sur
quelques pixels seulement est d’une part noyée lors de la moyenne à l’échelle
de l’élément de résolution, et d’autre part catastrophique lors de sa prise en
compte pour la variation de flux d’un élément de résolution à l’autre. Pour
résumer, MISTRAL confirme visuellement les effets de phase, par contre cette
méthode augmente artificiellement les valeurs numériques et double la taille
des barres d’erreur, ce qui n’est plus très utile d’un point de vue quantitatif.

8.2.2 Etude quantitative

A partir de la Table 8.1 et de la Fig. 8.3, on peut facilement visualiser plu-
sieurs faits : quand l’angle de phase est grand (typiquement mars 2001 (+5,8◦),
novembre 2002 (environ -3◦) et avril 2004 (+5,6◦)), l’effet de phase saute aux
yeux, avec un contraste de 10-15% entre les limbes Est et Ouest, la surbrillance
étant toujours sur le côté attendu (respectivement Est, Ouest et Est).

En octobre 1998, décembre 2001, janvier 2004 et janvier 2005, l’angle de
phase est petit, et dans certains cas il est difficile de déceler l’effet de phase
sur le limbe Est : beaucoup de valeurs oscillent autour de 1,0 ± 10%. Les
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TAB. 8.1: Liste des rapports de flux E/W caractéristiques de l’effet de phase dû à l’in-
solation solaire. Les valeurs en gras soulignent un résultat inattendu par rapport au
signe de la phase (et souvent relié à la détection de l’effet diurne de “brume mati-
nale”). Celles en italique correspondent à des barres d’erreur suffisamment grandes
pour changer l’interprétation de la valeur (les deux limbes sont de flux similaire).

Filtre Alt limbe Rapport E/W
mini-maxi Oct

98
Mar
01

Dec
01

Nov
02

Jan
04

Avr
04

Jan
05

(km) (+0.5◦) (+5.8◦) (+0.3◦) (-3◦) (+0.8◦) (+5.6◦) (+0.2◦)
NB_1.04 36- 47 - - - 0.907

±0.011
- - -

NBC_1.09 50- 58 - - 1.032
±0.036

- - - -

LBC_1.18 81-205 0.897
±0.050

1.131
±0.054

0.976
±0.023

0.878
±0.046

1.008±0.084-

NBC_1.21 70- 88 - 1.049
±0.023

0.982
±0.035

- 1.101
±0.044

- -

NB_1.24 46- 60 - - - 0.854
±0.006

- - -

NB_1.64 45-322 - - - 0.839
±0.093

- - -

LBC_1.64 21-322 0.970
±0.082

- - 0.880
±0.033

1.000
±0.349

- -

NBC_1.6445-280 - - 0.906
±0.084

0.851
±0.058

1.066
±0.146

- -

NB_1.75 47-318 - - - 0.876
±0.009

- - -

NB_2.12 17- 20 - - - 0.920
±0.013

- 1.328
±0.060

0.964
±0.023

NBC_2.12 17- 24 - - 1.066
±0.134

0.868
±0.061

0.923
±0.067

- -

IB_2.15 19-214 - - - - - 1.093
±0.061

0.940
±0.044

NBC_2.1740-311 - - - 0.932
±0.050

1.033
±0.140

- -

NB_2.17 40-311 - - - 0.876
±0.009

- 1.329
±0.111

0.815
±0.037
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FIG. 8.3: Evolution quantitative de l’asymétrie Est-Ouest en fonction de l’angle de
phase solaire. Le symbolisme est similaire à celui utilisé Fig. 7.2 : la couleur rappelle
l’année d’observation (blanc = 1998, jaune = 2001, orange = 2002, rouge = 2004, brun
= 2005), et la forme du symbole, l’altitude sondée (triangle = troposphère, losange =
tropopause, cercle = stratosphère). Un point de données placé dans le coin inférieur
gauche de ce graphe signale un effet de phase usuel tel qu’attendu pour un objet diffu-
sant éclairé par l’Ouest (phase négative, et effet sur le limbe du matin) ; parallèlement,
le quadrant supérieur droit du graphe correspond aux recensements d’effets de phase
Est (limbe du soir brillant) pour des angles de phase solaire positifs. De telles mesures
dans le cas d’une cible diffusante homogène s’aligneraient le long d’une courbe pas-
sant par 1 à phase strictement nulle, mais ce n’est pas le cas de Titan. Sept points
s’accumulent dans le quadrant inférieur droit, conséquence d’un limbe Ouest (ma-
tin) brillant malgré une faible phase solaire positive, en particulier en octobre 1998,
décembre 2001 et janvier 2005. Ces détections de la “brume matinale” semblent plus
accentuées lorsque la phase se rapproche de 0.
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filtres étroits montrent à plusieurs reprises que les flux Est et Ouest sont sem-
blables (beaucoup de valeurs de décembre 2001 et janvier 2004 sont en ita-
lique, indiquant que les barres d’erreur peuvent encore confirmer un effet
de phase usuel). Pourtant plusieurs images (LBC_1.18 et LBC_1.64 d’octobre
1998, LBC_1.18 et NBC_1.64 de décembre 2001, NBC_2.12 en janvier 2004 et
toutes les images NACO de janvier 2005) ont malgré les barres d’erreur des
valeurs inattendues : l’effet de phase aurait dû apparaître, même faiblement,
sur le limbe Est, mais le limbe Ouest est environ 3-19% plus brillant. Avec
de faibles valeurs positives d’angle de phase solaire (+0.2 à +0.5◦), la détection
d’une telle surbrillance sur le limbe du matin est la confirmation de l’existence
de la “brume matinale” détectée par Coustenis et al. (2001).

8.3 Interprétation

Nous avons donc au final 7 détections incontestables (octobre 1998, mars
2001, janvier 2004 et janvier 2005) sur les 16 cas possibles d’un limbe Ouest
brillant alors que la phase devrait se manifester sur le limbe Est (ainsi que 8
cas neutres qui laissent encore planer le doute). Ceci confirme la découverte
annoncée par Coustenis et al. (2001) d’une augmentation nocturne de conden-
sats d’aérosols dans la stratosphère de Titan. Cette détection a été confirmée
depuis peu par d’autres équipes, à partir des données HST des dernières an-
nées (E. Young, communication privée) ou des données Keck 2005 ( Brown ,
2005; de Pater et al., 2005).

8.3.1 Amplitude vs angle de phase

Sur la Fig. 8.3, outre la visualisation directe des 7 détections de “brume
matinale”, on peut déceler une tendance non négligeable : plus la phase est
faible, plus l’effet de “brume matinale” est contrasté.

En janvier 2004 (phase +0,8◦), le limbe Ouest est 8% plus brillant que
son homologue Est, mais ce n’est visible clairement que sur une seule image
(NBC_2.12), les autres mesures sont indifférentes, et une image présente
même un effet de phase habituel (NBC_1.21).

En décembre 2001 et octobre 1998 (phases de +0,3 et +0,5◦ respectivement),
le contraste atteint 10% au mieux, et nous disposons de 3 détections fermes et
définitives, ainsi que 4 valeurs indécises (mais pas d’effet de phase détecté).

Enfin, en janvier 2005 (phase +0,2◦), nous avons 3 détections sur les 3
images, avec un contraste atteignant 18%.

8.3.2 Altitude de la “brume matinale”

Puisque chaque filtre sonde une altitude particulière, nous pouvons es-
pérer remonter jusqu’à l’altitude du phénomène. Les filtres qui montrent le
contraste maximum sont en majorité stratosphériques, ce qui confirme l’alti-
tude présumée par Coustenis et al. (2001) : 70-90 km. Dans notre cas, si l’on
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se fie aux valeurs nominales des filtres impliqués, on aboutit à une altitude
présumée de 80-120 km. Tout ceci est compatible avec les modèles de circu-
lation globale (Rannou et al., 2003) qui prédisent une condensation possible
des aérosols entre 70 et 90 km. Nous avons également quelques images tropo-
sphériques (NBC_2.12) qui montrent aussi cet effet de “ brume matinale” (que
nous pourrions désormais appeler “condensation matinale de brume strato-
sphérique” pour éviter la confusion avec la brume sur Terre, et confirmer son
altitude). Il est impossible de savoir si ces détections correspondent à un phé-
nomène équivalent de moindre condensation à basse altitude, ou s’il s’agit
plus simplement du même phénomène, faiblement détecté par les photons
sur leur trajet jusqu’à l’altitude τe f f = 1.

8.3.3 Contraintes sur la nature exacte de la “brume matinale”

Il faudrait de plus nombreuses données pour contraindre réellement les ca-
ractéristiques de ce phénomène (la relecture des données d’autres instruments
est en cours par leurs propres auteurs, mais il faudra prévoir des missions
d’observation spécifiques, à phase solaire quasi-nulle ou faiblement positive).
Je vais essayer de résumer ici les pistes à suivre pour l’interprétation complète
de cette “brume matinale”.

Tout d’abord, la condensation nocturne, loin de la lumière solaire, ne du-
rera pas 8 jours terrestres, car la super-rotation de l’atmosphère de Titan im-
pose une nuit plus courte pour les nuages stratosphériques. Typiquement, à
100 km d’altitude, la vitesse des vents atteint 100m/s (Luz, 2005; Kostiuk et al.,
2001), ce qui correspond à une nuit de l’ordre d’une vingtaine d’heures. La
vitesse de condensation pourra peut-être à l’avenir contraindre la taille des
aérosols impliqués, et la taille de leurs agrégats.

L’altitude est encore à confirmer, et préciser si possible. Ceci est facilement
réalisable avec des mesures par filtres plus étroits, ou par filtres interférentiels.
L’utilisation d’un Pérot-Fabry peut en être l’aboutissement1, puisqu’il équi-
vaut à lui seul à une collection de filtres étroits de 2nm seulement (cf. 5.4.6).

Enfin, il semblerait qu’il y ait un effet supplémentaire : ce phénomène se-
rait plus prononcé à certaines longitudes qu’à d’autres (M. Brown, communi-
cation privée). Il semblerait que la “Brume matinale” soit plus prononcée vers
le LCM=0◦, là où un volcan cryovolcanique a peut-être été repéré par Cas-
sini/ISS (PIA07877). Est-ce une coïncidence ? Nous ne pouvons absolument
pas confirmer ceci avec les données dont nous disposons actuellement, car
nous n’avons pas assez de mesures à angle de phase faible, mais en accumu-
lant les observations à proximité de l’opposition de Saturne (pour s’assurer
un angle de phase très faible, donc une possible détection de ce phénomène),
nous pourrions l’envisager.

1Le traitement et l’interprétation de ces données sont encore en cours.
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Cette partie décrit en détail toute la démarche cognitive que j’ai effectuée
concernant le motif atmosphérique au Pôle Sud de Titan, observé remarqua-
blement par Cassini dès T0 (le premier survol de la sonde au-dessus de Titan,
le 3 juillet 2004). Nous avions remarqué ce motif dès décembre 2001, mais jus-
qu’en 2004 sa détection était loin de faire l’unanimité (sauf un chapitre presque
anecdotique dans Bouchez (2004)). Je tiens donc à présenter ici, contrairement
à la version synthétique publiée dans le Hirtzig et al. (2005a), tout le raisonne-
ment suivi depuis 2002, avec toutes les pistes explorées, leur démembrement
ou leur approfondissement. Pourtant, encore aujourd’hui, même avec l’apport
de Cassini, nous ignorons complètement la nature exacte de ce phénomène, ou
nous n’en expliquons pas tout.

9.1 Un nuage bien persistant...

En décembre 2001, nous avons repéré un motif brillant au Pôle Sud de
Titan, sur les images PUEO NBC_2.12. Nous avons commencé à en parler
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dès 2002 (Coustenis et al., 2002, 2003b; Gendron et al., 2004), et à essayer d’en
comprendre l’origine et la nature, en répétant à chaque observation plusieurs
prises de vue à 2,12 µm (avec les filtres NBC_2.12 et NB_2.12, respectivement
sur PUEO et NACO). En approfondissant l’étude de toutes nos images, nous
avons pu déceler des traces de ce motif à d’autres longueurs d’onde. Toutes
ces détections sont recensées dans les Table 9.1 et Fig. 9.1. En particulier en
bande K, nous observons donc un motif très brillant au-dessus du Pôle Sud,
souvent encadré par deux “compagnons” moins lumineux, qui s’étalent de
part et d’autre vers l’Est et l’Ouest. Depuis 2004, ce motif est moins évident
(de même que ses compagnons), car le contraste global des images est per-
turbé par la prédominance du limbe Nord.

Au gré des publications, d’autres équipes admettent l’avoir vu, mais il
n’est que depuis peu (Roe et al., 2005) distingué des autres nuages transitoires
détectés par ces mêmes équipes. (Nous n’avons pourtant jamais observé de
tels nuages transitoires, même avec le VLT, qui est pourtant aussi puissant
que le Keck, cf. 9.3.2.) Voici donc un petit résumé des relevés du Palomar, du
Keck et de Gemini :

– vers 2µm : filtre large (K’ large de 0.3µm ), à Gemini, les 27 juillet-1 août,
puis les 7-14 octobre 1998 (Gibbard et al., 1999, 2003) ;

– vers 2,5µm : Keck, via un filtre large (K’, large d’1µm ), les 10 et 11 dé-
cembre 2001 (Brown et al., 2002; Brown , 2005) ;

– vers 2-2,25µm avec des filtres étroits (H2(1-0)-NBC_2.12, NB2108) au
Keck, les 9, 18, 20 et 21 décembre 2001 (Roe et al., 2002a).

– vers 2µm (également K’, mais seulement 0,3µm de large) en décembre
2001, septembre, novembre et décembre 2002 puis janvier 2003 au Palo-
mar (Bouchez, 2004; Bouchez & Brown, 2005) ;

Pour ces équipes, il s’agissait d’un des nombreux nuages transitoires qu’ils
observaient. Ils ont pourtant lancé une petite étude (Schaller et al., 2004, 2005)
sur les variations de luminosité de ce motif à partir d’observations obtenues
au cours d’une année avec un petit télescope (qui ne résolvait pas le disque de
Titan, mais qui pouvait pourtant en surveiller la photométrie). Au cours des
deux dernières années, ils ont pu montrer que l’activité météorologique sur
Titan n’était pas uniforme, avec des périodes plus intenses, où le motif brillait
particulièrement ; ils ont également constaté que cette brillance diminue en ce
moment, avec un minimum d’activité en janvier 2005, à l’époque de la des-
cente de Huygens. Finalement, Cassini a observé ce motif avec une résolution
inégalée, à T0 et TA, le 3 juillet puis le 26 octobre 2004 (Porco et al., 2005).

9.1.1 Acquisitions systématiques et recensement

Nous voyons clairement ce motif et ses compagnons dans plusieurs de
nos filtres, et tout particulièrement à certaines longueurs d’onde (Table 9.1).
Concentrons-nous d’abord sur le motif central, le plus brillant. La taille de
ce motif semble varier en fonction de sa position par rapport à l’observateur.
Pourtant, il ne semble pas trop se déformer, il ne grossit ni ne rétrécit dans
la limite de notre résolution spatiale. Seule sa luminosité change, mais nous
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TAB. 9.1: Recensement du motif du Pôle Sud (MPS) depuis 2001 jusqu’en 2005.

Date (UT) Filtre Coordonnées Contraste
05 Dec 01/07 :24 LBC_1.29 79±9 S, 157±122 W NA
05 Dec 01/08 :49 NBC_1.09 84±12 S, 160±150 W 1.141
05 Dec 01/12 :26 NBC_2.12 82±6 S, 156±70 W 2.221
05 Dec 01/13 :01 LBC_2.12 81±8 S, 225±69 W NA
13 Nov 02/13 :20 NBC_2.12 81±9 S, 337±135 W 2.422
13 Nov 02/14 :23 LBC_1.64 87±13 S, 308±90 W 2.125
13 Nov 02/15 :29 LBC_1.60 84±13 S, 54±50 W NA
13 Nov 02/15 :58 NBC_2.12 83±7 S, 315±135 W
14 Nov 02/13 :24 NBC_2.12 88±9 S, 243±116 W 2.470
14 Nov 02/15 :04 LBC_1.60 86±12 S, 282±77 W NA
14 Nov 02/15 :24 NBC_2.12 86±10 S, 282±102 W 2.165
20 Nov 02/09 :05 NB_2.12 80±4 S, 260±27W 2.251
20 Nov 02/12 :22 LBC_1.60 71±13 S, 249+/45 W NA
20 Nov 02/13 :14 NBC_2.12 83±9 S, 237±123 W 1.658
20 Nov 02/15 :37 NBC_2.12 81±8 S, 228±80 W 1.637
21 Nov 02/12 :08 NBC_2.12 70±9 S, 209±27 W 1.684
21 Nov 02/14 :03 NBC_2.12 72±11 S, 223±30 W 1.994
25 Nov 02/07 :51 NB_2.12 84±4 S, 312±42 W 2.661
26 Nov 02/07 :48 NB_2.12 84±5 S, 327±39 W 5.234
07 Jan 04/12 :36 NBC_2.12 84±6 S, 112±110 W 1.445
08 Jan 04/10 :40 NBC_2.12 80±10 S, 185±56 W 1.810
08 Jan 04/11 :29 NBC_2.12 85±14 S, 209±151 W 1.769
08 Jan 04/12 :53 NBC_2.12 NA
25 Avr 04/22 :50 NB_2.12 85±9 S, 185±46 W 2.204
25 Avr 04/23 :20 NB_2.00 88±4 S, 78±79 W NA
26 Avr 04/00 :07 NB_2.12 82±7 S, 150±30 W 1.868
26 Avr 04/00 :15 NB_2.15 81±7 S, 140±36 W 2.311
16 Jan 05/03 :58 NB_2.12 81±6 S, 355±90 W 3.136

pouvons dans la plupart des cas trouver une corrélation avec l’aspect de l’asy-
métrie Nord-Sud : lorsque le limbe Sud est brillant, le motif en est rehaussé,
et se trouve d’autant plus facilement ; inversement, à notre époque, le limbe
Nord est le plus brillant, et cela diminue le contraste du motif Sud.

En moyenne, le motif du Pôle Sud (MPS) s’étend sur deux éléments de
résolution contigus, sur les images PUEO (dont la résolution spatiale vaut
0,0348 arcsec par pixel CCD), et environ 3×1,5 éléments de résolution NACO
(qui a une résolution de 0,01326 arcsec par pixel CCD sur la caméra S13). En
moyenne, nous avons donc une taille angulaire de 0,09(E-W)×0,05(N-S) arc-
sec. Cela correspond à une surface projetée de 800(E-W)×3 000(N-S) km, soit
4-5% de couverture nuageuse sur l’hémisphère visible depuis la Terre. (La
taille s’étale selon l’axe N-S puisque le motif est détecté sur le limbe, où l’effet
de projection est maximum, d’où le retournement des proportions.)
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La Table 9.1 donne une information supplémentaire aux coordonnées me-
surées, à savoir le contraste du MPS. Ce contraste est mesuré par rapport au
flux du centre de Titan, où nous ne sommes que peu sensibles à la surface.
Dans le cas d’images où la surface est également visible, je n’ai pas calculé
ce rapport, puisque la surface est particulièrement contrastée, et fausserait le
résultat. Nous ne pouvions pas non plus calculer un rapport par rapport aux
compagnons, qui ne sont pas toujours détectables, et qui sont souvent influen-
cés par les effets de phase ; il n’y a pas non plus de possibilité d’étudier le motif
par rapport au flux moyen de tout le limbe Sud, car celui-ci est très sensible à
l’inversion d’asymétrie Nord-Sud, dont nous ne pouvons supposer qu’elle se
déroule uniformément.

Nous pouvons constater à première vue que le MPS change souvent de
luminosité, allant de 50 à 400% de contraste par rapport au centre du disque,
avec des valeurs plus régulièrement comprises entre 80 et 150%. Les images
NACO sont souvent plus contrastées que les images PUEO, à cause du
meilleur pouvoir de résolution spatiale du premier. Au cours du temps, on
peut constater l’impact de l’inversion d’asymétrie NS sur le contraste du mo-
tif, qui s’assombrit au fur et à mesure.

9.1.2 Comment analyser objectivement ces images ?

Pour expliquer la méthode de détection du MPS et les barres d’erreur in-
hérentes au calcul, nous allons considérer plusieurs tests réalisés sur l’image
NBC_2.12 du 5 décembre 2001, représentés Fig. 9.2 et dont les résultats fi-
gurent Table 9.2. Les résultats semblent très divers, pourtant ils peuvent
tous s’accorder : ils recoupent tous une zone commune désignant 77±2◦S,
185±5◦W comme position plausible du MPS. La situation est plus claire si
l’on omet les résultats Wiener et MISTRAL, qui se différencient grandement
des autres méthodes, pour des raisons encore inconnues, mais ceci est en cours
d’investigation. En réalité, de même que nous préférons les images Magain
pour l’étude de la surface (cf Section 5.3.5), nous gardons principalement cette
même méthode pour l’étude du MPS, d’autant plus qu’elle en retourne le
contraste maximal avec la meilleure résolution spatiale.

Trouver le centre de Titan

Vu depuis la Terre, le MPS est presque au limbe de Titan (en général à
0,85 rayon du centre de Titan), les effets de projection sont alors cruciaux, sans
compter que par définition, la longitude n’est plus une valeur pertinente pour
décrire des objets très proches du Pôle.

Le repérage des coordonnées du MPS se fait par la projection d’un système
de coordonnées sur l’image, correspondant à l’attitude de Titan telle que dé-
crite par les éphémérides de l’IMCCE (et répétés Table 5.1). Le positionnement
de cette sphère de coordonnées sur l’image, à l’œil comme de manière automa-
tique, peut alors induire une erreur sur la mesure de coordonnées. En général,
nous avons pu mesurer qu’elle se montait au plus à 2◦ en latitude, et jusqu’à
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FIG. 9.1: Recensement de toutes les détections du MPS, de 2001 à 2005, indépendam-
ment de la longueur d’onde ou de l’instrument utilisé. En 2002, nous avons observé
ce motif plusieurs fois avec NACO et PUEO au cours de la même nuit, et nous avons
réitéré l’expérience le plus souvent possible au cours des missions suivantes. On peut
remarquer qu’en 2001, le motif était plus brillant et contrasté qu’aux autres dates,
principalement à cause de la prédominance du “sourire de Titan”de Titan, où le limbe
Sud était brillant et rehaussait le motif qui s’y trouvait.
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5◦en longitude, ce qui est négligé devant les barres d’erreur supplémentaires
que nous allons décrire ici.

Définir l’empreinte du Motif du Pôle Sud

Les empreintes du MPS nous servent à trouver d’une part les coordonnées
du photocentre du MPS, et d’autre part son étendue physique. Nous prenons
en compte une variation de 10% sur la luminosité du pixel le plus brillant du
MPS comme délimitation physique de ce motif. Les barres d’erreur données
par cet étalement correspondent aux limites maximales du rectangle circons-
crit à cette empreinte. Ce sont généralement celles qui sont données dans la
Table 9.1.

Prendre en compte la résolution des images

Une autre délimitation s’impose aux mesures de coordonnées du photo-
centre du MPS : nous ne pouvons être plus précis que la limite de résolution
laissée par la PSF, pré- comme post-déconvolution (cf Section 5.3.3). Comme
montré Table 9.2, les marges dues à la résolution (colonne notée (2)) sont sou-
vent du même ordre ou inférieures à l’étalement visuel du motif (colonne in-
dexée (1)) ; puisqu’il fait souvent plus d’un élément de résolution de large).
L’exception est notable pour l’image brute. C’est pourquoi nous omettons ces
marges dans nos relevés, basés sur des images déconvoluées.

Les impacts de la déconvolution

La détection du motif est facilitée par la déconvolution, mais on peut sou-
vent le déceler sur les images brutes, sur les images NACO en général, et éga-
lement sur les images PUEO 2001, époque à laquelle le motif était particuliè-
rement brillant. La Figure 9.2 donne des exemples de détections du MPS en
fonction de la déconvolution choisie.

A cause de l’effet de ringing présent sur la plupart des méthodes de dé-
convolution, les motifs proches du bord du disque semblent se décaler vers
le limbe. En réalité seule leur portion à cheval sur l’anneau de Gibbs est re-
haussée. Ceci est critique avec la méthode MISTRAL, et décelable sur l’image
Wiener (qui sont pourtant les deux méthodes limitant au mieux les effets de
l’anneau de Gibbs).

On peut croire que la déconvolution va fausser les résultats, car ce “glisse-
ment” artificiel des motifs vers le limbe ajoute une barre d’erreur radiale sur la
position réelle du motif mesuré. Pourtant il n’en n’est rien, car la déconvolu-
tion permet d’améliorer la résolution spatiale de l’image post-déconvolution :
la résolution spatiale fournit la barre d’erreur intrinsèque de l’image sur la
position des motifs ; avec une résolution bien moindre, l’image brute a une
barre d’erreur importante (en particulier sur les images PUEO, comme dans
l’exemple choisi Fig. 9.2), qui est toujours plus grande que l’erreur induite par
le “glissement” lors de la déconvolution.
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FIG. 9.2: Différents tests de recherche du MPS suivant la méthode de déconvolution
utilisée. Les colonnes présentent de gauche à droite l’image étudiée (la taille de l’élé-
ment de résolution est donnée par la pastille noire dans le coin de chaque image non
projetée), la projection de cette image sur l’hémisphère Sud, et enfin l’empreinte du
MPS extraite de ces projections. De haut en bas et de gauche à droite, les lignes corres-
pondent à l’image brute (Raw) puis à ses déconvolutions, successivement Maximum
d’Entropie (Ent), Wiener (Wnr) et MISTRAL (MIS), puis Lucy-Richardson (LR), LR
régularisée (WRL), LR Bratsolis (LRB) et Magain (Mag). Les résultats diffèrent mais
restent tout de même compatibles entre eux.
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TAB. 9.2: Positions du MPS selon les diverses méthodes de déconvolution. L’ordre
choisi est le même que sur la Fig. 9.2. Sont fournies les coordonnées du photocentre,
avec les barres d’erreur dues à l’étalement physique du motif (1) et à la taille de l’élé-
ment de résolution projeté aux mêmes coordonnées (2), ainsi que le contraste du MPS
par rapport au centre de l’image. Dans le cas de l’image brute, le contraste est faible
car le disque de Titan est encore grossièrement gaussien, ce qui est corrigé par la dé-
convolution.

Image Latitude LongitudeW contraste
(◦) (1) (2) (◦) (1) (2)

Brute 73 ± 8 ±10 158 ± 33 ±90 1,012
Ent 80 ± 7 ±6 149 ± 50 ±50 1,703
RL 81 ± 7 ±6 140 ± 95 ±50 1,762
WRL 77 ± 7 ±6 141 ± 48 ±50 1,757
RLB 72 ± 6 ±6 138 ± 51 ±50 1,228
Mag 82 ± 7 ±4 173 ± 83 ±50 2,221
WNR 82 ± 9 ±6 210 ±149 ±50 1,514
Mis 78 ±19 ±6 250 ± 70 ±50 1,769

9.2 Analyse des données : y voit-on plus clair ?

9.2.1 Calculer une vitesse ? pas si simple...

En théorie, le calcul de la vitesse d’un objet en mouvement est immédiat
dès que l’on dispose de sa position initiale, de sa position finale, et du temps
écoulé entre ces deux mesures. Nous disposons de tout ceci pour le MPS : la
longueur de l’arc le plus court entre les deux positions nous donne la distance
parcourue, et nous connaissons les heures d’acquisition de chaque image. Le
vrai problème apparaît lorsque nous étudions la statistique des vitesses ainsi
mesurée : il ne semble y avoir aucune réelle cohérence !

Au sein d’une même nuit d’observation, le MPS ne semble pas bouger
(dans nos barres d’erreur). Nous pouvons confirmer cet état de fait par les
séries de données acquises en 2002, 2004 et 2005, puisque nous avons sciem-
ment utilisé des filtres à 2,12µm à plusieurs reprises au cours de la même nuit.
D’une nuit à l’autre, nous détectons un déplacement prograde à une vitesse de
l’ordre de 3 ± 2 m/s. Une telle valeur correspond bien aux valeurs des vents
mesurés par diverses équipes (0.5± 3 m/s par VIMS -Momary et al. (2004)- 34
± 13 m/s au plus dans la haute troposphère par ISS - Porco et al. (2005) ) ainsi
qu’aux valeurs retournées par les modèles (Hourdin et al., 1995; Tokano et al.,
2001; Rannou et al., 2004).

Pourtant dans certains cas, la vitesse apparente peut atteindre 120 m/s !
(167−96

+230m/s d’après les mesures du 13 novembre 2002 avec les filtres
LBC_1.64 et LBC_1.60 ; une situation similaire se répète le 25 avril 2004 avec les
images IB_2.00 et NB_2.12 dont on déduit une vitesse de 122−49

+81m/s). Nous
ne pouvons réellement croire en de telles valeurs. Premièrement, elles ont
un poids statistique faible, car ce sont des exceptions. Deuxièmement, nous
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détectons le MPS principalement via des filtres qui sondent la troposphère
(cf. 3.2.4), or de telles vitesses correspondent à des vents stratosphériques.
Luz (2005) donnent des vents supérieurs à 75 m/s vers 200 km d’altitude,
et Kostiuk et al. (2001) les limitent au maximum à 210 m/s ; une opération
commune entre le JPL et les équipes JIVE/VLBI et Cassini-Huygens/DWE a
abouti à une détection de vents progrades à une vitesse de 120 m/s à 120 km
(http ://www.esa.int/SPECIALS/Cassini-Huygens/SEMA8SXEM4E_0.html)

Il peut pourtant y avoir une explication plausible à de telles mesures. La
notion même de vitesse dans le calcul que l’on fait repose sur une hypothèse
simple et pourtant non prouvée, et encore moins évidente : nous avons sup-
posé que les motifs brillants correspondaient en permanence au même phé-
nomène qui se serait déplacé entre les deux prises de vue. Comme confirmé
magnifiquement à T0 et TA par VIMS (Brown et al., 2005) et ISS (Porco et al.,
2005), le MPS se déforme plus qu’il ne se déplace ! Il ressemble à un grand
amas de petits nuages (de méthane ?) ou de bancs de brumes (d’aérosols ?),
qui se déforment, naissent et meurent constamment. Nous ne pouvons pas
résoudre depuis la Terre cet anneau en optique adaptative, nous n’en voyons
donc que la partie la plus brillante, à savoir celle où il y a la concentration la
plus élevée de petits nuages.

9.2.2 Contraindre l’altitude du MPS

Nous détectons le motif du Pôle Sud dans toutes nos images à 2.12 µm (à
2.108 µm d’après les observations au Palomar décrites dans Bouchez (2004)).
Nous pouvons également le déceler dans d’autres filtres, mais ceux-ci sont
plutôt larges (LBC_1.29, LBC_2.12, LBC_1.64 ou LBC_1.60 en particulier), et
couvrent de grandes gammes d’altitudes : ils ne sont donc pas très précis pour
la localisation du MPS. Depuis 2002, nous avons utilisé une sélection de filtres
étroits et proches, autour de 2 microns, pour essayer de contraindre au mieux
son altitude : IB_2.00, NB_2.12 (celui où le MPS est toujours visible), IB_2.15
et NB_2.17 (celui où il n’est jamais visible) pour NACO ; nous n’avons pas
une telle sélection au CFHT. Nous avions repéré que si le MPS était visible à
2,12 µm , il ne l’était jamais 50 nm plus loin, à 2,17 µm . Cette étude aurait pu
être encore améliorée en 2005, quand nous avons utilisé au VLT la spectrosco-
pie et un Pérot-Fabry pour contraindre encore mieux l’altitude et les caracté-
ristiques du MPS. La spectroscopie (cf. 5.4.5 : R = 1400, gamme 2,02-2,53 µm )
a donné peu de résultats, car à l’époque le MPS était dans un creux d’activité,
et nous n’avons pu le viser précisément pour en acquérir le spectre. Le mode
Pérot-Fabry est bien plus prometteur, puisqu’il équivaut à une collection de
filtres étroits de 2 nm (soit dix fois plus étroits que les filtres NB et vingt fois
plus que les filtres IB), entre 2 et 2,2 microns.

L’étude des filtres étroits nous montre que :
– à 2,00 et 2,12 µm (IB_2.00, NBC_2.12 et NB_2.12), le MPS est bien visible,

souvent accompagné de ses deux compagnons Est (dorénavant “MPE”
pour Motif Polaire Est) et Ouest (“MPO”, Motif Polaire Ouest). Les filtres
les plus étroits sondent la couche entre 17 et 20 km (altitude nominale :



158 9 - Météorologie titanienne

18 km), ce qui signifie que le MPS se trouve nécessairement sur le chemin
de la lumière, entre cette altitude minimale et l’observateur.

– Sur les filtres NB_1.04, NBC_1.09(1,09 µm ) et IB_2.15, le MPS n’est pas
toujours évident (on peut éventuellement le deviner sur deux images,
brillant à peine 5-10% plus fort que le limbe environnant), il se fond très
vite dans le limbe Sud, tout comme le MPE et le MPO. Selon la crédibi-
lité de ces images, le MPS pourrait se trouver au-dessus de 20 (IB_2.15,
altitude nominale : 50 km), 36 (NB_1.04, altitude nominale : 42 km) ou
50 km (NBC_1.09, altitude nominale : 53 km).

– à 2,17 µm (NB_2.17, NBC_2.17) le MPS n’est plus visible du tout, et les
deux compagnons MPE et MPO fusionnent dans le limbe Sud. Cela si-
gnifie que dans la gamme d’altitudes sondées par ces filtres (40-311 km),
il n’y a plus de traces du MPS. L’altitude préférentielle sondée ici est de
l’ordre de 83 km.

En conclusion, en se fiant uniquement aux altitudes extrémales sondées par
les filtres, le MPS doit se trouver entre 17 et 40 km (s’il est constitué de nuages
de condensation). Les évaluations Cassini/ISS les plus récentes placent aussi
ce nuage dans la haute troposphère (Porco et al., 2005). Dans tous les cas, le
MPS est confiné entre la surface et la basse stratosphère, en dessous de 83 km
d’altitude.

De manière identique, nous pouvons estimer que le MPO et le MPE se si-
tuent plus haut dans l’atmosphère que le MPS (par exemple, en 2004, le MPE
était plus brillant à 2,15µm qu’à 2,12µm , alors que ce dernier sonde plus pro-
fondément la troposphère), fort probablement au-dessus de la tropopause :
comme j’y reviendrai plus loin (Section 9.3.4), ces deux phénomènes pour-
raient être dus à de la brume stratosphérique planant au-dessus du Pôle Sud.

En janvier 2005, le mode FPI de NACO, encore en cours d’étude, a donné
certains résultats préliminaires : il semblerait qu’on puisse distinguer un motif
marginal (environ 10% de contraste) entre 2,0 et 2,10µm , mais absolument in-
visible à 2,12µm . Il reste à vérifier si ceci est dû à la détermination de l’altitude
de ce système, ou s’il s’agit d’indices relatifs à sa formation : se condense-t-il
aux altitudes basses avant de s’étendre/se déplacer jusqu’aux altitudes plus
élevées où on l’observe habituellement ? Tout cela n’est encore que spécula-
tions.

9.3 Interprétation physique : le casse-tête com-
mence...

9.3.1 Les hypothèses écartées

Artefact ou objet réel ?

Outre les bien connus arcs lumineux dus au limb-brightening, les images
atmosphériques de Titan montrent quelquefois des motifs brillants, de taille
réduite (inférieure à 2 éléments de résolution, donc en limite d’application du



9.3 Interprétation physique : le casse-tête commence... 159

principe de Shannon) souvent concentrés dans les régions déjà brillantes. On
peut légitimement s’interroger sur la véracité de tels motifs : ces points ont-il
une existence réelle ou sont-ce seulement des artefacts informatiques ? Telle
était la question que je me suis posé avant l’arrivée de Cassini sur place.

C’est ce que j’ai donc testé Fig. 5.6), avec l’apparition de motifs sur tout le
pourtour du disque. Le MPS est quant à lui toujours au même endroit, près
du Pôle Sud. Il n’y a aucune raison mathématique pour créer systématique-
ment un artefact toujours au même endroit, sur divers filtres, à diverses dates,
avec divers instruments. Il faut préciser qu’à l’époque nous ne disposions pas
encore des données NACO, et les données OASIS de 2000 (prises au CFHT)
n’étaient pas assez précises pour y rechercher un éventuel MPS. Depuis, Cas-
sini a vu le MPS, preuve flagrante si besoin était que le MPS était bel et bien
réel.

Motif de surface ?

Une fois assurés de l’existence réelle du MPS, nous avons considéré qu’il
pouvait s’agir d’un motif de surface. En effet, des calottes polaires avaient été
détectées (Combes et al., 1997; Coustenis et al., 2001) par les premières me-
sures de Titan par optique adaptative. Pourtant, en étudiant le MPS avec plus
de précision (plus précis que “le MPS est proche du Pôle Sud”), la mesure
de vitesses d’une nuit à l’autre, incompatibles avec la vitesse du sol à ces la-
titudes, défit rapidement cette hypothèse. De plus, les filtres qui révèlent le
MPS sont principalement atmosphériques, avec peu ou pas de contribution
de la surface (le meilleur contre-exemple étant IB_2.00). Pourtant il n’est pas
totalement exclu que l’origine physique du MPS (et du système torique plus
grand qui l’englobe) puisse être reliée à la surface, via des nuages orogra-
phiques ou toute autre connection entre la surface et la troposphère, comme
par exemple des geysers ou autres manifestations cryovolcaniques.

Aurore polaire ?

La persistance de phénomènes atmosphériques brillants n’est pas sans rap-
peler les aurores polaires, comme celles visibles sur Terre, ou même sur Jupi-
ter (Waite et al., 2000) et Saturne (Clarke et al., 2005). Par définition, une aurore
est le lieu d’interaction entre les particules du vent solaire, piégées dans la
magnétosphère, et les particules de l’ionosphère de la planète. Pourtant Ti-
tan ne possède pas de champ magnétique propre, et son trajet entre les lignes
de champ de la magnétogaine de Saturne conduirait à des effets atmosphé-
riques bien particuliers. Premièrement, l’interaction semblerait périodique, en
liaison directe avec l’activité solaire (pour la déformation de la magnétopause
de Saturne) et l’orbite de Titan (pour sa position au sein de la magnétosphère
kronienne). De plus, la pénétration à rebours de Titan dans la magnétogaine
de Saturne déformerait les lignes de champ comme une coquille autour de Ti-
tan, les comprimant tout particulièrement au-dessus de l’hémisphère arrière
de Titan (Neubauer et al., 1984; Blanc et al., 2002). Une telle configuration crée-
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rait des aurores réparties uniformément sur le disque de Titan, ce que nous ne
détectons absolument pas. Notre faible échantillonnage aurait pu introduire
des biais observationnels, mais cela semble écarté définitivement depuis la
détection du MPS par Cassini (ISS et VIMS par exemple). Dans tous les cas,
il se pourrait que des particules énergétiques sensibles au champ magnétique
de Saturne soient impliquées dans la création des nuages, par l’excitation de
noyaux de condensation (voir plus loin).

Vue d’artiste

J’ai développé une “vue d’artiste” du phénomène, désormais caduque,
mais dont j’avais discuté avec B. Samuelson et M. Flasar. L’idée repose sur la
définition d’une zone où pourrait s’affaiblir la supersaturation du méthane :
un cyclone pourrait se former à la base de la région de reconnection de la cel-
lule de Hadley le long de l’axe de rotation de Titan ; sa présence même délimi-
terait trois régions de comportements différents, l’œil, la “cloison” et “l’exté-
rieur”. Chaque zone pourrait éventuellement évoluer différemment, présen-
tant des conditions différentes, certaines propices à la formation de nuages de
méthane. Le cyclone pourrait également fournir des noyaux de condensation
pour la nucléation des nuages, s’il est suffisamment puissant pour projeter
dans l’atmosphère poussières et matériaux arrachés au sol. Le MPS pourrait
enfin n’être qu’un petit nuage prisonnier de l’œil ou de la “cloison” de ce cy-
clone plus grand, que nous ne voyons pas, et qui pourrait se déplacer autour
du Pôle.

Toutes ces hypothèses peuvent être crédibles d’un point de vue stricte-
ment dialectique, mais la question qui se posait était sa viabilité sur Titan,
avec des conditions de pression, température et dynamique atmosphériques
encore mal connues.

9.3.2 Recentrons le débat : il faut décrire le traceur ET son
“piège”

L’idée centrale sur laquelle repose notre investigation ne doit pas être ou-
bliée. Nous différencions en effet le phénomène atmosphérique que nous re-
cherchons et le MPS que nous observons : le MPS sert de traceur, piégé dans le
phénomène atmosphérique plus large mais invisible depuis la Terre. Ceci peut
expliquer son mouvement erratique et ses sautes de vitesse surprenantes : le
premier traceur disparaît alors qu’un autre se forme ailleurs dans le système.
Nous devons donc décrire à la fois le traceur et le “piège”.

Le traceur est un motif très brillant, probablement une concentration éle-
vée de petits nuages de méthane et/ou d’éthane, peut-être un orage, dont la
durée de vie est assez courte (de l’ordre de quelques jours, si l’on estime que
les grandes transitions de vitesse correspondent en fait à un changement dans
la répartition des petits traceurs au sein du plus grand système). Sa brillance
(80-150% jusqu’à 400% par rapport au centre du disque) est soit due à un excès
local de particules réfléchissantes ou rétro-diffusantes (aérosols ? poussière ?



9.3 Interprétation physique : le casse-tête commence... 161

flocons de méthane/d’éthane ?) soit également à une taille importante du ou
des traceurs (CASSINI/ISS a détecté des nuages de l’ordre de 100 km près
du Pôle Sud). On ne peut que spéculer sur son origine : si l’hypothèse de
“supersaturation du méthane” est confirmée, alors la formation d’un nuage
nécessite de grandes quantités de noyaux de condensation pour l’entretenir
aussi longuement. La création de tels noyaux de condensation peut impliquer
plusieurs mécanismes, comme l’excitation de particules dans la haute atmo-
sphère par le vent solaire, ou l’éjection dans l’atmosphère de poussières par
le cryovolcanisme (mais encore faut-il étudier le transport de ces particules
jusqu’à la tropopause où semble se confirmer le traceur), ou encore la sédi-
mentation d’aérosols provenant de la haute stratosphère (comme suggéré par
les modèles : Hourdin et al. (2004); Rannou et al. (2004)).

Quid des “nuages transitoires” du Keck ?

Depuis 1999, d’autres équipes détectent des phénomènes atmosphériques
transitoires (Brown et al., 2002; Roe et al., 2002b,a; Gibbard et al., 2003; Bouchez
& Brown, 2005). Le MPS est souvent inclus comme l’un d’entre eux. Ce n’est
que depuis 2004 que ces mêmes équipes le considèrent comme un cas à part
(Schaller et al., 2004, 2005; Roe et al., 2005).

De nombreuses détections sont assez contradictoires : ces nuages “transi-
toires” sont souvent visibles sur tout le disque (appelés “mid-latitude” clouds)
plusieurs jours voire semaines d’affilée, alors que d’autres disparaissent très
vite. Nous n’avons jamais, au CFHT comme au VLT, détecté de tels phéno-
mènes. In situ, avec les données Cassini, on peut repérer le MPS, dont le tore
de nuages semble constant, mais où chaque nuage semble avoir une durée
de vie très courte. Même si les phénomènes atmosphériques des planètes jo-
viennes ont des échelles de temps caractéristiques de l’ordre du siècle, il est
difficile de comprendre la formation des nuages sur Titan. Dans quelle caté-
gorie se rangeraient donc ces “nuages transitoires” ?

Puisque ces nuages sont vus depuis la Terre, deux interprétations se
heurtent : un nuage de brume (d’aérosols) serait de plus en plus visible aux
courtes longueurs d’onde (la plupart des détections se fait en bande K, vers
2 microns), ce qui n’est pas le cas. Un nuage de méthane est par contre plus
contrasté vers 2 µm qu’à 1 µm , ce qu’on semble observer, mais le problème
de la supersaturation du méthane (cf. Section 2.2.3) rend la formation de tels
nuages problématique. Pourtant il semble désormais acquis aujourd’hui que
des nuages se forment bel et bien sur Titan... le MPS serait-il un nuage de
méthane alimenté par la sublimation de la glace de méthane déposée au Pôle
Sud (Lorenz, 1996, 2002; Roe et al., 2005) ? Ou alors une condensation locale
induite par l’éjection dans la stratosphère de particules volcaniques (Brown,
2005) ? Ou encore un nuage convectif entraîné par le chauffage du sol par les
rayons solaires (Griffith et al., 2005) ?
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FIG. 9.3: Images du Pôle Sud de Titan : cette séquence de quatre images prises dans le
continuum du méthane (928 nm) montre l’évolution temporelle du champ de nuages
au Pôle sud entre 05h05 et 09h38 TU le 2 juillet 2004. [D’après Porco et al. (2005)]

9.3.3 Enfin une vraie réponse ?

La réponse de Cassini

Cassini/ISS et Cassini/VIMS sont les deux seuls instruments à avoir ob-
servé le Pôle Sud de Titan, et relevé l’existence indubitable du phénomène
météorologique qui s’y trouve. Cet ensemble de petits nuages (Fig. 9.3) a été
détecté à T0 (2 juillet 2004) et TA (26 octobre 2004), mais pas à TB (13 décembre
2004) : il avait été effectivement difficile de le voir le 14 janvier 2005 lors de
l’atterrissage de la sonde Huygens. Le mouvement global de l’ensemble (vi-
sible sur le film disponible sur http ://ciclops.lpl.arizona.edu/view.php ?id=514) et
sa morphologie rappellent la convection des cumulus terrestres. L’hypothèse
avancée ici est le démarrage de cellules de convection au Pôle Sud à cause
du flux solaire qui s’y concentre, faisant remonter des nuages de flocons de
méthane jusqu’à la haute troposphère (Griffith et al., 2004).

Cassini a pu détecter deux autres types de nuages occasionnels : de petits
nuages discrets aux latitudes tempérées d’un côté (qui ont permis de mesurer
la vitesse des vents et de prouver ainsi directement la super-rotation de l’at-
mosphère de Titan : 34±13m/s à 38◦S de latitude), et des cirrus très allongés
de l’autre (étalés par la vitesse des vents stratosphériques ? alimentés par une
source fixe à la surface ? nuages orographiques accrochés à une montagne ?
la question reste posée). Nos images ne montrent aucun autre système at-
mosphérique, par contre ceci recoupe probablement les détections de nuages
transitoires répertoriés par Bouchez (2004); Roe et al. (2005).

Explication dynamique ? l’évolution des cellules de Hadley

D’après les images Cassini, le “piège” enfermant le MPS semble circulaire,
centré plus ou moins sur le Pôle Sud. On peut obtenir de la condensation
au-dessus du Pôle d’été dans le General Circulation Model de l’atmosphère
de Titan, développé à l’Institut Pierre-Simon Laplace. Alors que la circula-
tion atmosphérique est dominée par une unique cellule de Hadley à l’échelle
planétaire, responsable de mouvements ascendants dans l’hémisphère d’été
et de mouvements descendants au-dessus du Pôle d’hiver, il subsiste pour-
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tant au niveau du Pôle d’été une petite cellule de Hadley stratosphérique (cf.
Fig.10 de Hourdin et al. (2004)). Cette cellule rémanente pourrait expliquer
le retard d’accroissement de concentration d’éthylène au cours du printemps
Sud (Roe et al., 2004). Elle pourrait également maintenir de grandes concentra-
tions d’aérosols dans cette région1. Bien que les nuages ne soient pas encore
explicitement inclus dans le GCM (ce qui ne saurait tarder), les mouvements
de subsidence au sein de la stratosphère au-dessus du Pôle d’été induisent
la condensation de composés mineurs, comme l’éthane, l’acétylène ou encore
l’acide cyanhydrique, qui peuvent créer des nuages dans la haute troposphère,
là où les particules de brumes sont encore nombreuses. Dans ce GCM 2D, les
vents zonaux troposphériques ne prédisent aucun jet, mais la circulation méri-
dionale semble produire une petite cellule troposphérique juste au-dessus du
Pôle, qui présente alors une certaine condensation du méthane, entre les lati-
tudes 70 à 90◦. Ceci est tout à fait cohérent avec nos résultats, comme toutes
les autres détections du MPS, par d’autres équipes sur Terre, et bien entendu
Cassini. Cette hypothèse est encore prospective, et nécessite confirmation via
un modèle 3D complet.

Explication énergétique ? l’influence des ondes planétaires

Une autre hypothèse est en cours d’investigation : il se pourrait que le MPS
soit relié aux ondes planétaires à grande échelle. Des simulations de telles
ondes (comme le modèle dit shallow-water de Luz & Hourdin (2003)) indiquent
qu’elles jouent un rôle non négligeable dans le mélange des traceurs atmo-
sphériques, et qu’elles pourraient donc participer à la formation de nuages.
Ces prédictions sont difficiles à confirmer, car elles prévoient un maximum
d’activité de ces ondes dans l’hémisphère d’hiver : or le MPS est détecté près
du Pôle d’été, et nous ne pouvons pas observer le Pôle Nord de Titan depuis
la Terre en ce moment. Une autre possibilité (Flasar, 1998) évoque la pertur-
bation du vortex polaire par des ondes planétaires, rappelant ce qui a été ob-
servé sur Terre dans l’hémisphère d’hiver (Juckes & McIntyre, 1987). Une fois
de plus, ceci n’est que spéculations, mais ces hypothèses sont prometteuses,
puisqu’un sursaut d’activité des ondes planétaires est prévu pour le prochain
solstice d’été (Luz et al., 2003).

Il faudra encore de nombreuses observations à long terme, et un suivi sys-
tématique de tous ces paramètres pour arriver enfin à appréhender la véritable
nature de ce système météorologique inhabituel.

1En l’occurrence, les mesures Cassini/CIRS (Flasar et al., 2005; Teanby et al., 2004) montrent
un léger surplus de C2H2, de C3H8 et de C4H2 vers les latitudes 75◦S, alors que toutes les
autres molécules étudiées (C2H6, HCN, CO2, C3H4 et HC3N) suivent exclusivement la répar-
tition attendue pour expliquer l’asymétrie Nord-Sud : toutes les molécules sont en concen-
tration croissante lorsqu’on se rapproche du Pôle Nord. Seul C2H4 est anti-corrélé avec les
autres, montrant une décroissance quand on s’approche de l’hémisphère Nord, mais ce n’est
peut-être qu’un état transitoire. Cependant toutes ces mesures ne sont pas incompatibles avec
l’idée d’une petite cellule de Hadley résiduelle, puisque le Pôle Sud (ou au sens large les
latitudes supérieures à 80◦S) n’a pas encore été étudié par CIRS.
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FIG. 9.4: Mosaïque d’images à diverses longueurs d’onde, toutes montrant à des
degrés divers une sorte de calotte polaire. Certaines (à 2,12µm , par exemple) ne
semblent montrer que la limite supérieure de cette calotte, vers 50-70◦S.

9.3.4 Le cas des 2 compagnons

Sur de nombreuses images, le motif au Pôle Sud est encadré par deux com-
pagnons immobiles, sur le limbe, placés de chaque côté : MPE et MPO. Il est
très difficile d’interpréter ces motifs, car ils semblent n’apparaître qu’après dé-
convolution. Ils ne bougent pas, et ils ne se déforment pas dans une certaine
mesure : l’un semble toujours plus long que l’autre, plus précisément celui
qui subit l’effet de phase semble s’étirer jusqu’au limbe illuminé par le Soleil
(par exemple, sur l’image NB_2.12 de la Fig. 9.4, prise en novembre 2002, l’ef-
fet de phase est à l’Ouest, et c’est bel et bien le MPO qui s’étale plus le long
du limbe). De plus, on peut déceler une frontière bien délimitée, plus sombre,
entre le MPS et chacun de ses compagnons. Mais cet anneau sombre n’a proba-
blement pas d’existence physique, car il est d’épaisseur inférieure à 1 élément
de résolution, et le principe de Shannon préconise de ne le considérer comme
valide que s’il est au moins deux fois plus grand.

Plusieurs modèles atmosphériques (Rannou et al. (2002, 2004) par exemple)
prédisent l’existence de deux fines calottes de brouillard, rejetées vers les pôles
par la dynamique atmosphérique. Il se peut que les deux compagnons soient
une manifestation de ces calottes (du moins de la calotte Sud), sous une appa-
rence trompeuse, car déformée par la déconvolution (mais cet effet faible ne
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serait pas ou peu détectable, noyé dans le bruit de l’image brute). Un motif
longiligne est quelquefois détectable le long du 60ème parallèle (Fig. 9.4), dé-
crit dans le Roe et al. (2002b) comme un “cirrus équatorial” ; nous pensons qu’il
pourrait s’agir de la limite supérieure de la calotte Sud. D’après ces considéra-
tions (confirmées par les modèles), la calotte Sud pourrait englober totalement
le Pôle Sud, remontant jusqu’au 60eme parallèle. Et au sein de cette calotte se
trouve le système météorologique que nous appelons MPS.

Après déconvolution, la calotte est complètement déformée : l’anneau de
Gibbs fait ressortir uniquement la fraction de calotte recouvrant le limbe du
disque (et s’entremêlant avec le limb-brightening de ladite calotte, la limite nord
de la calotte est à peine détectable, n’en survit plus qu’une forme longiligne
vers le tiers du disque là où le contraste entre la calotte et le disque “décou-
vert” était maximal. Enfin, la déconvolution accentue le MPS, au détriment
des régions alentour : le limbe y est légèrement assombri, donnant artificielle-
ment cette apparence de “deux compagnons”.

Il se peut donc que ces phénomènes appelés “deux compagnons” soient
reliés à un phénomène bien réel, mais dont l’apparence est trompeuse à cause
de la déconvolution. D’autres équipes ( Brown , 2005) détectent des nuages
ponctuels à ces endroits, on ne peut non plus affirmer que le MPO et le MPE ne
sont pas d’autres systèmes de nuages. A cause de tout ceci, nous avons choisi
de ne considérer aucune des images à 2,12 µm pour quantifier l’évolution de
l’asymétrie Nord-Sud (cf. 7.1.3), puisque trop d’artefacts s’entrelacent les uns
avec les autres pour que nous soyons sûrs de notre lecture de l’intensité réelle
du limbe Sud.
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Quatrième partie

Connaissance de la surface
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Jusqu’à ce que les spectroscopistes se rendent compte de l’existence des
huit fenêtres du méthane (Kuiper, 1944), on n’aurait jamais imaginé qu’il soit
possible d’atteindre la surface de Titan. C’est pourtant ce que nous faisons de
nos jours très régulièrement, en sélectionnant précisément (cf. Section 3.2.4)
la longueur d’onde de nos observations : à 0,83, 0,94, 1,08, 1,28, 1,60, 2,00,
2,75 et 4,9µm ... autant de fenêtres qui nous permettent d’analyser en détail le
sol du satellite Kronien. Mais l’astronome en veut toujours plus. Pour chaque
question résolue, d’autres se posent, et ainsi de suite.

A quoi ressemble la surface ? De quoi se compose-t-elle ? Comment Titan
peut-il garder son atmosphère ? Où sont les réservoirs de méthane ? Les idées
fusent, mais peu sont gardées. Je vais apporter ici ma pierre à l’édifice, selon
deux grands axes :

Tout d’abord, Titan tourne en orbite synchrone autour de Saturne. Il suf-
fit donc de regarder la surface tourner sous nos yeux au cours de l’orbite de
Titan, pour en reconstituer la carte. J’ai pu combiner nos données de 2001 à
2005 en plusieurs cartographies partielles (par manque de données, et inca-
pacité d’observer le Pôle Nord), et récupérer des informations de contraste
sur les structures visibles en surface, entre 0,9 et 2,0µm . La description de la
topographie de la surface de Titan est le sujet principal du Chapitre 10.

Ensuite, j’utiliserai deux approches différentes pour essayer de com-
prendre la vraie nature chimique de la surface. Il y a peu de moyens de vérifier
à distance sa structure physique, mais on peut se reposer sur le fait que solides,
liquides ou glaces ont des comportements spectraux légèrement différents.
La première partie du Chapitre 11 se concentre sur l’obtention directe d’un
spectre de la surface, en inversant l’albédo géométrique extrait des images
de surface pour trouver l’albédo de surface. Cet albédo de surface peut alors
être reconstitué en mélangeant des spectres de candidats de surface plausibles
(glaces d’eau, de méthane, hydrocarbures liquides, etc...), pour remonter à la
composition chimique du sol. Comme je le montrerai, cette méthode directe
souffre tout particulièrement du modèle utilisé pour l’inversion des données,
et en l’absence d’un consensus sur le modèle standard à employer, elle n’est
absolument pas fiable. La Section 11.2 utilise donc une autre méthode : la
spectroscopie différentielle. Cette méthode est moins sensible au choix d’un
modèle (je me contente d’un modèle de diffusion Rayleigh pour éliminer la
contribution des aérosols), et repose sur le contraste observé entre les zones
sombres et claires repérées Section 10, contraste qui varie en fonction de la
longueur d’onde. Elle permet en outre de reconstituer un spectre composite
pour chaque type de zone (claire ou sombre), condition sine qua non pour ajus-
ter la forme et l’intensité de la courbe de contraste observée. Tout ceci sera par
la suite comparé aux conclusions in situ de Cassini/Huygens.
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Chapitre 10

Cartographie de la surface de Titan
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Depuis les premières images Voyager, jamais la frustration des Titano-
philes n’a été aussi grande, car la sonde envoyée à l’autre bout du système
solaire n’a pu percer à travers les épaisses couches de brumes qui dissimulent
la timide surface aux yeux des curieux. Pourtant, à force de persévérance et
d’avancées technologiques, nous avons pu étudier cette mystérieuse surface
de Titan, bien avant l’arrivée de Cassini-Huygens. La première tentation lors
de la découverte d’un nouveau monde, c’est de cartographier chaque zone
pour mieux s’y retrouver...

10.1 Plonger jusqu’à la surface : une longue aven-
ture

10.1.1 Etat des lieux : la surface de Titan avant le XXIeme siècle

Comme je l’ai brièvement rappelé en Section 3.1, il a fallu attendre les pre-
mières mesures spectroscopiques de Griffith et al. (1991) pour avoir confir-
mation que la surface n’était pas totalement inaccessible dans les fenêtres du
méthane. Pourtant, la mesure directe de l’albédo de surface nécessite un mo-
dèle de transfert radiatif évolué pour inverser ces données. C’est pourquoi la
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plupart des résultats fiables se contentent de mesures d’albédo géométrique
(Table 3.2). Pourtant, une chose est rapidement sûre : il y a une grande diffé-
rence d’albédo entre la face avant et la face arrière, qui est globalement plus
sombre que la première. Un détail cependant : la courbe d’albédo géométrique
de la face avant et la courbe de la face arrière sont presque identique, mais il
est difficile de voir s’il s’agit d’une translation de 0,2 unité d’albédo ou d’un
facteur multiplicatif 2 qui distingue ces courbes.

A partir des premières images de la surface (Combes et al., 1997; Smith
et al., 1996), on commencer à mieux comprendre ce comportement : un grand
continent brillant, "Xanadu", trône sur la face avant du satellite, alors que
la face arrière montre peu de motifs brillants visibles. CitetCombes97 re-
marquent à partir des mesures ADONIS deux bandes lumineuses sur la face
arrière, sur les limbes Nord et Sud, attribuées à d’éventuelles calottes polaires.
Ces calottes n’ont pas été revues depuis, et cette observation n’est pas vrai-
ment comprise.

Il est très tentant d’attribuer ces motifs surfaciques à une signature du re-
lief. Il est certain que la topographie joue un rôle dans l’accumulation des
matériaux sombres et des matériaux brillants à la surface de Titan, car cette
surface semble immuable depuis les années 90. Pourtant nous ne pouvons
sans a priori déclarer objectivement que les zones sombres sont des lacs, et les
zones claires des montagnes. Il faut plus de données pour cela.

10.1.2 Extraction de la composante de surface à partir des
images

Parmi tous les filtres que nous avons pu utiliser pour observer Titan, nous
avons sélectionné ceux qui montraient une contribution importante de la sur-
face, dont nous tirons toutes nos informations (Table 10.1). Ces filtres sont tous
centrés sur des fenêtres du méthane (1,08, 1,09, 1,28, 1,57 et 2,0 µm ), mais
certains, proches des ailes des bandes du CH4, présentent encore des motifs
atmosphériques qu’il nous faut limiter voire éliminer. La contribution de l’at-
mosphère peut être approchée par la comparaison des filtres “surfaciques”
avec des filtres proches, mais affleurant les bandes du méthane voisines, à des
longueurs d’onde similaires. Cette contribution est alors soustraite des images
surfaciques dont ne doit plus rester que l’information de surface. La méthode
n’a pas changé depuis Combes et al. (1997); Coustenis et al. (2001), et nous l’uti-
lisons encore aujourd’hui, même si nous ne pouvons jamais être sûrs que la
contribution de l’atmosphère est identique à deux longueurs d’onde consécu-
tives, même proches l’une de l’autre. Néanmoins, nous obtenons de très bons
résultats, toujours confirmés a priori comme a fortiori par les images d’autres
équipes, d’autres années ou d’autres instruments, comme le Keck ou le HST.
Voici quelques comparaisons usuelles que nous effectuons :

1. NBC_1.08 - NBC_1.09
2. LBC_1.29 - LBC_1.18
3. LBC_1.29 - NBC_1.21



10.1 Plonger jusqu’à la surface : une longue aventure 173

TAB. 10.1: Filtres utilisés pour l’observation de la surface de Titan. Ceci est une version
simplifiée des Tables 4.3 et 4.5, où ne sont gardés que les filtres surfaciques. Sont
données les altitudes sondées et la contribution qualitative de la surface. Le modèle
de transfert radiatif retourne trois altitudes : l’altitude minimale sondée (m), l’altitude
nominale du filtre (0), et l’altitude maximale atteinte (M).

Filtre λ Altitude sondée Surface
(µm ) centre limbe

(m) (0) (M) (m) (0) (M)
LBC_0.83 0,834 ± 0,097 0 14 42 25 57 82 +
NBC_1.08 1,083 ± 0,004 0 3 8 21 29 43 ++
NB_1.08 1,083 ± 0,0075 0 2 8 16 25 43 ++
NB_1.09 1,094 ± 0,0075 11 18 25 46 51 58 +
NB_1.28 1,282 ± 0,007 0 0 0 16 16 17 ++
LBC_1.29 1,293 ± 0,070 0 21 62 13 48 104 ++
NBC_1.57 1,570 ± 0,010 0 0 0 8 8 9 ++
LBC_1.60 1,600 ± 0,080 0 14 102 8 28 125 ++
LBC_1.64 1,640 ± 0,050 4 57 303 21 76 322 +
IB_2.00 2,000 ± 0,030 0 3 150 9 15 201 ++
LBC_2.12 2,120 ± 0,170 0 21 240 9 37 261 ++
LBC_2.20 2,200 ± 0,168 0 67 320 18 86 340 +

4. NB_1.28 - NB_1.24
5. LBC_1.60 - LBC_1.64
6. LBC_1.60 - NBC_1.57
7. LBC_1.60 - NBC_1.64
8. LBC_2.12 - NBC_2.12

Nous pouvons utiliser soit des filtres étroits (cas 1, 3, 4, 6, 7, 8) soit des
filtres larges (cas 2 et 5) pour simuler la contribution atmosphérique. Dans le
premier cas, nous éliminons complètement la contribution d’une région toute
particulière de l’atmosphère, délimitée par la gamme d’altitudes sondée par
le filtre. Mais nous ne pouvons ignorer que tous les motifs atmosphériques
n’ont probablement pas été tous supprimés. Dans l’autre cas, l’utilisation de
filtres larges élimine la plupart de l’atmosphère, mais certains filtres larges
dits “atmosphériques” présentent quelquefois une influence de la surface :
nous devons alors limiter la soustraction de telles images, de peur de modi-
fier les motifs surfaciques que nous désirons garder. La situation est délicate
avec PUEO, car la plupart des filtres utilisés avec KIR sont larges. Pourtant,
en utilisant cette méthode avec circonspection, nous pouvons considérer que
les images finales renvoient en majorité l’image de la lumière solaire diffusée
par la surface de Titan, et ce avec certitude au centre du disque, où les effets
atmosphériques sont toujours limités.
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FIG. 10.1: Exemple de soustraction de la composante atmosphérique contenue dans
une image principalement surfacique. Les deux images en haut à droite (J1-LBC_1.29 :
filtre de surface) et à gauche (J2-LBC_1.18 : filtre atmosphérique) sont les deux images
que l’on manipule. L’image centrale donne le résultat de la soustraction. Les deux pe-
tites icônes servent de repères pour ajuster le flux de l’image à soustraire : à gauche,
α vaut 0, alors qu’à droite il vaut 1. La différence entre les deux images (moitié infé-
rieure de la mosaïque) est ajustée manuellement pour faire diminuer l’influence de
l’atmosphère sans ajouter d’artefacts ni supprimer les motifs au centre du disque. Le
7 mars 2001, Titan était en GEE : la tache brillante de Xanadu est au centre de l’image,
centrée vers 90◦LCM.
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10.1.3 La surface, vue sur le disque de Titan

L’étude de la surface de Titan peut se faire de deux approches : soit à une
longueur d’onde donnée (Figs 10.2, 10.3 et 10.4), soit à une phase orbitale fixée
(Figs 10.5, 10.6 et 10.7). Ces figures présentent de façon diversifiée des projec-
tions du système de coordonnées “titanocentriques” sur les images de surface,
des coupes d’intensité Nord-Sud et des cartes d’isophotes pour faciliter encore
les comparaisons. Toutes les valeurs numériques données ici sont des albédos
normalisés par rapport au point le plus brillant de l’image étudiée (fixé à 1
par défaut) ; les études relatives d’un hémisphère à l’autre seront étudiées plus
loin.

A partir des Figs. 10.2 - 10.7, il est indéniable que la surface de Titan
change d’aspect selon la phase orbitale. Les images confirment bien ce que
prévoyaient les spectres, avec une face avant plus brillante en moyenne que la
face arrière. L’observation de l’hémisphère avant de Titan (Fig. 10.5) démontre
une grande brillance de la quasi-totalité du disque, dominé vers 80-100◦LCM
par un grand continent (Xanadu) encerclé par des zones plus sombres, proches
du limbe (par exemple à l’Est au-dessus de l’Equateur (60◦LCM, 5◦N) ou au
Sud-Ouest (130◦LCM, 70◦S), on voit des zones d’albédo relatif 0,4 et 0,5). Plu-
sieurs taches brillantes de Xanadu se dénotent au premier plan, aux positions
(80◦LCM, 35◦S) et (90◦LCM, 15◦S), respectivement 2 et 2,5 fois plus brillantes à
1,28µm que les précédentes zones sombres. Le contraste est moins prononcé à
1,08µm : les zones brillantes sont 2,0 et 1,8 fois plus lumineuses que les régions
sombres à l’Est et au Sud-Ouest respectivement. L’évolution du contraste en
fonction de la longueur d’onde fera l’objet d’une étude plus complète en Sec-
tion 11.2.

Quand Titan tourne sur son orbite (LCM croissant), il nous présente au
fur et à mesure sa face arrière (les Figs. 10.6 et 10.7 nous montrent différentes
vues de cet hémisphère de traîne, vers 212◦et 345◦LCM). Nous y repérons une
collection de petits motifs brillants bien contrastés par rapport aux régions
sombres avoisinantes. Cette topologie, également observée par Cassini (Porco
et al., 2005; Brown , 2005), entraîna à sa détection Brown et al. (2002); Roe et al.
(2002b); Gendron et al. (2004) un changement radical de notre perception de
cet “hémisphère [uniformément] sombre”, tel que le décrivirent Smith et al.
(1996). Sur cet hémisphère “plus si sombre” (Fig 10.6), on peut repérer six dif-
férentes zones d’albédo relatif élevé : deux au-dessus de l’équateur (d’albédo
0,65 et 0,70, sur le 20me parallèle Sud), deux “siamois” en dessous de l’équateur
(albédo relatif 0,9-1,0, sur le parallèle 10◦S) et enfin deux autres plus au Sud
(intégrés à une zone d’albédo 0,8 ou plus, en forme de merlette héraldique).
Les plus brillants de ces six motifs sont le corps de la “merlette” (220◦LCM,
40◦S) et le motif équatorial Ouest (220◦LCM, 0◦N). Les zones les plus sombres
ont un albédo de l’ordre de 0,4, à l’Ouest de ce disque (260◦LCM, 0◦N) et à
l’Est (170◦LCM, 10◦S). Ceci nous amène à un contraste entre zones brillantes et
sombres de 2,5 à 1,28µm et 1,7 à 1,08µm : comme sur la face avant, le contraste
est moindre à courte longueur d’onde (11.2).

Par définition, un LCM de 0◦caractérise la face sub-saturnienne de Titan.
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FIG. 10.2: La surface de Titan à1,08 µm avec NACO : (a) (LCM = 79◦, en haut) ; (b)
(LCM = 212◦, en bas). La contribution atmosphérique de ces images à 1,08µm a été
soustraite à partir des images voisines à 1,09µm , toutes prises en 2002. La taille de
l’élément de résolution est représentée par le diamètre du petit cercle dans le coin
supérieur gauche des images, en l’occurrence 0.0323". La première image reproduit
l’aspect de la face avant de Titan, quant à la seconde elle illustre sa face arrière, avec le
site d’impact de Huygens. Les coupes dessinées ici donnent l’évolution du flux (nor-
malisé par rapport au pixel le plus brillant) en fonction de la distance au centre du
disque (en fraction du rayon). Les deux enveloppes en pointillés donnent les barres
d’erreur de fluctuation de ce flux sur 3 éléments de résolution. Les médaillons rap-
pellent la position des axes utilisés pour ces coupes. Comme pour toutes nos images,
le Nord est ici encore en haut et l’Est (East-map ou West-sky, cf. 5.2) à droite.

C’est ce qu’on peut voir sur les images NACO de la Fig. 10.7 : on retrouve
ici une grande zone brillante dans l’hémisphère Sud (centrée sur 45◦S), en
forme d’Australie. L’équateur est constellé de petites zones sombres, dont
l’albédo relatif descend quelquefois jusqu’à 0,3 (la petite région en 50◦LCM,
60◦S). Le contraste de cet hémisphère vaut 2,5 à 2µm , et 2,0 à 1,28µm si on
se concentre sur une zone sombre “caractéristique”, comme par exemple en
(60◦LCM, 0◦N). Encore une fois, le contraste est plus élevé aux grandes lon-
gueurs d’onde.

10.1.4 Assemblage des cartes

Quand nous disposons de plusieurs images de la surface de Titan à une
longueur d’onde donnée, couvrant différentes LCM, il est possible de les re-
grouper en une seule et même carte. C’est ce que j’ai fait en suivant cette
méthode : Tout d’abord, toute image de la surface est corrigée de son limb-
darkening intrinsèque, puis dépliée selon une projection cylindrique (type Mer-
cator), en prenant en compte bien évidemment l’attitude de Titan : la longitude
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FIG. 10.3: Avec les même conventions que la Fig. 10.2, nous présentons ici la surface
de Titan à 1,28µm à diverses phases orbitales, telle qu’observée par NACO en 2002
(disques de grande taille) et 2004 (disque de petite taille). La surface est obtenue ici par
la différence entre les filtres NB_1.24 (atmosphère principalement) et NB_1.28 (surface
majoritairement). On peut détecter facilement la plupart des motifs brillants princi-
paux détectés jusqu’ici : (a) à 110◦LCM près de l’équateur (image en haut), (b) vers
200◦LCM sous la forme de plusieurs petites taches à proximité du site de Huygens
(image au centre) et (c) à 45◦S et 330◦LCM (image en bas).

FIG. 10.4: La surface de Titan à 2,00 µm vue par NAOS/CONICA. Cette image d’avril
2004 fut modifiée par soustraction d’une image NB_2.12 (H2(1-0)) à l’image IB_2.00.
La LCM est ici 345◦. On peut voir beaucoup de détails ici, dans les zones sombres près
de l’équateur. Le continent en forme d’Australie, près de 45◦S est 58% plus brillant
que les zones environnantes, comme lisible sur les profils.
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FIG. 10.5: La surface de Titan sur l’hémisphère avant (LCM = 79◦) à 1,08 (en haut) et
1,28 µm (en bas), avec la carte d’isocontours correspondante en parallèle sur la co-
lonne de droite (en unités d’albédo normalisé : le pixel le plus brillant étant imposé
à 1). Les isocontours sont représentés selon une échelle dynamique pour faire res-
sortir au mieux les motifs clairs et sombres (les échelons d’albédo choisis sont 0,30,
0,40, 0,50, 0,55, 0,60, 0,65, 0,70, 0,80, 0,90 et 0,95). Les niveaux d’albédo ne sont indi-
qués qu’une fois sur deux, mais tout niveau muet intermédiaire est nécessairement la
moyenne de ses deux voisins.
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FIG. 10.6: A l’image de la Fig. 10.5, vues de la surface sur l’hémisphère de traîne de Ti-
tan (LCM = 212◦) à 1,08 (en haut) et 1,28 µm (en bas), accompagnées des cartes d’iso-
contours d’albédo normalisé. Cette face arbore de nombreux motifs très contrastés
proches du point d’atterrissage de Huygens, ce qui contraste fortement avec l’unique
continent brillant sur l’hémisphère avant.
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FIG. 10.7: Comme les Figs. 10.5 et 10.6, la surface de Titan et les isocontours d’albédo
normalisés, mais ici pour la face sub-Saturnienne (LCM = 345◦) à 1,28 et 2,0 µm . Les
isocontours montrent moult détails le long de l’équateur, juste au Nord du continent
en forme d’Australie, vers 45◦S, qui est en réalité une extension orientale de Xanadu,
situé vers 100◦LCM.
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LCM et la latitude du point sub-terrestre (SEP), puis le tilt de l’axe de rotation
du satellite (cf. Section 5.1.4). Toutes ces cartes partielles sont alors combinées
par moyenne pondérée pour produire une unique carte plus complète ; les
coefficients de pondération correspondent au carré du cosinus de l’angle au
nadir1 de chaque point à considérer : un point proche du limbe sera moins cré-
dible, et donc moins important dans cette moyenne, qu’un point au centre du
disque, là où les effets de distorsion centre-bord (et les effets de la soustraction
de la composante atmosphérique décrite en 10.1) sont les moins importants.
Pourtant ces limbes sont utilisés tels quels si aucune autre information n’est
disponible.

A cause du traitement de nos images (et en particulier l’étape cruciale de
suppression de la composante atmosphérique), l’observation d’une étoile pho-
tométrique standard comme choix de PSF ne nous fournira pas nécessaire-
ment la photométrie réelle de Titan. A cause de cela, j’ai dû adapter la photo-
métrie après coup, juste avant la fusion des cartes partielles. C’est très facile si
plusieurs cartes partielles se recouvrent largement : l’albédo moyen des zones
communes doit être le même. Toutes les cartes partielles sont comparées deux
par deux, et à partir de ces N(N − 1)/2 “facteurs multiplicatifs de compa-
raison”, je cherche par une méthode de fit par moindres carrés la collection
optimale des N “facteurs multiplicatifs de correction photométrique” néces-
saires.

10.2 Description des cartes obtenues

A partir des images PUEO et NACO, prises de 2001 à 2004, j’ai pu recons-
truire quatre cartes de la surface de Titan, à diverses longueurs d’onde. Fig.
10.8 présente la carte la plus complète que nous ayons jusqu’à présent, obte-
nue par NAOS/CONICA à 1,28µm . Les données PUEO ont permis d’élaborer
trois cartes (1,28, 1,6 et 2 µm ), présentées Fig. 10.9. Toutes ces cartes sont com-
patibles les unes avec les autres, complétant les travaux de l’équipe déjà pu-
bliés (Combes et al., 1997; Coustenis et al., 2001; Gendron et al., 2004) comme
ceux des autres équipes (HST ou Keck en général, par exemple Brown et al.
(2002); Roe et al. (2004); Hartung et al. (2004)).

10.2.1 Les cartes PUEO et NACO

Les cartes NACO (Fig. 10.8) et PUEO (Fig. 10.9) nous montrent des mor-
phologies de la surface de Titan très similaires, quelque soit la longueur
d’onde étudiée (jusqu’à présent 1,28, 1,57 et 2,00 µm ). Les images supplé-
mentaires de la surface (à 0,94 et 1,08 µm ), trop peu nombreuses pour recons-
tituer des cartographies convenables, montrent également les mêmes succes-
sions de zones brillantes et sombres à chaque fois situées aux mêmes endroits.
Les calottes glaciaires (repérées par Combes et al. (1997)) n’ont pas été confir-

1Le nadir étant l’orientation du point sub-terrestre par rapport au centre de la planète
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FIG. 10.8: Carte de la surface de Titan à 1,28µm , avec le système
VLT/NAOS/CONICA. La région située entre 200 et 260◦LCM fut particulière-
ment bien rendue par NACO la nuit du 26 novembre 2002, quand les conditions de
seeing étaient optimales. Cette zone avait été peu étudiée par le passé, et manque dans
toutes nos images PUEO. La sonde Huygens a atterri aux coordonnées (192◦LCM,
10◦S), lieu indiqué par un X sur la carte. La taille d’un élément de résolution fait
ici 2̃00 km à l’équateur (et ∼3 000 km au pôle). Nous manquons pour l’instant
de données pour compléter efficacement Xanadu, la région brillante centrée vers
100◦LCM.
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mées, que ce soit sur l’hémisphère avant ou l’hémisphère arrière, par l’Op-
tique Adaptative ou Cassini. Par contre, l’hémisphère avant est bel et bien
dominé par un continent particulièrement brillant entre 0,8 et 2,2 µm , aux
coordonnées (10◦S, 110◦E), “Xanadu”. La face arrière n’est pas aussi sombre
qu’on l’a cru depuis sa détection (Smith et al., 1996), avec de nombreuses pe-
tites régions fort contrastées, de petite taille, à l’endroit où Huygens a atterri.

A ma connaissance, nous disposons désormais de la carte la plus com-
plète à 1,28µm . Les autres fenêtres du méthane ont été sondées par d’autres
équipes, qui observent soit depuis le sol (AO/Keck, SDI/VLT), soit depuis
l’espace (NICMOS/HST ou ISS/Cassini) : Roe et al. (2004) proposent une carte
à 1,6µm depuis le Keck, Smith et al. (1996); Meier et al. (2000) ont construit trois
cartes HST à 1,08, 1,65 et 2,04µm , Porco et al. (2005) présentent une des pre-
mières cartes ISS, enfin Richardson et al. (2004) ont repris les données Voyager
pour en reconstituer une carte à 0,64µm . Notre carte PUEO à 1,6µm se com-
pare très bien avec la carte SDI/VLT de Hartung et al. (2004), même s’il est
difficile de le visualiser à cause de leur manque de données à l’approche de
l’Elongation Est (LCM = 90◦), ce qui ampute leur carte de l’imposant Xanadu.
Le reste de la surface présente cependant les mêmes motifs sur les deux ins-
truments (Lorenz and Lunine, 2004). Les cartes publiées par le Keck à 1,28 et
1,6 µm , reconstituées à partir de leurs observations en optique adaptative de
1999 à 2003 (Brown et al., 2002; Bouchez, 2004; Roe et al., 2004), présentent la
même structure similaire à la nôtre, en particulier sur l’hémisphère de traîne
de Titan. Bien que le contraste soit moins prononcé sur leurs cartes, la structure
même de la surface est indéniablement la même. Les données HST analysées
par Smith et al. (1996) et Meier et al. (2000) obtiennent les mêmes résultats avec
leurs données HST, à 1,6 et 2,0µm .

Légères variations selon la longueur d’onde

L’analyse plus poussée de ces cartographies révèle que la surface n’est
pas totalement identique à toutes les longueurs d’onde. Par exemple, “Xa-
nadu” (la région brillante prédominante à 110◦LCM) et la zone claire vers
345◦LCM semblent plus étendues en latitude à 1,6µm qu’à 1,28 ou 2,0µm (ce
qui pourrait s’expliquer pour la seconde région par le manque de données
vers 10◦LCM). Puisque la comparaison est valide entre 1,28 et 1,6µm , nous
pensons qu’il s’agit bel et bien d’effets de “couleur” de surface, qui varie lé-
gèrement d’un endroit à l’autre. Cet effet pourrait se déceler également dans
l’évolution de brillance de “l’Australie” (345◦LCM, 45◦S), qui semble d’après
les données PUEO plus brillante à 2µm qu’à 1,28 ou 1,6µm . Par rapport à
Xanadu, toutes les régions brillantes semblent également s’estomper à courte
longueur d’onde, ce qui confirme cette tendance.

Xanadu

Quantifions mieux ces variations : nous ne pouvons pas encore détermi-
ner de façon fiable la variation d’albédo absolue en fonction de la longueur
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FIG. 10.9: Cartes partielles de Titan avec PUEO, à partir des images acquises entre
2001 et 2004, à 1,3 (en haut), 1,6 (au centre) et 2,0 µm (en bas). Les cartes sont simi-
laires mais pas tout à fait identiques : les différences subtiles peuvent être dues soit à
des erreurs de traitement, soit à de réelles différences de “couleur” de la surface, soit
encore aux deux. Les variations de “couleur”, si elles sont confirmées, seraient alors
des indications précieuses pour contraindre le comportement spectral des diverses ré-
gions de Titan, dotées de compositions chimiques de surface subtilement diversifiées.
A part l’imposant continent brillant sur l’équateur de la face avant, Xanadu, notons
“l’appendice” brillant qui en émerge vers le Sud-Est (60◦LCM, 45◦S) et s’étend jus-
qu’à 300◦LCM. L’échelle de ces cartes vaut environ 450, 600 et 700 km par pixel, à 1,3,
1,6 et 2,0 µm respectivement.
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d’onde, mais nous pouvons décrire comment les zones brillantes évoluent
spatialement. La Fig. 10.10 propose des extraits des cartes PUEO à 1,28, 1,6 et
2,0µm , auxquels j’ai ajouté la projection de l’image NBC_1.08 de décembre
2001 (à 1,08µm , nous n’avons qu’une seule image de surface avec PUEO).
Toutes ces projections se concentrent sur la région de Xanadu, entre 30◦E
(c’est-à-dire330◦LCM) et 150◦LCM.

La forme générale de Xanadu change peu, pourtant ses bords Est et Ouest
ne sont pas fixes, et son point le plus brillant est rarement au même endroit.
Il est même quelquefois multiple : à 1,08 et 2,0µm , un seul pic atteint un
albédo relatif supérieur à 0,9, centré vers (95◦LCM, 15◦S). Par contre il semble
se dédoubler à 1,28 et 1,6µm , adjoint d’un pic siamois vers (85◦LCM, 35◦S) ;
l’albédo relatif de ce second pic semble même diminuer de 10% à 1,6µm . Ces
changements sont significatifs : d’une part ces changements se voient sur les
disques non projetés (ce n’est donc pas un effet dû aux projections ou à la
fusion des cartes partielles), et d’autre part ces changements de position sont
plus grands que l’élément de résolution. En effet, les changements de position
des divers pics de brillance sont de l’ordre de 20◦, soit environ deux éléments
de résolution de large : ceux-ci s’étalent sur 10◦× 10◦(c’est-à-dire 450×450 km)
à 1,28µm et 13◦× 13◦(c’est-à-dire 600×600 km) à 1,6µm .

On peut dire de même de l’extension Est de Xanadu, qu’on trouve en
(345◦LCM, 45◦S), qui semble plus prononcée à 1,6 et 2,0µm qu’aux plus
courtes longueurs d’onde.

La projection de l’image à 1,08µm n’est pas assez précise pour nous per-
mettre d’en déduire des valeurs de contraste à cette longueur d’onde, mais
on peut voir d’après ces isocontours (Fig. 10.10) que celui-ci est plus faible à
1,08 qu’à 1,28µm (ce qu’on peut voir aussi sur les images NACO). On constate
également que les contrastes à 1,6 et 1,28µm sont du même ordre de grandeur,
ce qui était déjà montré sur la Fig. 8 du Coustenis et al. (2001). Je reprendrai
tout ceci en 11.2.

10.2.2 Nature des motifs : débat ouvert

L’analyse de la surface et de sa topographie sont encore en cours, d’autant
plus que les données Cassini continuent d’affluer. Pourtant le problème est
loin d’être résolu, car une fois l’albédo de surface obtenu (via un modèle à
corroborer), il faut encore modéliser l’altimétrie, l’orientation et la nature (chi-
mique et physique) du revêtement de la surface pour remonter à la réalité. Je
vais donner ici quelques exemples de modèles évoqués ; le chapitre suivant
sera consacré à ma propre étude de la chimie de surface, par spectroscopie,
puis par spectroscopie différentielle.

Comme décrit dans Coustenis et al. (2001), un des composés plausibles
pour expliquer la brillance continue de certains motifs (Xanadu par exemple)
serait la neige ou le givre d’alcane, déposé sur le sol, ou de préférence au som-
met d’une montagne ou d’une colline. La glace d’eau, au spectre sombre, reste
un bon candidat pour les zones de faible albédo.
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FIG. 10.10: Cartes d’albédo normalisé (le point le plus brillant a un albédo fixé à 1) de
l’hémisphère avant de Titan, à quatre longueurs d’onde : 1,08 (coin supérieur gauche),
1,28 (coin supérieur droit), 1,6 (coin inférieur gauche) et 2,0 µm (coin inférieur droit).
Les points les plus brillants à 1,3 µm se trouvent en (90◦LCM, 15◦S) et (80◦LCM, 35◦S),
alors qu’à 1,6 µm la zone la plus brillante se trouve seulement en (80◦LCM, 35◦S).
Les grandes longueurs d’onde montrent que la région brillante est plus allongée vers
l’Est.
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Une autre hypothèse en vogue jusqu’à l’atterrissage de Huygens était d’at-
tribuer la couleur sombre à des lacs ou des mers, basaltiques à l’image de la
Lune ou alors composés d’hydrocarbures liquides, indispensables réservoirs
de méthane pour entretenir l’atmosphère. Les régions claires étaient compa-
rées aux montagnes lunaires, éventuellement recouvertes de glaces (eau, mé-
thane, éthane, dioxyde de carbone ou ammoniac) pour expliquer leur forte
luminosité. Huygens a prouvé qu’il n’y avait a priori aucun liquide en surface,
au grand dam des équipes radio et radar qui détectent des réflexions spécu-
laires sur Titan, généralement attribuées à la présence de liquides (Campbell
et al., 2003). On peut par ailleurs noter que sur nos images en infrarouge, nous
ne voyons jamais la moindre réflexion spéculaire, ce qui tend à confirmer l’ab-
sence de grandes étendues liquides facilement identifiables.

10.2.3 Apport de Cassini

Contrairement à Voyager, Cassini / Huygens n’a pas déçu les géologues ti-
tanophiles, car cette fois-ci, la surface a été observée, avec une résolution angu-
laire jamais égalée. Quatre instruments sont particulièrement à l’honneur pour
la surface : Cassini/ISS (PI C. Porco), qui permet d’imager la surface dans le
visible et le proche infrarouge, Cassini/VIMS (PI R. Brown), qui associe spec-
troscopie et imagerie dans l’infrarouge, Huygens/DISR (PI Tomasko) qui a
acquis images et spectres pendant la descente de la sonde, et Huygens/SSP
(PI Zarnecki), qui a touché la surface ! La Figure 10.11 montre quelques échan-
tillons de ces images, avec une image NACO de 2004 pour comparaison.

Toutes ces images sont superbes à regarder, et nous réservent certainement
bien des surprises. Pourtant, deux contre-coups ternissent leur apparente su-
périorité par rapport aux mesures terrestres : premièrement, les questions les
plus importantes (composition et nature de la surface) ne sont toujours pas ré-
solues ! Deuxièmement, Huygens est limité à un seul point de mesure : le site
d’atterrissage, il faudra donc extraire un maximum d’information des spectres
DISR ; mais l’orbiteur Cassini est lui aussi limité, car jamais il ne pourra obser-
ver l’hémisphère Nord de jour ailleurs que dans l’infrarouge thermique (Cas-
sini/CIRS), parce que ses batteries ne tiendront jamais suffisamment long-
temps.

Cassini/ISS

Les cartes ISS sont tout à fait identiques (bien qu’à une résolution spatiale
supérieure) aux cartes présentées ici, ou publiées par d’autres équipes (Meier
et al., 2000; Hartung et al., 2004; Roe et al., 2004). Les motifs, bien que plus pré-
cis, laissent encore planer le doute : il y a effectivement des régions sombres et
des régions claires, mais à toutes les échelles. Ce qui n’aide en rien la compré-
hension de leur nature (Porco et al., 2005).

Les transitions entre ces zones sont variées, faisant penser à des effets tec-
toniques ou érosifs, fluides ou éoliens, mais aucune preuve réelle n’est encore
à portée. Le faible taux de cratérisation (3 cratères a priori, de 30-50 km de
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FIG. 10.11: Images de la surface de Titan par Cassini : l’image composite en fausses
couleurs (R=2,0µm - V=2,8µm - B=5,0µm ) de VIMS à T0 (2 juillet 2004, PIA06406,
PI B. Brown) (a) ressemble de façon frappante à l’image à 2,0µm acquise par NACO
en avril 2004 (b), prise également vers 345◦LCM. Les deux images suivantes ont été
prises par ISS (PI C. Porco) à TA (25 octobre 2004, LCM1̃20◦, PIA) et T4 (5 avril 2005,
LCM2̃0◦, PIA), avec une résolution spatiale bien supérieure à tout ce qui est fait de-
puis la Terre.
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FIG. 10.12: Cartographie de Titan par ISS/Cassini à T0 (26 octobre 2004), à 0,94µm .
[D’après Porco et al. (2005)]

diamètre, uniquement) induit un âge de surface d’environ 130-300 millions
d’années. Un lac a peut-être été trouvé au Pôle Sud (plausible car la proxi-
mité immédiate de nuages -Chapitre 9- pourrait fournir la pluie de méthane
requise ; PIA 06240), et un éventuel volcan cryovolcanique (PIA 07877). Mais
beaucoup trop de questions restent encore en suspens.

Cassini/VIMS

La comparaison des données VIMS à T0 (2 juillet 2004 : image (a) de la
Fig. 10.11) avec nos données NACO est très gratifiante, car nous pouvons
constater qu’à cette époque, l’Optique Adaptative était tout à fait compétitive
avec Cassini. La résolution spatiale est bien entendu autrement supérieure de-
puis les premiers fly-by, mais VIMS a une très faible résolution spectrale (de
l’ordre de 100).

Un des grands travaux abordés par VIMS est la reconnaissance et l’iden-
tification de motifs surfaciques. En particulier, Sotin et al. (2005) décrivent un
dôme en forme de colimaçon, qui pourrait être (cryo)volcanique, sur la face ar-
rière de Titan, vers 10◦N, 150◦LCM. D’autres analyses (Soderblom et al., 2005)
se concentrent sur la spectroscopie différentielle de la surface, avec encore de
grands problèmes en cours d’étude.

Huygens/DISR

Les images DISR (Fig. 10.13 par exemple) sont les seules à notre dispo-
sition de la surface de Titan complètement débarrassée de son encombrante
atmosphère. On y voit une zone côtière, transition entre un plateau clair veiné
de crevasses et de ruisseaux sombres, et un “lac” asséché plus sombre. Par
stéréographie, DISR a pu déterminer que les plateaux plus clairs étaient en-
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FIG. 10.13: Le 14 janvier 2005, Huygens apercevait in situ la surface de Titan. (PIA
07231)

viron 180 m plus haut que le fond du lac, avec des motifs érosifs profonds
d’une centaine de mètres (Fig. 7 de Tomasko et al. (2005)). C’est la première
preuve directe que la différence de couleur entre les zones sombres est impu-
table à la topographie. Les ruisseaux suggèrent la présence occasionnelle de
méthane liquide (de la pluie ?) à la surface, alors que les crevasses cryovol-
caniques pourraient provenir de la sape causée par des sources souterraines.
Les spectres DISR confirment la glace d’eau sale comme composant majeur de
la surface, mais la nature de l’agent assombrissant des régions sombres n’est
toujours pas connue : j’y reviendrai au Chapitre 11.

Huygens/SSP

Le Surface Science Package a relevé les caractéristiques physiques du sol de
Titan, mais la plupart des résultats sont encore en cours d’exploitation (Zarne-
cki, 2005; Hagermann et al., 2005). L’une des mesures les plus attendues fut la
courbe de décélération enregistrée par l’accéléromètre (ACC) lors de l’impact
de la sonde sur la surface du satellite. Deux pics successifs se dessinent, signa-
ture d’une couche solide percutée, puis transpercée : l’expression consacrée
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FIG. 10.14: Image réelle (à gauche, en couleurs reconstituées telle qu’un œil humain
la verrait) et vue d’artiste (à droite, à partir des données DISR) du site d’atterrissage
de Huygens. [http ://www.lpl.arizona.edu/k̃holso/]

lors de l’annonce des résultats préliminaires pour décrire la structure du sol
fut "crème brûlée".

Des analyses supplémentaires sont encore en cours, pour mieux
contraindre la nature de ce sol inconnu : le fond de cet éventuel lac asséché
où Huygens a atterri est constitué de grains (de glace d’eau, probablement) de
tailles différentes, peut-être organisés en couches, le tout baigné d’hydrocar-
bures liquides.

En effet Huygens a mesuré un dégazage de méthane peu après l’impact de
la sonde : il y a bien une source de CH4 cachée juste sous la surface...
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Composition chimique de la surface
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La cartographie de la surface de Titan ne répond absolument pas à une
question importante : de quoi est composée cette surface ? Les échos radar
prévoient une surface liquide à cause de la détection de réflexions spéculaires
(Campbell et al., 2003), et pourtant les images Cassini/ISS, Cassini/VIMS ou
Huygens/DISR montrent des paysages a priori secs, avec peut-être un lac ici
(PIA06240) ou éventuellement une plume cryovolcanique là (PIA07877). La
nature physique de la surface est encore inconnue : Huygens/SSP prévoit un
amoncellement de graviers de différentes tailles, sous une surface plus com-
pacte (Zarnecki, 2005), mais c’est la seule mesure de la texture de surface que
nous ayons jusqu’à présent. La nature chimique de la surface est encore plus
mystérieuse, et c’est ce que je vais développer ici.

11.1 Albédo géométrique et albédo de surface

La meilleure méthode a priori pour découvrir la nature chimique de la sur-
face est d’en faire le spectre. Dans le cas de Titan, la surface ne peut être étudiée
que dans les fenêtres du méthane (Section 3.1), et par l’inversion de l’albédo
géométrique obtenu à ces longueurs d’onde par un modèle de transfert radia-
tif.
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11.1.1 Les mesures d’albédo géométrique

Malgré le fait que nos méthodes de déconvolution ne préservent pas né-
cessairement le flux total des images (Section 5.4.1), il est possible d’en renor-
maliser la photométrie et d’en extraire les valeurs d’albédo géométrique. C’est
ce qui est fait pour toutes nos images dès que possible (par exemple pour les
cartes d’albédo géométrique de Coustenis et al. (2001)), et qui très souvent re-
coupe les résultats d’autres équipes. La Fig. 3.2 présentait la variation d’albédo
géométrique (moyenné sur tout le disque) adoptée pour Titan, en fonction de
la phase orbitale et de la longueur d’onde. On y voyait très bien la différence
entre la face avant (LCM = 90◦) et la face arrière (LCM = 270◦). La similarité
entre les courbes aux diverses longueurs d’onde est flagrante, et la variation
sinusoïdale de l’albédo fut une preuve de l’hétérogénéité de la surface, et le
glas de l’hypothèse d’océan global de méthane (Section 3.1.2). L’albédo géo-
métrique de Titan est globalement faible, variant entre 0,20 et 0,25 en dessous
de 1,28µm , entre 0,13 et 0,17 à 1,6µm , et entre 0,10 et 0,13 à 2,0µm .

Les problèmes apparaissent dès les étapes d’interprétation des données,
en particulier l’extraction de la composante de surface des images surfaciques
(Section 10.1.2) et la comparaison des albédos géométriques d’une zone à
l’autre sur une même image. Les sources d’erreur peuvent se décomposer en
trois groupes : (a) l’incertitude sur l’efficacité de la soustraction de la compo-
sante atmosphérique, (b) la précision de la correction de l’effet centre-bord, et
(c) la variabilité intrinsèque de l’albédo des régions considérées.

(a) Extraction de la contribution de surface : puisque cette étape est hau-
tement subjective, il est difficile d’en évaluer l’impact sur nos calculs.
Dans le cas de NACO, nous avons acquis des images avec des filtres
étroits exclusivement : ceci nous assure de sonder des couches d’alti-
tude bien précises, et d’éliminer la composante atmosphérique de ces
altitudes sans modifier la composante de surface. Cependant il est pos-
sible que toute la composante atmosphérique ne soit pas éliminée : en
sur-appliquant cette soustraction jusqu’à modifier les motifs au centre
du disque, j’ai trouvé que l’albédo géométrique était fiable à 1% près.
Dans le cas de PUEO, la moindre résolution du télescope fait que la
soustraction par filtres étroits est plus sensible (car le tore correspon-
dant à la principale composante atmosphérique, sur le limbe de Titan,
empiète déjà sur une large portion de la surface), et nous amène à une
barre d’erreur de 5%. Le pire cas concerne les images PUEO à 1,28µm ,
car les seules images atmosphériques que nous en ayons sont issues de
filtres larges, qui peuvent facilement sur-corriger la composante atmo-
sphérique, impliquant une incertitude de 15% !

(b) Correction de l’effet centre-bord : cette étape dépend de la fiabilité
du modèle, mais je ne peux pas objectivement critiquer ce paramètre.
Je peux par contre mesurer l’erreur qui peut apparaître lors de l’appli-
cation des filtres cylindriques calculés (Section 3.2.4). Leurs effets sont
maximaux au niveau des limbes, par contre au centre du disque (dans la
limite des 60◦par rapport au nadir) la variation de flux pour les images
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NACO et PUEO ne dépasse pas les 2%.
(c) Variations intrinsèques : pour toutes les mesures d’albédo géomé-

trique, il ne faut pas oublier de considérer des zones larges d’au moins
un élément de résolution, qui couvrent donc plusieurs pixels du CCD
(Fig. 5.2). La petitesse de l’élément de résolution sur NACO laisse une
marge de 6% sur la variation de flux des pixels au sein de cet élément de
résolution ; inversement, avec une plus faible résolution, la variabilité
sur PUEO peut atteindre 18%.

– Au final : on trouve donc des variations d’albédo géométrique de ±10%
sur NACO à toutes les longueurs d’onde. Pour PUEO, les barres d’erreur
valent ±20%, sauf à 1,28µm , où elles atteignent ±30%.

11.1.2 Les candidats plausibles

Avant toute chose, élaborons une liste de candidats plausibles pour la sur-
face de Titan, à partir de raisonnements simples. Comme décrit au Chapitre
précédent, la surface est constellée de zones brillantes et sombres, de taille
variable, à toutes les échelles. Une constatation reste toujours valable : ce qui
est brillant le reste à toutes les longueurs d’onde. Nos images entre 0,94µm
et 2,0µm l’attestent sur 5 fenêtres du méthane, d’autres études (VIMS par
exemple, d’après Soderblom et al. (2005); Nelson et al. (2005)) le montrent éga-
lement sur la gamme 0,8-5µm . A part quelques variations locales, il n’y a
pas d’exceptions sur nos images, aucun retournement d’albédo (aucune zone
brillante ne devient subitement sombre à une longueur d’onde donnée, et l’in-
verse ne se produit pas non plus, à l’échelle de résolution que nous pouvons
atteindre). Mais nous ne pouvons pas exclure des variations dans les limites
de notre photométrie. Par exemple, si un endroit s’assombrit un peu, nous ne
pourrons pas le savoir à cause de la déconvolution.

Tout d’abord, pourrait-on évoquer la topographie en lieu et place de la
composition chimique pour expliquer l’aspect de la surface ? Pourquoi les
cartes sont-elles toutes aussi semblables quelque soit la longueur d’onde ? Une
telle constance pourrait s’expliquer par la présence de reliefs sur la surface. On
peut même envisager (Coustenis, 1997) des montagnes pointant au-dessus de
la brume ou des nuages, qui, bien qu’avec le même revêtement superficiel
que le reste de la surface (sans même évoquer glaces ou neige), apparaîtraient
plus brillantes sur nos cartes, car les photons seraient moins absorbés par l’at-
mosphère, ayant moins de chemin à parcourir pour parvenir jusqu’à elles.
Malheureusement, se reposer sur l’altitude seule de la topographie ne donne
aucun résultat probant, nécessitant des reliefs bien trop larges et hauts pour
Titan : une montagne de 32 km de hauteur couvrant la moitié de la face avant
ne satisfait pas seule la différence d’albédo. Même se contenter de cette hy-
pothèse pour de toutes petites zones en limite de résolution spatiale requiert
des montagnes hautes de 2-3 km. Ceci est bien loin des 100 m de variations
altimétriques mesurés par Cassini, même si Cassini/RADAR (P.I. C. Elachi)
n’a pu sonder que de très petites zones sur le disque, loin de Xanadu, et laisse
encore le doute planer sur le reste du paysage titanien.
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Revenons donc à des hypothèses chimiques pour expliquer ces tendances
observées. Titan étant une petite planète tellurique, on peut supposer qu’il
y a quelque part dans sa croûte solide des traces de silicates, et j’ai donc
recherché des informations sur l’olivine et le pyroxène, qui m’ont amené
à http ://www.msss.com/small_bodies/near_new/Mineral_spectra.gif et à quelques
valeurs numériques publiées dans la littérature, comme par exemple (Lucey
et al., 2002) ou (Hinrichs & Lucey, 2002). On y voit que les silicates montrent
en particulier une forte absorption vers 1µm .
La photochimie atmosphérique de Titan nous fournit également d’autres com-
posants plausibles qui pourraient sédimenter depuis l’atmosphère : les tholins
(P. Coll, communication privée) et les hydrocarbures. Ces derniers sont indis-
sociables de la chimie atmosphérique, et les titanophiles recherchent encore
le méthane liquide nécessaire à l’entretien de l’atmosphère de Titan. Je consi-
dérerai donc des hydrocarbures liquides, au spectre généralement sombre et
plat (albédo inférieur à 0,05 Grundy et al. (2002) et B. Schmitt, communication
privée), mais aussi des hydrocarbures solides, en particulier les glaces de mé-
thane et d’éthane qui doivent pouvoir survivre aux conditions sur Titan, et
dont le spectre est brillant à toutes nos longueurs d’onde (Schmitt et al., 1998).
Les tholins, quant à eux, ont un spectre plutôt plat, brillant dans le proche in-
frarouge, mais décroissant rapidement dans le visible (en dessous de 1,3µm ).
Enfin, j’ai ajouté à cette liste la glace d’eau. Ce solide a été suggéré à plusieurs
reprises (Coustenis et al., 1995; Griffith et al., 2003) comme constituant majeur
de la surface, probablement sali par d’autres composés plus sombres (comme
ceux que j’ai énumérés ci-dessus). Le spectre de la glace d’eau est brillant de
1 à 1,4µm , avec une forte décroissance à 1,6 puis 2,0µm , où l’eau a de fortes
bandes d’absorption.
Par curiosité, j’ai ajouté également d’autres glaces, comme les glaces de CO2
ou NH3, même si leur existence n’a pas été prouvée, et leur présence sous
forme gazeuse dans l’atmosphère est au mieux anecdotique.

11.1.3 L’albédo de surface ? trop modèle-dépendant

Alors qu’il y a un consensus sur l’albédo géométrique de Titan dans le
proche infrarouge, il n’en est absolument pas de même pour l’albédo de sur-
face. Deux écoles en particulier travaillent sur ce sujet (voir par exemple Cous-
tenis et al. (2001) et Griffith et al. (2003)), avec des résultats pour le moins
différents. Pour comparer ce qui est comparable, j’ai repris les valeurs d’al-
bédo géométrique publiées dans Griffith et al. (2003), puis utilisé notre code de
transfert radiatif pour remonter à l’albédo de surface de plusieurs façons. Ceci
a donné naissance à la Fig. 11.1, qui permet de comparer à la fois le spectre de
surface de Titan aux spectres de candidats énoncés ci-dessus, et également de
comparer l’impact des paramètres d’entrée du modèle sur l’albédo de surface
trouvé.

Outre les spectres de composants de surface plausible, la Fig. 11.1 présente
plusieurs séries de courbes, obtenues par notre équipe ou prélevées ou re-
calculées à partir de la littérature. Je n’y ai ajouté que la mesure d’OASIS à
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0,94µm (novembre 2000), et pas toutes les mesures PUEO ou NACO entre
1,08 et 2,0µm , par souci de simplicité. Ici les barres d’erreur reflètent trois
paramètres : la variabilité d’albédo géométrique en entrée du programme,
la sensibilité à la longueur d’onde (puisque les coefficients du méthane va-
rient considérablement au sein même d’une fenêtre du méthane, et toutes les
images ne sont pas acquises nécessairement avec des filtres de centre et de
largeur identique ; cela se traduit par les barres d’erreur en gras) et à la dis-
tribution de brumes dans l’atmosphère de Titan (ici je parle de la définition
du profil de densité de brumes, avec ou sans cut-off, voir Section 3.2 ; quand
nous augmentons de 40% la densité de brumes1 l’albédo de surface décroît -
puisqu’il y a désormais plus d’éléments absorbeurs sur le trajet de la lumière
- d’environ 30% pour λ < 1 µm , 20% pour 1.08 µm , et 10% au plus pour 1.28
< λ < 2 µm ; les barres d’erreur relatives à cette définition du profil de brume
sont indiquées en trait fin).

0 La mesure d’albédo de surface par OASIS, lors de la mission de no-
vembre 2000 : à 939 nm, les zones sombres ont un albédo de 0,29±5%, et
Xanadu, un albédo de 0,37±10% ; la valeur moyennée sur le disque de
l’albédo de surface (0,34) est indiquée ici par un petit losange doré

a Les mesures de notre équipe avec FTS/CFHT (Coustenis et al., données
non publiées du 19 août 1995 acquises sur l’hémisphère avant de Titan) :
losanges pleins noirs

b Les données publiées par Griffith et al. (2003) (que j’ai estimées à 0,26,
0,25, 0,14 et 0,13 à 1,08, 1,28, 1,58, et 2,0 µm respectivement) avec les
barres d’erreur publiées conjointement : triangles noirs

c L’albédo de surface obtenu par réanalyse de l’albédo géométrique de
Griffith et al. (2003), avec notre modèle mais les coefficients du méthane
publiés dans ce même article : croix violettes

d L’albédo de surface obtenu par réanalyse de l’albédo géométrique de
Griffith et al. (2003), avec notre modèle et nos coefficients du méthane
(développés Section 3.2) : astérisques violettes ; on retrouve les conclu-
sions de Coustenis et al. (1995) qui décrivaient un albédo de surface 25 à
50% plus brillant dans la gamme 1-2µm que celui publié ici par Griffith
et al. (2003).

Tout d’abord, la comparaison des séries (b) et (c) permet de visualiser l’im-
pact du choix du profil de brumes (taille des aérosols, densité, niveau de cut-
off, profil vertical, etc...) dans le calcul de l’albédo de surface : notre modèle
renvoie des valeurs supérieures de 0,10 à celles publiées par Griffith et al.
(2003), même si l’allure générale du spectre de surface est identique. Les co-
efficients du méthane sont les mêmes dans les deux cas : ceux publiés dans
l’article de Griffith et al. (2003).
A profil de brume fixe mais coefficients du méthane variables (cas (c) et (d)),
on peut témoigner de l’énorme importance de ces coefficients dans le modèle.
Pour commencer, les barres d’erreur peuvent atteindre 70% (à 1,08µm ), et l’al-
lure globale du spectre en est complètement chamboulée : autant les valeurs

1ce qui est requis pour reproduire l’albédo géométrique au-delà de 3µm (Coustenis, 2004)
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à 0,83, 0,94, 1,6 et 2,0µm restent compatibles (dans l’intervalle des barres d’er-
reur), autant les albédos de surface à 1,08 et 1,28µm varient d’un facteur 2 et 3
respectivement !
Enfin, toutes nos valeurs (OASIS à 0,94 µm , et son albédo de surface moyen de
0,34 ; comme les résultats (a) du FTS/CFHT de 1995) sont compatibles (mar-
ginalement à 1,28µm ) avec les valeurs recalculées de Griffith et al. (2003)

Albédo de surface moyen : méthode américaine

Selon la sélection de coefficients du méthane adoptée, les conclusions
changent du tout au tout. Griffith et al. (2003) démontre (courbe (b)) que la
glace d’eau pourrait suffire à expliquer les variations d’albédo de surface. Il
faut pour cela la salir un peu pour assombrir de façon uniforme pour obtenir
un spectre plat légèrement décroissant. Des hydrocarbures liquides peuvent
faire l’affaire.

Albédo de surface moyen : méthode européenne

Notre modèle renvoie un spectre de surface bien plus contrasté : entre 0,8 et
1,3µm , le spectre augmente rapidement, puis décroît aussi rapidement de 1,6
à 2,0µm . La glace d’eau est encore un bon candidat, mais il faut la salir cette
fois-ci avec des composants bien plus spécifiques, particulièrement sombres
aux courtes longueurs d’onde. La courbe intrinsèque de la glace d’eau suffit
à expliquer la tendance décroissante de notre spectre au-delà de 1,6µm . Les
tholins peuvent être une solution, mais Lellouch et al. (2003) propose en sus
des bitumes ou des allènes solides, dont le spectre présente de fortes raies
d’absorption très localisées à 5µm .

Qu’en est-il de l’albédo de surface des régions brillantes ou sombres ?

Les résultats que je viens de présenter reposent tous sur des valeurs d’al-
bédo géométrique moyens mesurés sur la totalité du disque de Titan, sur l’hé-
misphère avant dans notre cas. On peut constater que les hydrocarbures, bien
que présents en grand nombre dans l’atmosphère, n’ont pas la part belle dans
nos diverses conclusions : la décroissance entre 1 et 2µm (forte -Coustenis et al.
(1995); Hirtzig et al. (2005b)- ou faible -Griffith et al. (2003)-) du spectre de sur-
face n’est pas compatible avec le spectre des glaces de méthane ou d’éthane,
qui sont toutes deux brillantes dans les fenêtres du méthane. Mais l’absence de
détection d’absorptions caractéristiques de ces composants n’exclut par pour
autant leur présence sur le sol de Titan.

En particulier, une réponse n’est pas apportée par l’étude des spectres
moyens : la différence entre les zones claires et sombres. Les zones brillantes le
sont toujours, ce qui sous-entend une absence de raies d’absorption dans les
domaines spectraux que nous étudions. Les glaces d’hydrocarbures peuvent
justement répondre à ce critère. De plus, en utilisant le relief comme support
(l’altitude par exemple), les conditions thermodynamiques sur Titan font que
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FIG. 11.1: Figure composite montrant les diverses courbes d’albédo de surface de l’hé-
misphère avant de Titan en fonction de la longueur d’onde, calculées par notre mo-
dèle de transfert radiatif. Y sont représentés :
(0) à 0,94µm , albédo de surface issu des données OASIS de novembre 2000 (losange
doré) ;
(a) losanges noirs : données FTS/CFHT de 1995 non publiées (Coustenis) ;
données extraites de Griffith et al. (2003), soit dans leur format original ((b) triangles
noirs), soit recalculées avec notre modèle ((c) croix violettes : notre modèle et la sé-
lection de coefficients du CH4 publiés dans Griffith et al. (2003) ; (d) étoiles violettes :
notre modèle et nos coefficients du méthane, similairement à (0,a)).
Des spectres de glaces de méthane ou d’eau (tronqués en dessous de 0,96µm ) pour
des tailles de grains de 500µm sont ajoutés pour comparaison. Leur sont adjoints
deux courbes de réflectance de silicates, l’olivine (courbe vert pâle discontinue point-
trait) et le pyroxène (courbe bleue discontinue en points), de même que la réponse
des tholins (courbe orange discontinue en traits). [D’après Hirtzig et al. (2005b)]
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TAB. 11.1: Contraste des motifs de surface. Les valeurs ici sont données brutes Bobs
Dobs

avec les barres d’erreur initiales imposées sur la mesure des flux, puis corrigées de
la composante additive des aérosols Bsur f

Dsur f
, ce qui n’influe que marginalement sur les

barres d’erreur. La correction est nulle à 2,0µm , par définition.

Longueur d’onde NACO PUEO
(µm ) Bobs

Dobs

Bsur f
Dsur f

Bobs
Dobs

Bsur f
Dsur f

1,08 1,5 ± 0,3 1,7 ± 0,3 2,0 ± 0,6 2,6 ± 0,8
1,28 1,9 ± 0,4 2,0 ± 0,4 2,6 ± 1,3 3,0 ± 1,5
1,6 1,7 ± 0,3 1,7 ± 0,3 2,6 ± 0,8 2,7 ± 0,8
2,0 2,1 ± 0,4 2,1 ± 0,4 3,2 ± 0,9 3,2 ± 0,9

le givre d’éthane pourrait survivre dans certaines conditions de non-équilibre,
sur le sommet d’une montagne par exemple. On peut donc envisager de re-
hausser le spectre des zones brillantes par l’ajout d’une contribution de glaces
d’hydrocarbures maintenues par la topographie du lieu.

Ceci n’expliquera pas les subtiles variations de “couleur” observées (Sec-
tion 10.2), preuve s’il en est qu’un seul mélange de constituants ne pourra
jamais expliquer la complexité de la surface.

Que conclure ?

Il n’y a pour l’instant pas de réponse définitive par la spectroscopie di-
recte de l’albédo de surface de Titan. Les modèles sont trop variables, et ren-
voient des valeurs trop différentes pour trouver ne serait-ce que la compo-
sition moyenne de la surface. L’urgence est de trouver un consensus (obser-
vationnel ? théorique ? expérimental ?) sur la vraie valeur des coefficients du
méthane, car c’est LE facteur limitant de toute interprétation. Le doute plane
donc encore sur la composition chimique du sol de Titan, même si glaces d’eau
et d’éthane sont pressenties pour y avoir un important rôle à jouer.

11.2 Spectroscopie différentielle

Avec l’échec de la mesure directe du spectre de surface de Titan, il faut
trouver une autre méthode, qui pourrait limiter l’usage de modèles, tant qu’un
consensus n’est pas obtenu sur leur définition. La spectroscopie différentielle
pourrait-elle nous aider ?

11.2.1 La méthode : quelques petits ajustements sont néces-
saires

Nous avons vu que les zones brillantes sur la surface de Titan le restaient à
toutes les longueurs d’onde, avec quelques variations locales de “couleur”. De
même, les zones sombres le restent aussi. Pourtant, tout au cours du Chapitre
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FIG. 11.2: Spectroscopie différentielle à partir des images NACO 2002-2005.
(a) Spectres grossiers de quatre candidats considérés : glace d’eau en bleu clair, glace
d’hydrocarbure en vert, hydrocarbures liquides en brun, tholins en orange.
(b) Un des meilleurs ajustements réalisés prend en compte deux spectres fictifs de
compositions suivantes : 60% de glace d’eau et 40% de glace d’hydrocarbures pour la
zone brillante (B) en jaune ; 50% de glace d’eau, 25% d’hydrocarbures liquides, 15%
de tholins et 10% de glaces d’hydrocarbures pour la zone sombre (D) en marron.
(c) Ajustement d’une courbe de puissance pour la réponse des aérosols : l’albédo de
la zone brillante (en jaune) est normalisé à 1 dans toutes les fenêtres, ce qui impose
une renormalisation du flux des zones sombres (en marron) ; en supposant une com-
posante nulle pour les aérosols à 2,0µm , le résidu (triangles orangés) comprend à la
fois une information résiduelle de surface et une information sur les aérosols, qu’on
assimile à une diffusion Rayleigh.
(d) Contraste en fonction de la longueur d’onde, mesuré, corrigé et ajusté : le contraste
brut non corrigé des aérosols est dessiné en triangles jaunes ; diverses corrections (cor-
respondant à différentes lois possibles pour la réponse des aérosols) de ce contraste
brut sont proposées en rose (correction minimaliste), en rouge (correction adoptée
ici, avec les barres d’erreur totales) ou en brun (correction poussée) ; enfin les lo-
sanges bleus situent les valeurs de contraste obtenues pour le test présenté en (b),
avec ρ=0,56.
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10, j’ai souligné que le contraste entre ces zones n’était pas constant. C’est donc
l’étude de ce contraste en fonction de la longueur d’onde qui va nous servir de
base pour cette étude-ci. La méthode est simple : mesurer le flux (l’albédo géo-
métrique par exemple) moyen des zones brillantes sur une région large d’un
élément de résolution, et faire de même pour les zones sombres. Le “contras-
te” que je considère est le simple rapport d’intensité lumineuse entre les deux.
Il est envisageable de différencier les zones entre elles, ou de différencier les
hémisphères de traîne ou de front. Dans un premier temps, l’étude statistique
prévaudra, et tous les contrastes mesurés serviront à bâtir les grandes lignes
d’une étude plus précise qui suivra à l’avenir. A partir des spectres de candi-
dats plausibles (11.1.2), il faudra trouver des combinaisons de composés chi-
miques à la fois pour les zones brillantes et pour les zones sombres, afin de
reconstituer à la fois l’allure mais aussi les valeurs numériques de contraste
trouvées en fonction de la longueur d’onde.

Hypothèse 1 : limitons les effets systématiques

Pour garder l’intégrité de cette courbe de contraste, j’ai limité au maxi-
mum l’utilisation de traitements ou de raffinements inutiles, qui ne pourraient
qu’ajouter des barres d’erreur supplémentaires lors de leur application. Dans
un rapport de spectres, tous les effets systématiques qui se traduisent par des
coefficients multiplicatifs sont supprimés. Ce n’est évidemment pas le cas des
facteurs additifs.

L’hypothèse principale repose sur la région du disque considérée : la por-
tion incluse dans le cône des 60◦ par rapport au nadir. Je corrige les effets
géométriques (effet centre-bord), à l’exclusion de tout autre effet. Les barres
d’erreur sur les mesures de flux correspondent donc exactement à celles dé-
veloppées en 11.1.1 (extraction de la composante de surface, sous-correction
de l’effet centre-bord, variations intrinsèques sur un même élément de résolu-
tion), valant 10% (NACO), 20% (PUEO en général) ou 30% (PUEO à 1,28µm ).
En particulier, je n’utilise absolument pas le modèle de transfert radiatif, pour
reposer le moins possible sur les coefficients du méthane. L’hypothèse que je
formule donc est hautement subjective : sur cette portion du disque, l’atmo-
sphère a toujours le même comportement. Cela signifie que je suppose une
atmosphère uniforme, de même composition (chimique et aérosols), de même
épaisseur sur toute cette portion de la surface.

Hypothèse 2 : modélisons simplement les aérosols

Tous les effets systématiques multiplicatifs sont simplifiés dans cette mé-
thode. La composante absorbante des tholins est donc éliminée, par contre la
diffusion par les aérosols est une composante additive. En notant B le flux des
zones brillantes et D (pour Dark) le flux des zones sombres, on a donc :

Bobs
Dobs

=
Bsur f + A
Dsur f + A
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où A est la composante additive due aux aérosols. Pour obtenir une vraie
courbe de contraste (Bsur f /Dsur f ) en fonction de la longueur d’onde, il faut
éliminer cette composante A. Cette contribution est largement éliminée par
l’utilisation de filtres atmosphériques pour éliminer les motifs visibles (voir
Section 10.1.2), mais les aérosols très proches de la surface (et DISR a prouvé
qu’il y en avait) sont insuffisamment corrigés. Pour ce faire, j’ai supposé une
diffusion de type Rayleigh pour ces aérosols, une loi en λ−4 qui s’annulerait à
2,0 µm (puisque l’influence des aérosols diminue avec la longueur d’onde, et
ne dépasse pas 10% à 2,0µm , comme décrit Fig. 3.9).

Pour quantifier cette composante additive, j’ai normalisé toutes les me-
sures en albédo géométrique relatif, fixant l’albédo des zones les plus
brillantes Bobs à 1. L’allure de la courbe des Dobs trahit alors la contribution
des aérosols, que j’ai pu ajuster pour obtenir cette loi-ci :

A = 0, 2805× (
1
λ4 −

1
2, 04 )

Où λ est en microns, et A est donnée en mesure d’albédo géométrique relatif
(ceci sera justifié en Fig. 11.2c). Cette composante est donc soustraite de toutes
les mesures pour obtenir enfin le rapport attendu

Bsur f
Dsur f

. Cette opération ajoute
une barre d’erreur de ±0, 05 sur les valeurs de contraste.

Détails supplémentaires

Deux critères sont pris en compte pour quantifier la validité d’un couple de
mélanges : le premier est la ressemblance de la courbe de contraste résultante
à celle mesurée, prise égale à la distance euclidienne entre les points de test et
les points de mesure, soit

ρ =

√√√√ ∑
λ=1,08;1,28;1,6;2,0

(
Bsur f (λ)
Dsur f (λ)

− Btest(λ)
Dtest(λ)

)2

Ce facteur ρ tend vers 0 quand les points de test se rapprochent des points de
mesure nominaux. C’est donc un paramètre que l’on peut chercher à minimi-
ser pour trouver l’ajustement idéal. La deuxième vérification, évidente mais
importante, est de s’assurer que le mélange Btest est toujours plus brillant que
le mélange Dtest. En effet, on peut facilement imaginer des cas théoriques où
ρ serait petit (inférieur à 1,0) alors que l’un des Btest

Dtest
est inférieur à 1,0 (là où le

contraste réel est initialement faible, typiquement à courte longueur d’onde).
On s’assure donc de ce fait en vérifiant que l’écart maximal de la courbe me-
surée aux points de test est inférieur aux barres d’erreur qui atteignent ±0, 4
pour les images NACO2. Ceci signifie que nous vérifions que le contraste testé
est toujours supérieur à environ 1,4-1,6 (puisque le contraste mesuré l’est).

2On estime ici 10% d’erreur relative sur les flux, ajoutés aux ±0, 05 d’erreur absolue sur
la correction de la composante des aérosols, donc environ 20% d’erreur relative en tout sur le
contraste, ce qui fait ±0, 4 d’erreur absolue pour les valeurs de contraste obtenues, qui valent
en moyenne 2,0.
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11.2.2 Résultats

L’étude que je vais décrire ici repose uniquement sur l’étude des don-
nées NACO depuis 2002. L’étude préliminaire des images PUEO donne des
courbes de contraste aux allures similaires, mais les valeurs numériques, bien
que supérieures pour PUEO, sont toujours compatibles dans les barres d’er-
reur que nous avons. Il faudra obtenir d’autres données pour affiner ces me-
sures.

La mesure du contraste maximal sur les images est résumée en Table 11.1.
Bien que ce ne soit pas évident sur les courbes de contraste brut, le contraste
évolue en dents de scie, croissant de 1,08 à 1,28µm , puis décroissant vers
1,6µm légèrement pour y retrouver une valeur semblable à celle à 1,08µm ,
enfin le contraste croît vers 2,0µm , où il sera maximal. On peut constater que
dans nos barres d’erreur, un contraste constant de 1,8-2,0 est aussi possible.
Avec PUEO, comme on l’avait repéré dans Coustenis et al. (2001), le contraste
brut semble égal à 1,28 et 1,6µm , mais le brouillage par les aérosols est plus
efficace à 1,28µm , ce qui signifie que le contraste réel y est plus prononcé. Le
problème principal de PUEO est l’utilisation des données à 1,28µm , puisque
la suppression de la composante atmosphérique se fait par l’utilisation de
filtres larges, impliquant une grande barre d’erreur sur le flux obtenu. Pour
le moment, je me contenterai donc d’étudier le contraste d’après les images
NACO obtenues depuis 2002.

La Figure 11.2 reprend toutes les étapes de cette étude.
Les candidats étudiés sont représentés en Fig. 11.2a, adaptés de plusieurs
sources. Le spectre de la glace d’eau est inspiré des mesures en laboratoire
de B. Schmitt sur de la glace d’eau dont les grains ont une taille de 500µm
. Les glaces d’hydrocarbures sont symbolisées ici par ce spectre simplifié de
glace de méthane pour des grains de 500µm . N’ayant pas de spectre d’hy-
drocarbures liquides à ma disposition, j’ai considéré un spectre plat d’albédo
0,1, appelé abusivement "méthane liquide". Enfin, le spectre des tholins a été
fourni par P. Coll, et réduit à sa plus simple expression en n’en prenant que
quatre points de mesures.
L’ajustement de la réponse des aérosols est illustré en Fig. 11.2c, permettant de
trouver le coefficient 0,2805, qui factorise la diffusion Rayligh supposée s’an-
nuler à 2,0µm . Cette représentation est très grossière, et devra peut-être être
reprise à l’avenir.
La Fig. 11.2b donne l’albédo de surface des zones brillantes et sombres, dans
le cas d’un test qui s’ajuste bien aux données, comme on peut le voir en Fig.
11.2d (ρ = 0, 56 ; l’écart maximal entre les mesures de contraste corrigé et
le contraste pour ce cas théorique est de 0,35). La composition chimique des
zones considérées est :
Région brillante (B) : 60% de glace d’eau et 40% de glace d’hydrocarbures
Région sombre (D) : 50% de glace d’eau, 25% d’hydrocarbures liquides, 15%
de tholins et 10% de glaces d’hydrocarbures.
Enfin, la Fig. 11.2d présente les courbes de contraste, avant et après correction
de la composante additive des aérosols. Les différentes courbes de contraste
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corrigé correspondent à différents coefficients multiplicatifs que l’on peut ob-
tenir à partir de l’ajustement décrit en Fig. 11.2c : 0,2805 est le coefficient op-
timal, mais on peut prendre des pentes plus prononcées (0,30 en brun) pour
accentuer l’importance de la composante des aérosols dans le résidu ajusté, ou
alors une pente plus faible (0,16 en rose) pour minimiser l’impact des aérosols.
Ces variations sont minimales par rapport à la taille des barres d’erreur sur les
contrastes, imposées par les incertitudes sur les valeurs de flux.

Plusieurs résultats de cette étude, bien que préliminaires, sont importants
à souligner.

* Tout d’abord, on peut visuellement se convaincre que le spectre des
courbes Fig. 11.2b est plus proche des résultats d’albédo de surface de
Coustenis et al. (1995, 2001); Hirtzig et al. (2005b) que de ceux de Grif-
fith et al. (2003), avec un albédo de surface élevé aux courtes longueurs
d’onde.

* La lecture de la composition chimique des deux mélanges testés pour
les zones brillantes et sombres montre que la glace d’eau est toujours un
composé important dans les mélanges, ce qui tend à confirmer les dires
de Griffith et al. (1991).

* Les différences entre les zones brillantes et sombres sont explicables par
un excès de glaces d’hydrocarbures (glaces ou flocons de méthane, ou
d’éthane par exemple, que l’on pourrait trouver sur Titan, même si ce
serait dans un état aussi peu stable que la glace d’eau sur Terre d’après
les conditions de pression et température qu’on y trouve) dans les ré-
gions brillantes, et un excès d’hydrocarbures liquides dans les zones
sombres (ou un élément dont le spectre est plat et sombre dans l’infra-
rouge sombre) : serait-ce encore un indice précisant l’existence d’éthane
liquide sur Titan sous forme de pergélisol ? (puisque, rappelons-le, il n’y
a aucune réflexion spéculaire sur nos images, donc aucune étendue de
liquide à fleur ; il faut donc trouver une autre phase où piéger le méthane
liquide).

11.2.3 Doutes et perspectives

Dans cette étude minimaliste (simplement quatre candidats sont considé-
rés, dans quatre fenêtres), plusieurs difficultés apparaissent : on peut trou-
ver un nombre important de paires de candidats qui répondent au critère
ρ < 1, 0, mais très peu s’approchent réellement de la courbe de contraste (l’un
des meilleurs cas, présenté ici, n’a que ρ = 0, 56) ; car j’ai pu constater qu’il
était très difficile de reconstituer l’allure de la courbe de contraste : un ρ faible
correspondra souvent à un bon accord sur trois points de mesures, mais une
divergence complète sur le quatrième. Il faudra donc considérer d’autres can-
didats avec des spectres plus contrastés ou compliqués pour essayer de rendre
le spectre de la surface moins linéaire.
Un autre aspect qui peut poser problème est l’allure exacte de cette courbe
de contraste, car les barres d’erreur sont encore trop grandes : seule une ana-
lyse statistique sur plus de données pourra affiner cette courbe, et donc mieux
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contraindre les mélanges de candidats possibles.
Enfin, il faudra peut-être revoir la description (et donc la correction) des aé-
rosols. Mais dans ce cas, ne risque-t-on pas de revenir à un cas trop modèle-
dépendant, ce qu’on cherchait à fuir initialement ?

Malgré ces quelques détails à peaufiner, la spectroscopie différentielle peut
être étendue pour donner d’autres résultats. Tout d’abord, en utilisant les don-
nées OASIS (pour la fenêtre à 0,94µm ) voire les données VIMS (sur huit fe-
nêtres entre 0,3 et 5µm ), nous pourrons obtenir une courbe de contraste avec
bien plus de points, en prenant en compte plus de quatre fenêtres.
L’ajout de candidats plausibles (différencier les tailles de grain pour les glaces,
ajouter les glaces de CO2, NH3, différencier les tholins jaunes et noirs, recher-
cher des composants réels pour remplacer le spectre "hydrocarbures liquides"
par un spectre réel, ajouter des silicates ou d’autres composés solides...) risque
de poser problème d’un point de vue informatique, car le nombre de combi-
naisons possibles croit de façon exponentielle, ce qui n’est peut-être pas une
approche raisonnable au vu des trop grandes barres d’erreur que nous avons
sur les mesures : nous avons déjà un bon nombre de mélanges test qui fonc-
tionnent "bien" (avec ρ ∼ 0, 5), et il est difficile de choisir.
La statistique peut améliorer les barres d’erreur en étudiant toutes nos images
de surface, voire en en acquérant d’autres au cours de missions futures. Inver-
sement, on peut envisager de commencer à différencier les zones brillantes et
sombres entre elles, au lieu de prendre exclusivement en compte les valeurs
de contraste maximales. Nous pouvons déjà nous douter qu’a priori la sur-
face n’est pas bicolore, car nous avons vu sur nos cartes (en 10.2.1) des chan-
gements de couleur dans des régions précises, ce qui prouve que la courbe
de contraste n’est pas forcément la même pour toutes les régions brillantes
(comme Xanadu, par exemple).

Cassini/VIMS

Lors des survols de Titan par Cassini, les données accumulées au cours de
ce bref passage au-dessus du satellite peuvent être utilisées sous un angle in-
habituel : on peut reconstituer par stéréoscopie quelques indices d’altimétrie
des zones étudiées. Une des études de ces données reposait sur la présomp-
tion que certains motifs quasi-circulaires étaient des cratères d’impact (Nelson
et al., 2005). C’est en réalité la première tentative d’associer enfin topographie
et brillance de la surface, mais les résultats ne furent guère probants : les deux
candidats étudiés sont probablement dus à des différences d’albédo plus qu’à
de la topographie, il est donc présomptueux d’en conclure qu’il s’agit bel et
bien de cratères d’impact.

L’analyse de la surface par spectroscopie différentielle est tout à fait abor-
dable avec VIMS, qui couvre environ 7 fenêtres du méthane sur sa gamme
infrarouge (850-5100nm), à 0,94, 1,08, 1,28, 1,60, 2,0, 3 et 5µm . La Figure 11.3
présente une de ces analyses préliminaires, sur les quatre fenêtres entre 1,6
et 5µm . Ces courbes sont exactement des courbes de contraste, compatibles
(dans nos barres d’erreur) avec celles présentées Fig. 11.2. La forme décrois-
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FIG. 11.3: La surface analysée par Cassini/VIMS :
(a) Vision stéréoscopique de la région d’un éventuel dôme (cryo)volcanique, en forme
de colimaçon, située vers 10◦N, 150◦LCM ; plusieurs régions d’albédos différents sont
repérées par quelques flèches de couleur : classées par albédo croissant, ces zones sont
codées en bleu foncé, rose, turquoise, blanc, vert puis rouge.
(b) Comparaison des spectres moyennés sur chaque fenêtre, par rapport à l’albédo
moyen des deux zones les plus sombres, avec le code couleur défini sur la figure (a)..
[D’après Soderblom et al. (2005)]

sante du contraste maximal (en rouge) a amené l’équipe VIMS à s’interroger
sur la reconnaissance directe d’une signature de la glace d’eau, de l’ammoniac
ou d’hydrates ammoniaqués. Seule une analyse plus poussée avec d’autres
données pourra confirmer ou infirmer ces dires.

Huygens/DISR

L’étude spectroscopique de la surface par Huygens/DISR (Tomasko et al.,
2005) a permis d’obtenir un spectre de réflectivité de la surface, pour lequel le
meilleur ajustement fournit une composition de surface dominée par la glace
d’eau (grains de 750µm ), additionnée de tholins “jaunes” (Bernard et al., 2005)
et d’un composant supplémentaire sombre au spectre monotone bleu. Le seul
bémol de cet ajustement est l’absence complète de bandes sur le spectre me-
suré dans la gamme 800-1400nm, ce qui nécessite encore un composé inconnu
avec une réponse spectrale bien spécifique capable d’y annuler les bandes
d’absorption de l’eau.

La spectroscopie différentielle est en cours, mais on peut en décrire plu-
sieurs aspects. La Figure 11.4 présente à la fois un panorama du site d’atterris-
sage de Huygens obtenu par les imageurs de DISR (HRI en particulier, High
Resolution Imager), et une analyse spectrale depuis les mesures DLVS (Down-
ward Looking Visible Spectrometer). Les zones brillantes sont en moyenne deux
fois plus brillantes que les zones sombres, par contre à albédo moyen égal, les
zones brillantes “émergées” semblent plus rouges que les zones sombres “hu-
mides” (Fig. 11.4b). Si on traduit ce graphe en valeur de contraste Bsur f /Dsur f
(en supposant qu’à 21m d’altitude il n’y a plus d’aérosols susceptibles de dif-
férencier significativement Bobs et Bsur f , et que le rapport des spectres est bien
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FIG. 11.4: La surface analysée par Huygens/DISR :
(a) Panorama (23×23 km) de la surface de Titan, avec les empreintes des spectres
DLVS étudiés, colorisées selon le contraste entre les fenêtres à 827 nm et 751 nm me-
suré, codé de rouge (élevé) à vert (faible). Les spectres considérés en (b) correspondent
aux empreintes délimitées en blanc.
(b) Comparaison des spectres des rivières (zone A en rouge) et du lac (zone B en
vert). Le spectre A est toujours environ 2 fois supérieur au spectre B, mais ces spectres
ont été normalisés en intensité (intensité totale fixée à 1) pour accentuer la différence
de pente d’un spectre à l’autre. Les astérisques précisent la position des fenêtres du
méthane considérées pour le rapport 827 / 751 nm codé sur la figure (a). [D’après
Tomasko et al. (2005)]

de 2,0 au niveau du recoupement des deux spectres), on trouve des valeurs
approximatives de contraste de 1,6 à 480nm, 2,0 à 640nm et 2,3 à 940nm. Ces
valeurs numériques sont compatibles avec les nôtres (Table 11.1, puisque j’ai
choisi une référence à 640nm similaire à nos valeurs ; par contre la pente ici
est strictement croissante, et cette pente peut être utilisée pour extrapoler nos
courbes de contraste, et ajouter d’autres contraintes pour l’identification des
composants de surface.
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Conclusion

Au cours de cette thèse, de nombreux aspects de l’analyse de Titan ont été
abordés. Depuis l’acquisition et le traitement des images d’Optique Adapta-
tive (Partie II), avec un passage obligé par l’étude qualitative de la déconvolu-
tion, jusqu’à l’interprétation des images via l’utilisation d’un modèle de trans-
fert radiatif afin d’améliorer notre connaissance de ce satellite somme toute
très mystérieux et particulièrement peu enclin à se dévoiler. Je vais essayer ici
de résumer l’avancée scientifique à laquelle j’ai participé, tout en gardant un
regard critique sur la concurrence de Cassini/Huygens.

Titan : qu’avons-nous appris ?

Nous avons fait bien du chemin depuis l’idée d’un océan global d’éthane
liquide sur Titan. La surface est complètement hétérogène, parsemée de zones
brillantes et sombres. Toutes les images d’Optique Adaptative le prouvent, et
celles que j’ai présentées ici ne font pas exception. J’ai pu grâce à elles com-
pléter la cartographie existante, fournissant à ma connaissance la carte la plus
complète à 1,3µm . La question de la composition chimique de cette surface
est encore en suspens, mais quelques tests préliminaires de spectroscopie dif-
férentielle ont permis d’obtenir des indices supplémentaires : la glace d’eau
est un composant important de cette surface, avec des excès locaux de glace
de méthane et/ou d’éthane (non encore confirmés par Cassini), ou d’hydro-
carbures liquides (dont l’existence a été confirmée par Huygens/GCMS qui a
relevé un dégazage peu après l’impact de la sonde), qui caractérisent respec-
tivement les régions claires et sombres.

Depuis l’annonce de sa découverte par Comas Solà au début du XXeme

siècle, l’atmosphère de Titan ne cesse de nous surprendre. L’asymétrie Nord-
Sud, détectée par Voyager dans les années 80, caractéristique de la répartition
asymétrique des aérosols dans l’atmosphère, s’est inversée au cours de ces
dernières années. J’ai pu observer à partir des données acquises entre 1998
et 2005 le déroulement de cette inversion dans l’infrarouge (elle avait été dé-
tectée dans le visible par le HST (Lorenz et al., 1999)), situant en 2002 la date
effectivement de retournement de l’asymétrie Nord-Sud.
Des phénomènes plus subtils, en échelle de temps ou de taille, ont été détectés
ou confirmés par ces données. Tout d’abord la brume matinale stratosphé-
rique a été détectée pour la première fois sur les images PUEO/CFHT d’oc-
tobre 1998 (Coustenis et al., 2001), mais confirmée avec certitude pendant la



212 Conclusion et perspectives

mission NACO/VLT 2005 (Hirtzig et al., 2005a). Toutes les mesures situent
ce phénomène vers 80km d’altitude, où pourraient d’après les modèles se
condenser les aérosols pendant la nuit. La difficulté de la détection réside dans
l’absolue nécessité d’avoir un faible effet de phase sur le limbe Est de Titan.
D’autres équipes semblent bien détecter ce phénomène, mais il reste encore à
le modéliser complètement.
D’autre part, nous avons pu suivre le système météorologique du Pôle Sud,
le décrivant comme une entité à part entière, bien différente des "nuages tran-
sitoires" détectés par d’autres équipes. Il est confiné en deçà du 70eme parallèle
Sud, et visible de 2001 à 2004 ; il a mystérieusement complètement disparu
le 14 janvier 2005. Nous avons pu le situer dans la haute troposphère, mais
nous ne comprenons pas encore comment des nuages pourraient s’y former.
L’accumulation de données sera cruciale pour aider nos modélisateurs.

L’Optique Adaptative et Cassini/Huygens : rivalité
ou complémentarité ?

La communauté scientifique dispose de trois grands moyens pour étudier
Titan aujourd’hui : l’Optique Adaptative (avec le CFHT et le VLT que j’ai pré-
sentés ici, mais aussi le Keck, Gemini, Subaru, ACE, MMT, WHT, etc...), l’es-
pace orbital terrestre (le HST, et bientôt son remplaçant le JWST) et in-situ
avec Cassini/Huygens. Je vais comparer ici Cassini/Huygens en opposition
aux autres moyens terrestres (au sol comme dans l’espace), car les critères que
je vais décrire sont applicables à tous.

En quoi l’analyse depuis la Terre est-elle indispensable ? Tout d’abord,
Cassini ne fonctionnera que 3 voire 4 ans au maximum, ce qui signifie que l’été
Nord ne sera jamais observé, pas plus que la surface circumpolaire Nord mas-
quée par la nuit hivernale. Les observateurs terrestres disposent donc d’une
résolution temporelle à long terme ; la résolution temporelle à court terme est
également limitée pour Cassini qui ne peut s’arrêter sur place au cours d’un
survol. Deuxièmement, Cassini, en orbite autour de Saturne (et non de Ti-
tan), observe des phases solaires aléatoires, qu’il est impossible de choisir :
nous n’avons donc aucune certitude d’obtenir jamais des images à phase so-
laire nulle ou inférieure à 1◦ pour étudier les effets diurnes. Troisièmement, les
capacités de Cassini sont limitées, car d’une part ses instruments ne peuvent
être améliorés, et d’autre part les impératifs de faible poids sont incompatibles
avec l’envoi dans l’espace d’instrumentation puissante. Par exemple, le spec-
tromètre VIMS/Cassini a une résolution spectrale de 7nm dans le visible et le
proche infrarouge (44nm dans l’infrarouge jusqu’à 5µm ), alors que OASIS a
une résolution à 1µm de 4Å.

En quoi les images terrestres et Cassini sont-elles complémentaires ? On
peut penser que Cassini est la meilleure plate-forme pour la cartographie de
la surface de Titan, pourtant Cassini/ISS, même si les 44 survols permettront
de couvrir la totalité de la surface éclairée, ne pourra cartographier les régions
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circumpolaires plongées dans l’obscurité hivernale ; seules les observations
terrestres permettront d’ici 15 ans de compléter ces cartes. L’utilisation des
données Huygens peut aider à la normalisation de toutes les images terrestres
à partir du point d’atterrissage sondé par Huygens. Enfin, Cassini/VIMS est
le pendant à haute résolution spatiale de OASIS ou SINFONI : sa gamme spec-
trale est plus étendue, malgré une résolution spectrale moindre.

En quoi les données Cassini sont-elles irremplaçables ? La première ré-
ponse évidente est la résolution spatiale. Les grands télescopes actuels (VLT,
Keck ou Gemini) nous permettent d’obtenir des images certes de grande qua-
lité, pourtant ISS et VIMS nous ont envoyé des images de qualité similaire à
T0, lors de la première approche de Titan. Depuis, les récoltes lors des sur-
vols successifs ont abouti à des cartographies cent fois plus précises que celles
obtenues depuis la Terre : VIMS et ISS atteignent la résolution kilométrique,
alors que le VLT ou le Keck ne résolvent que des détails de l’ordre de 200 km.
Sans mentionner Huygens ni l’altimétrie radar. Il faudrait attendre OWL ou
des télescopes encore plus larges pour espérer approcher une telle résolution
spatiale... théoriquement, puisqu’il faudrait encore corriger le seeing pour réel-
lement profiter d’une résolution inférieure au centième d’arcseconde. La car-
tographie de précision n’est plus à notre portée depuis le sol. Les données de
Huygens ne sont absolument pas faisables depuis la Terre : profil in situ de l’at-
mosphère, images du sol HRI (High Resolution Imager) avec Huygens/DISR,
possibilité d’études hydrographiques, accélérométrie de l’impact (qui trahit la
texture du sol)...

En un seul mot, toutes les études terrestres sont encore valides, car elles
offrent un point de vue différent et donc complémentaire aux données Cas-
sini. La spectroscopie à haute résolution est l’apanage exclusif des télescopes
terrestres, au contraire aucun instrument terrestre ne pourrait effectuer le tra-
vail de Huygens.
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Perspectives

Malgré l’avancée technologique des télescopes au sol, les progrès de l’Op-
tique Adaptative et l’arrivée même de Cassini en orbite Kronienne, Titan est
toujours aussi mystérieux, en attendant l’analyse complète de la totalité des
données de la mission. Le satellite ne se cache plus à nos yeux, pourtant nous
ne le comprenons guère mieux.

Les questions sans réponse

La structure de l’atmosphère est encore mal comprise, par exemple Huy-
gens/DISR a observé que la visibilité s’améliorait dans les 20 derniers kilo-
mètres de la descente de la sonde. Ceci correspond très bien au niveau de
césure des aérosols imposé arbitrairement aux modèles atmosphériques pour
mieux restituer les mesures. Il faut désormais en comprendre l’origine phy-
sique, car les mesures DISR montrent que les aérosols sont toujours présents,
même si optiquement minces jusqu’au sol, alors que les modèles préfèreraient
une disparition complète des aérosols en dessous de leur niveau de cut-off.
Toutes les caractéristiques de la distribution des aérosols, en taille, en densité,
en altitude comme en latitude, restent mal définies, mal contraintes, et mal
expliquées. Les nuages sont autant de sujets d’interrogations encore en sus-
pens, car leur composition chimique est toujours inconnue, de même que leur
mécanisme de formation : nous manquons cruellement d’informations sur les
temps caractéristiques de tous ces phénomènes atmosphériques que nous ob-
servons.

Après la frustration de Voyager pour la surface, la conception de Cas-
sini était tout autre, se concentrant sur le proche infrarouge pour sonder les
fenêtres d’absorption du méthane. Mais aujourd’hui encore, nous ignorons
toujours de quoi cette surface est faite. Sans consensus acquis sur les valeurs
des coefficients d’absorption du méthane, nous ne pouvons obtenir un spectre
unique et précis de cette surface, via son albédo de surface. L’étude géologique
de Titan se heurte également à l’incompréhension des données recueillies :
traces hydrologiques ? motifs tectoniques ? stigmates cryovolcaniques ? faible
cratérisation, haute érosion, ou manque de données ? Et surtout, la question
primordiale reste encore et toujours sans réponse : où est l’éthane/le méthane
liquide ? Nous n’avons repéré aucune réflexion spéculaire sur nos images, ce
qui corrobore les images ne présentant a priori aucune étendue liquide visible.



216 Conclusion et perspectives

Ce qu’il reste encore à faire

Le travail ne manque donc pas. Les survols successifs de Cassini per-
mettront peut-être de trouver quelques éléments de réponse. La couverture
à haute résolution spatiale de la quasi-totalité de la surface par Cassini/ISS
améliorera notre perception de la surface : des paysages inhabituels attendent
encore d’être détectés, présentant peut-être des cratères (seuls trois ont jusqu’à
présent été repérés, voir par exemple PIA 07368) ou des traces tectoniques, des
volcans (PIA07877 ou Sotin et al. (2005) décrivent en effet deux phénomènes
différents qui pourraient s’apparenter à du cryovolcanisme), voire des éten-
dues liquides (comme l’éventuel lac supposé au Pôle Sud, PIA 06240). Les
balayages radar pourront également fournir des données altimétriques, mais
sur un quart de la surface uniquement, que l’on pourra éventuellement extra-
poler aux autres régions non étudiées.
L’analyse de la composition chimique de la surface peut se faire grâce à Cas-
sini/VIMS, qui peut sonder simultanément huit fenêtres du méthane, entre
0,8 et 5µm . En l’absence d’un consensus sur le modèle atmosphérique opti-
mal à utiliser (pour remonter à l’albédo de surface, donc au spectre même de
la surface), la méthode de spectroscopie différentielle que j’ai décrite au Cha-
pitre 11 peut également s’appliquer aux données VIMS.
Cassini/VIMS et Cassini/ISS sont également deux outils puissants dont la ré-
solution spatiale n’est pas égalable depuis la Terre : eux seuls pourront imager,
suivre et analyser le système météorologique du Pôle Sud, puisqu’il n’est pas
résolvable depuis le sol.

Depuis la Terre, nous devons continuer notre investigation, et plusieurs
voies se présentent à nous.
Tout d’abord, il faut à tout prix continuer la spectroscopie de régions résol-
vables (spatialement) sur le disque de Titan, en utilisant la meilleure résolu-
tion spectrale possible. L’idéal serait de pouvoir détecter des signatures ca-
ractéristiques de glaces particulières à la surface du satellite (CO2 et NH3 ont
par exemple des raies très fines qui coïncident quelquefois avec les fenêtres
du méthane). Dans les bandes du méthane, la haute résolution spectrale nous
permettra de mieux contraindre la structure verticale de l’atmosphère, grâce
à la modélisation des raies fines du continuum du méthane. L’obtention du
spectre du système météorologique au Pôle Sud de Titan nous permettrait
également de mieux contraindre son altitude et ses caractéristiques (puisque
lors de notre seule mission en spectroscopie avec NAOS/CONICA, le motif en
question n’était pas visible, comme Cassini ou le Keck ont pu le remarquer).
L’imagerie et la spectro-imagerie ne doivent surtout pas être abandonnées,
mais nous pouvons nous concentrer sur certains aspects en particulier. Tout
d’abord, nous pouvons abandonner les filtres larges pour privilégier les filtres
étroits (IB et NB) voire très étroits (SDI, ou encore mieux : FPI), qui sondent
des altitudes bien particulières, dont les informations sont plus facilement in-
versées que dans le cas de filtres très larges. Par contre, l’ajout d’observations
polarimétriques pourrait nous fournir un autre moyen d’étude des aérosols
atmosphériques de Titan. Les missions d’imagerie pure pourraient donc nous
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aider à approfondir certains sujets : (1) l’analyse à faible phase solaire mais
à différents LCM dans le but d’affiner les circonstances d’apparition de la
condensation nocturne des aérosols stratosphériques ; (2) le suivi chronolo-
gique de l’activité du motif au Pôle Sud, qui réclame de nombreuses données ;
(3) la complétion des cartes de la surface, qu’il faudra peut-être laisser aux
équipes du Keck, par exemple, qui disposent de bien plus de données que
nous ; (4) l’ajout d’une dimension statistique à la spectroscopie différentielle.
La spectroscopie différentielle peut être améliorée, de plus d’un point de vue :
(a) essayer plus de candidats de glaces (ou d’autres solides : silicates, tholins
jaunes et noirs, etc) ; (b) améliorer (éventuellement) la modélisation de la com-
posante additive des aérosols ; (c) différencier les zones brillantes ou sombres
entre elles au lieu de prendre des cas extrêmes ; (d) augmenter le nombre de
fenêtres étudiées, comme le fait VIMS ; (e) comparer les contrastes entre les ob-
servations terrestres et les images Cassini voire Huygens pour essayer d’ima-
giner une normalisation des données ou au contraire une différence notable
de comportement (et donc d’interprétation) en fonction de l’échelle (auquel
cas on peut prouver que les zones sombres "moins sombres" ne sont que des
effets de moyenne sous-tendant une densité plus importante de petites zones
brillantes non résolues dans la zone étudiée) : l’idée ici est de chercher à savoir
si les zones de Titan sont strictement bicolores ou s’il existe une gradation des
teintes et donc des mélanges de composés chimiques.
La soumission de projets de missions conjointes SINFONI/VLT et OA-
SIS/WHT est déjà envisagée, pour obtenir des données d’IFS en bande I et
en bande K avec pour chaque session demandée des LCM permettant de cou-
vrir la totalité de la surface : par exemple, demander une demi-nuit (puisque
c’est le temps requis pour avoir des données exploitables) tous les 45◦(soit
toutes les 48h), c’est-à-dire 8 positions différentes, ce qui serait un bon com-
promis entre un nombre suffisant de données pour avoir de quoi travailler,
et un nombre suffisamment restreint de demi-nuits pour que la demande de
temps aie une chance raisonnable de passer.

Améliorations des modèles : le modèle actuel prend déjà en compte la
micro-physique des aérosols (croissance des aérosols, condensation et coagu-
lation), afin de calculer le profil de brume initial nécessaire à la reconstitution
du parcours de la lumière dans les diverses couches supposées statiques de
l’atmosphère de Titan. Les améliorations en cours reposent principalement
sur l’utilisation d’une base de données qui définit une grille 2D de répartition
des aérosols, en fonction de la latitude et de l’altitude. Cette base de données
[www.lmd.jussieu.fr/titanDbase/ ] a été obtenue par le GCM de Rannou et al.
(2004). A l’avenir, notre modèle 1D sera remplacé par ce GCM, seul moyen de
reconstituer les effets dynamiques inhérents à l’atmosphère titanienne, comme
l’évolution des cellules de Hadley ou la propagation d’ondes barotropes...
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Annexe A

Logbooks observationnels

Sommaire

Ici se trouve la liste exhaustive des observations de Titan réalisées depuis
1998, données explicitement impliquées dans le cadre de cette thèse, par ins-
trument et par ordre chronologique. Y sont adjointes quelques extraits don-
nant l’aspect des images déconvoluées de chaque série. Les observations ont
été effectuées en personne depuis novembre 2003.

A-1 CFHT
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FIG. A.1: Mosaïque d’images typiques PUEO : sélection du 20 novembre 2002, classée
par longueur d’onde croissante. Tous les filtres sont complémentaires, certains don-
nant des informations sur la surface, d’autres sur l’atmosphère. Plus de détails dans
le texte.

TAB. A.1: Logbook PUEO 27 octobre 1998

Heure (TU) Filtre Pose Seeing
07h14 H2-LBC_1.64 40s 0,44
07h34 H1-LBC_1.60 20s 0,36
08h17 J2-LBC_1.18 20s 0,25
08h30 J1-LBC_1.29 10s 0,31

Titan : coord
SEP 15◦S, 93- 97◦LCM

Phase +0,51◦
FEP : HD 15 274, F5 à MV=9,19 (Hog et al., 1998)
HD 8 864, A5 à MV=9,06 (Perryman et al., 1997)

TAB. A.2: Logbook PUEO/OASIS 17 novembre 2000

Heure (TU) Filtre Pose Seeing
09h35 NA 1 200s 0,96
09h59 NA 1 200s 0,9

Titan : 03h43m55,7s +17◦23’46,9"
SEP 13◦S, 123◦LCM

Phase -0,34◦
FEP : 2 Ori, A1Vn à MV=4,35 (Hamuy et al., 1994)
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TAB. A.3: Logbook PUEO 7 mars 2001

Heure (TU) Filtre Pose Seeing
07/03/2001

05h41 J2-LBC_1.18 10,0s 0,8
06h05 J1-LBC_1.29 90,0s 0,8
06h15 Jcont-NBC_1.21 8,0s 0,8
07h21 H1-LBC_1.60 40,0s 0,53
07h41 Hcont-NBC_1.57 90,0s 0,7
08h02 Kcont-LBC_2.26 180,0s 1,18

Titan : coord
SEP 23◦S, 85- 87◦LCM

Phase +5,83◦
FEP : HD 22 686, A0 à MV=7,1 (Perryman et al., 1997)

08/03/2001
06h06 I-LBC_0.83 60,0s 1,06
06h23 Paschen γ-NBC_1.09 100,0s 1,14
06h36 HeI-NBC_1.08 100,0s 1
06h53 I-LBC_0.83 100,0s 1
07h11 H1-LBC_1.60 40,0s 1,07
07h30 Hcont-NBC_1.57 100,0s 1,08
07h52 FeII-NBC_1.64 180,0s 1,34

Titan : coord
SEP 23◦S, 108-110◦LCM

Phase +5,80◦
FEP : HD 22 686, A0 à MV=7,1 (Perryman et al., 1997)
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TAB. A.4: Logbook PUEO 5 décembre 2001

Heure (TU) Filtre Pose Seeing
06h20 H1-LBC_1.60 10,0s 0,65
06h26 FeII-NBC_1.64 90,0s 0,75
07h07 Jcont-NBC_1.21 90,0s 0,75
07h24 J1-LBC_1.29 10,0s 0,5
07h30 J2-LBC_1.18 10,0s 0,55
08h36 HeI-NBC_1.08 60,0s 0,63
08h49 Paschen γ-NBC_1.09 60,0s 0,49
09h02 H1-LBC_1.60 10,0s 0,48
09h08 FeII-NBC_1.64 120,0s 0,42
10h19 K-LBC_2.20 20,0s 0,90
10h34 K’-LBC_2.12 20,0s 0,8
10h44 H2(1-0)-NBC_2.12 240,0s 0,9
12h26 H2(1-0)-NBC_2.12 240,0s 1
13h01 K’-LBC_2.12 20,0s 1
13h09 K-LBC_2.20 30,0s 1

Titan : coord
SEP 25◦S, 112-119◦LCM

Phase +0,28 - +0,30◦
FEP : HD 74 441, K5 à MV=9,22 (Hog et al., 1998)
HD 29 512, F5 à MV=8,09 (Perryman et al., 1997)
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TAB. A.5: Logbook PUEO 13-14 novembre 2002

Heure (TU) Filtre Pose Seeing
13/11/2002

12h34 Brackett γ-NBC_2.17 60,0s 0,66
13h20 H2(1-0)-NBC_2.12 60,0s 0,66
13h38 FeII-NBC_1.64 90,0s 0,65
14h23 H2-LBC_1.64 30,0s 0,78
14h35 H2-LBC_1.64 30,0s 0,76
15h04 J2-LBC_1.18 20,0s 0,75
15h16 J1-LBC_1.29 20,0s 1,03
15h29 H1-LBC_1.60 30,0s 0,77
15h41 FeII-NBC_1.64 90,0s 0,80
15h58 H2(1-0)-NBC_2.12 60,0s 0,77

Titan : coord
SEP 26◦S, 283-287◦LCM

Phase -3,78◦
FEP : HD 40 348, A0 à MV=9,06 (Guetter et al., 2003)

14/11/2002
11h46 J1-LBC_1.29 20,0s 0,55
12h18 J2-LBC_1.18 20,0s 0,40
12h31 H1-LBC_1.60 30,0s 0,36
12h46 H2-LBC_1.64 30,0s 0,34
13h02 FeII-NBC_1.64 90,0s 0,48
13h24 H2(1-0)-NBC_2.12 60,0s 0,47
13h38 Brackett γ-NBC_2.17 60,0s 0,56
14h39 J1-LBC_1.29 20,0s 0,77
14h46 J2-LBC_1.18 20,0s 0,68
14h53 H1-LBC_1.60 30,0s 0,85
15h04 H2-LBC_1.64 30,0s 0,78
15h13 FeII-NBC_1.64 90,0s 0,83
15h24 H2(1-0)-NBC_2.12 60,0s 0,87
15h31 Brackett γ-NBC_2.17 60,0s 0,89

Titan : coord
SEP 26◦S, 305-309◦LCM

Phase -3,69◦
FEP : HD 40 348, A0 à MV=9,06 (Guetter et al., 2003)
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TAB. A.6: Logbook PUEO 20-21 novembre 2002

Heure (TU) Filtre Pose Seeing
20/11/2002

12h02 J1-LBC_1.29 20,0s 0,97
12h12 J2-LBC_1.18 20,0s 0,89
12h22 H1-LBC_1.60 30,0s 0,66
12h34 H2-LBC_1.64 30,0s 0,71
12h48 FeII-NBC_1.64 90,0s 0,67
13h14 H2(1-0)-NBC_2.12 60,0s 0,75
13h33 Brackett γ-NBC_2.17 60,0s 0,82
14h35 J1-LBC_1.29 20,0s 1,02
14h42 J2-LBC_1.18 20,0s 0,87
14h50 H1-LBC_1.60 30,0s 0,94
15h01 H2-LBC_1.64 30,0s 1,04
15h11 FeII-NBC_1.64 90,0s 1,06
15h37 H2(1-0)-NBC_2.12 60,0s 0,96
15h56 Brackett γ-NBC_2.17 60,0s 0,89

Titan : coord
SEP 26◦S, 83- 85◦LCM

Phase -3,10◦
FEP : HD 40 348, A0 à MV=9,06 (Guetter et al., 2003)

21/11/2002
11h24 J1-LBC_1.29 20,0s 0,71
11h32 J2-LBC_1.18 20,0s 0,68
11h41 H1-LBC_1.60 30,0s 0,84
11h48 H2-LBC_1.64 30,0s 0,75
11h56 FeII-NBC_1.64 90,0s 0,76
12h08 H2(1-0)-NBC_2.12 60,0s 0,84
12h20 Brackett γ-NBC_2.17 60,0s 0,44
13h15 J1-LBC_1.29 20,0s 0,76
13h20 J2-LBC_1.18 20,0s 0,59
13h26 H1-LBC_1.60 30,0s 0,57
13h33 H2-LBC_1.64 30,0s 0,66
13h41 FeII-NBC_1.64 90,0s 0,64
14h03 H2(1-0)-NBC_2.12 120,0s 0,76
14h27 Brackett γ-NBC_2.17 120,0s 0,72

Titan : coord
SEP 26◦S, 103-107◦LCM

Phase -3,00◦
FEP : HD 40 348, A0 à MV=9,06 (Guetter et al., 2003)
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TAB. A.7: Logbook PUEO janvier 2004

Heure (TU) Filtre Pose Seeing
07/01/2004

12h56 FeII-NBC_1.64 120,0s 0,68
13h20 H2(1-0)-NBC_2.12 60,0s 0,72
13h36 H2-LBC_1.64 60,0s 0,80
13h54 H1-LBC_1.60 60,0s 1,13
14h05 Paschen β-NBC_1.28 200,0s 0,75
14h34 H2(1-0)-NBC_2.12 200,0s 0,74
14h59 J2-LBC_1.18 50,0s 0,73

Titan : coord
SEP 25◦S, 11- 13◦LCM

Phase +0,80◦
FEP : BD+0 1694, K7 à MV=9,75 (Arnaud et al., 1989)
7 Cnc, K0 à MV=6,84 (Duflot et al., 1995)

08/01/2004
10h40 H2(1-0)-NBC_2.12 150,0s 1,01
10h59 Brackett γ-NBC_2.17 150,0s 0,5
11h19 K-LBC_2.20 6,0s 0,6
11h23 K’-LBC_2.12 6,0s 0,5
11h29 H2(1-0)-NBC_2.12 150,0s 0,4
11h47 J1-LBC_1.29 50,0s 0,5
11h56 J2-LBC_1.18 40,0s 0,6
12h06 J 40,0s 0,6
12h15 Paschen β-NBC_1.28 150,0s 0,5
12h34 Jcont-NBC_1.21 100,0s 0,6
12h53 H2(1-0)-NBC_2.12 150,0s 0,6

Titan : coord
SEP 25◦S, 31- 34◦LCM

Phase +0,91◦
FEP : HD 47 358, G9III à MV=6,10 (Wielen et al., 2000)



228 A - Logbooks observationnels

FIG. A.2: Mosaïque d’images typiques NACO : sélection du 26 novembre 2002, clas-
sée par longueur d’onde croissante. Tous les filtres sont étroits, sondant précisément
certaines altitudes sur Titan, de la surface jusqu’à la stratosphère. [D’après Gendron
et al. (2004)]

A-2 VLT

A-2.1 NACO 2005

spectro : Hip058454
SDI et FPI : Hip036874 = HD60778
Seeing 15 : 0,6-1,2 Seeing 16 : 0,4-1,4
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TAB. A.8: Logbook NACO 20 novembre 2002

Heure (TU) Filtre Pose Seeing
20/11/2004

06h20 NB_1.08 10,0s 1,871
06h25 NB_1.09 10,0s 2,029
07h20 NB_1.24 20,0s 1,75
07h30 NB_1.28 20,0s 1,729
07h52 NB_1.64 80,0s 2,329
07h59 NB_1.75 80,0s 2,33
09h05 NB_2.12 100,0s 2,784
09h23 NB_2.17 100,0s 2,437

Titan : coord
SEP 26◦S, 81- 82◦LCM

Phase -3,13◦
FEP : HD 40 329, G5 à MV=8,18 (Oja, 1987)

25/11/2004
06h21 NB_1.08 10,0s 1,312
06h39 NB_1.09 10,0s 1,267
07h38 NB_1.24 20,0s 1,377
07h44 NB_1.28 20,0s 1,434
07h51 NB_2.12 100,0s 1,641
08h08 NB_2.17 100,0s 2,121

Titan : coord
SEP 26◦S, 189-191◦LCM

Phase -2,59◦
FEP : HD 40 329, G5 à MV=8,18 (Oja, 1987)

26/11/2004
05h50 NB_1.08 10,0s 1,149
05h54 NB_1.09 10,0s 1,076
05h58 NB_1.04 10,0s 0,966
06h03 NB_1.28 20,0s 0,971
06h90 NB_1.24 20,0s 1,028
06h44 NB_1.75 100,0s 0,896
07h04 NB_1.64 100,0s 0,882
07h26 NB_2.17 100,0s 0,894
07h48 NB_2.12 100,0s 0,918
08h12 NB_1.28 20,0s 1,082
08h14 NB_1.24 20,0s 0,813

Titan : coord
SEP 26◦S, 211-214◦LCM

Phase -2,49◦
FEP : HD 40 329, G5 à MV=8,18 (Oja, 1987)
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TAB. A.9: Logbook NACO 25 avril 2004

Heure (TU) Filtre Pose Seeing
25/04/2004

22h50 NB_2.12 100,0s 0,57
23h20 IB_2.00 60,0s 0,53
23h30 NB_1.28 20,0s 0,6
23h55 NB_2.17 60,0s 0,64

26/04/2004
00h07 NB_2.12 60,0s 0,68
00h15 IB_2.15 60,0s 0,67

Titan : coord
SEP 25◦S, 344-346◦LCM

Phase -5,65◦
FEP : nom, à MV= ()

TAB. A.10: Logbook NACO janvier 2005

Heure (TU) Filtre Pose Seeing
15/01/2005

05h22 SDI
06h23 FPI

Titan : coord
SEP 22◦S, 170-172◦LCM

Phase +0,12◦
FEP : HD 60 778, A1V à MV=9,12 (Perryman et al., 1997)

16/01/2005
03h40 IB_2.00 60,0s

NB_2.12 100,0s
IB_2.15 60,0s
NB_2.17 60,0s
NB_2.18 20,0s
NB_2.12 100,0s

05h32 SDI
06h30 S27_3_SK 240,0s 0,60
07h00 S27_3_SK 240,0s 0,60

Titan : coord
SEP 22◦S, 192-194◦LCM

Phase +0,25◦
FEP : Hip058454, G0V à MV=8,40 (Perryman et al., 1997)
HD 60 778, A1V à MV=9,12 (Perryman et al., 1997)
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TAB. A.11: Logbook NAOMI/OASIS janvier 2005

Heure (TU) Filtre Pose Seeing
10/01/2005

Titan : coord
SEP 22◦S, 56◦LCM

Phase -0,48◦
FEP : nom + coord ()

20/01/2005
Titan : coord

SEP 22◦S, 283◦LCM
Phase +0,73◦
FEP : nom + coord ()

22/01/2005
Titan : coord

SEP 22◦S, 328◦LCM
Phase +0,96◦
FEP : nom + coord ()
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IDOLA

Sommaire

Entamé en 1995 par Renaud Sirdey, le projet IDOLA est arrivé entre mes
mains au printemps 2002, et j’ai depuis triplé la longueur du code sous-jacent,
en améliorant l’esthétique ou l’efficacité des fonctions déjà présentes, ou en
y intégrant d’autres programmes. Le nom IDOLA est un subtil jeu de mots
entre IDL (Interactive Data Langage, plate-forme de programmation graphique
répandue à l’Observatoire), OA (Optique Adaptative ou Adaptive Optics), et le
mot grec pour “image”, idola (ιδoλα).

L’interface IDOLA se présente sous forme de menus, d’une fenêtre gra-
phique et d’une liste interactive de fichiers mémorisés (Fig. B.1). Chaque bou-
ton du menu correspond à une étape importante du traitement d’images,
comme je l’ai résumé au Chapitre 5. Je m’attarderai par contre sur quelques
subtilités du traitement d’images, comme certains automatismes intégrés, ou
des astuces mises à disposition.

B-1 Menu File

Le premier menu offre toutes les fonctions de gestion des fichiers (ouver-
ture, fermeture, sauvegarde) et les paramètres de l’interface (jeux de couleurs,
options graphiques). Ce menu permet également de charger des cubes de don-
nées1 à peine démoulés du CCD, qui n’ont reçu aucun traitement, et de les
mettre sous une forme plus transportable.

Le premier programme lancé va regrouper trois étapes automatiquement,
à l’occasion de la refonte d’un cube de données en une seule image prête à
l’emploi. La fusion prend en charge le recentrage de toutes les images les unes
par rapport aux autres, l’application du champ plat 2 (flatfield), la soustraction

1J’entends ici un cube reprenant toutes les poses successives à une longueur d’onde donnée
d’un unique objet.

2carte de sensibilité du détecteur aux photons incidents
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FIG. B.1: Apparence visuelle de l’interface de traitement d’image IDOLA. La fenêtre
se divise en trois parties : une barre de menu qui propose diverses catégories de pro-
cédures pour la gestion, le traitement et la présentation des données. A gauche se
trouve la fenêtre de dessin (où se trouve ici l’image finale NACO du 26 novembre
2002 prise à 1,28µm ) et à droite la liste des fichiers de données chargés en mémoire.
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du fond de ciel 3 et du courant d’obscurité4. Ce programme est particulière-
ment adapté pour les cubes de données acquis en nodding : le CCD est légère-
ment décalé entre chaque pose, pour que l’objet et le ciel ne recouvrent jamais
exactement les mêmes parties du détecteur, ce qui permet de reconstituer avec
précision une carte du fond de ciel en sélectionnant les pixels du CCD où l’ob-
jet n’apparaît pas.

B-2 Menu Processing

Le second menu propose les fonctions cosmétiques bien connues des ob-
servateurs : les mauvais pixels (pixels du CCD défectueux, rayons cosmiques,
etc...) ou le bruit corrélé (les systèmes de trames et de moiré dus généralement
à la lecture même du détecteur, voir Wampler (1992)). IDOLA propose pour
les premiers trois méthodes différentes : une interface manuelle pour l’élimi-
nation au cas par cas des pixels jugés indésirables, et deux procédures auto-
matiques, développées en 5.1.1 : une méthode automatique (1) par analyse en
ondelettes, et une élimination automatique (2) des signaux de forte intensité
hors du domaine de Shannon (méthode élaborée par E. Gendron).

B-3 Menu Deconv.

Une fois les images pré-traitées, il ne reste plus qu’à lancer les traitements
plus subjectifs, souvent soumis à caution et remis en question en permanence :
la déconvolution (voir Section 5.3) et le traitement des effets centre-bord (voir
Section 5.4.2).

IDOLA propose une certaine sélection de méthodes de déconvolution
(toutes développées plus loin) pour améliorer le contraste des images et faire
ressortir des motifs autrement noyés dans le bruit et le flou du seeing, mais
toutes ont un point commun : le pré-traitement “cosmétique” (menu Proces-
sing, ci-dessus) des images (objet comme FEP) doit être irréprochable ! La dé-
convolution est en effet très sensible au bruit, et tout regroupement suspect
de pixels défectueux ou mal corrigés créera immanquablement des artefacts
rédhibitoires, ce qui annule complètement l’intérêt de la déconvolution. Les
méthodes implémentées dans l’interface sont décrites succinctement en 5.3.1.

Le second processus délicat est la compensation de l’effet centre-bord (cf
Section 5.4.2). Deux paramètres sont à prendre en compte dans ce cas : la
confiance que l’on porte au modèle de transfert radiatif qui doit reproduire
l’aspect de l’atmosphère et la surface de Titan en tant qu’objets diffusants (cf
Section 3.2.4) d’une part, et l’application du filtre résultant sur l’image, d’autre
part. Le filtre doit être appliqué à une sphère mal définie, dont on doit trou-
ver le centre et le rayon avec une bonne précision (cf 5.1.4), car au limbe le

3le sky reproduit le signal moyen du ciel, qui doit être bien distingué du signal de l’objet
4le dark mesure le courant résiduel parcourant le CCD alors qu’aucune photon ne vient le

perturber
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filtre aura des effets importants, ce qui peut fausser les résultats s’il n’est pas
correctement appliqué au bon endroit.

B-4 Menu Visual

Une fois les images traitées, IDOLA propose plusieurs modules pour les
comparer, les afficher ou les étudier : des outils de coupes pour prélever des
profils selon des axes définis manuellement, des courbes d’isocontours, des
outils de projection sphérique (cf 5.1.4), des filtres supplémentaires, des sau-
vegardes graphiques, etc... C’est aussi dans ce menu qu’on pourra définir la
soustraction affine qui permet d’ajuster la suppression de la composante at-
mosphérique résiduelle sur certaines images de surface (cf Section 10.1.2).

Parmi les options de sauvegarde graphique, on peut choisir des captures
d’écran simples, des mosaïques d’images et/ou de spectres , des impressions
en fausses couleurs (trois images différentes affichées sur trois canaux RVB
différents), le tout avec ou sans isocontours, légende ou annotations. Un filtre
à ondelettes est aussi proposé pour ajuster à la main l’aspect des images : mais
ceci est purement subjectif, et donc proposé en ultime recours. Le principe de
ce filtre est de calculer les 5 premiers ordres des ondelettes à trou () issues de
l’image initiale, puis de recomposer l’image par combinaison linéaire de ces
ordres, combinaison ajustable et désormais dénuée de sens physique.
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Lancée en 1997, Cassini-Huygens est la première mission spatiale consa-
crée exclusivement à l’exploration de Saturne. Elle est menée par la NASA,
qui a réalisé le module orbital Cassini, et l’Agence spatiale européenne four-
nisseur de la sonde Huygens. Dix-sept nations ont contribué à la construction
de la sonde, qui sera probablement la dernière sonde aussi importante. Au-
jourd’hui, c’est la politique du petit, pas cher et rapide qui prédomine. La
mission de cette super sonde, après une étude de l’espace interplanétaire pen-
dant 6 ans, et un bref passage fructueux près de Jupiter en décembre 2000 (),
est d’étudier, 4 années durant, Saturne, ses anneaux et ses satellites.

Le vaisseau spatial et son passager se sont insérés en orbite de Saturne le
1er juillet 2004 après un périple de 7 ans et 3,5 milliards de km. L’orbiteur col-
lectera pendant 4 ans des données essentielles sur la structure et l’environne-
ment de Saturne. La sonde Huygens a plongé dans l’atmosphère de Titan le 14
janvier 2005 et s’est posée à sa surface. Les Européens sont ainsi les premiers
à explorer in situ un astre aussi lointain. Les nombreuses données collectées à
cette occasion permettront notamment d’améliorer nos connaissances sur les
mécanismes chimiques ayant abouti à l’apparition de la vie sur Terre.

C-1 Cassini : un orbiteur dans le système Kronien

La sonde Cassini a été réalisée par le JPL en collaboration avec l’ESA
(pour le module de relais de Huygens : le PSE ou Probe Support Equipment)
et l’ASI (pour l’antenne de communication à haut gain). La sonde a été nom-
mée d’après l’astronome Jean-Dominique Cassini, qui a étudié les anneaux de
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FIG. C.1: Gravures de Giovanni Domenico Cassini (à gauche) et de Christiaan Huy-
gens (à droite), et schémas structurels des vaisseaux homonymes.
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Saturne en détail et découvert certaines des principales lunes de la planète
géante (Japet, Rhéa, Téthys et Dioné).

La sonde arrivée en juin 2004 aux abords de Saturne, y commence son pro-
gramme de 4 années par la visite de Phoebé, la lune la plus distante de Saturne
connue, le 11 juin 2004. L’insertion dans l’orbite saturnienne a eu lieu le 1er
juillet 2004 par un ensemble de manœuvres l’amenant à traverser les anneaux
de Saturne (entre les anneaux F et G) et à s’approcher à environ 18 000 km de
Saturne (soit 0,3 fois le rayon de Saturne), ce qui ne se reproduira plus durant
l’ensemble de la durée de la mission.

La mission elle-même comprend 74 orbites autour de la planète géante,
incluant 44 survols de Titan, ainsi que de nombreux survols des autres lunes
de Saturne.

Cassini transporte à son bord 12 instruments scientifiques :
– Cassini Plasma Spectrometer (CAPS) l’analyseur de plasma
– Cosmic Dust Analyzer (CDA) l’analyseur de poussières cosmiques
– Composite Infrared Spectrometer (CIRS) le spectromètre infrarouge
– Ion and Neutral Mass Spectrometer (INMS) le spectromètre de particules

chargés et neutres
– Imaging Science Subsystem (ISS) le système de caméras
– Dual Technique Magnetometer (MAG) le magnétomètre
– Magnetospheric Imaging Instrument (MIMI) le visualisateur de la magné-

tosphère
– Radio Detection and Ranging Instrument (RADAR) l’émetteur-récepteur

d’ondes radio
– Radio and Plasma Wave Science instrument (RPWS) le système de mesure

du champ électrique et magnétique
– Radio Science Subsystem (RSS) le système radio
– Ultraviolet Imaging Spectrograph (UVIS) la caméra et le spectromètre dans

le domaine ultraviolet
– Visible and Infrared Mapping Spectrometer (VIMS) la caméra et le spectro-

mètre dans le domaine infra-rouge
Le 1er juillet 2004, Cassini-Huygens s’est correctement placée en orbite au-

tour de la planète aux anneaux. A la fin de la troisième révolution autour de
Saturne, le 25 décembre 2004, Cassini larguera la sonde européenne Huygens
pour un voyage de 22 jours vers Titan. A la fin de la mission de Huygens,
Cassini poursuivra son exploration du système de Saturne pour au moins 4
années. Il est prévu pas moins de 76 orbites autour de la planète et 52 survols
de 7 des 31 lunes sont prévus. Titan et Encelade seront ainsi survolées plu-
sieurs fois : Titan sera survolée 45 fois, de sorte que Cassini utilisera la force
de gravité de la lune pour changer d’orbite, ce qui lui permettra d’économi-
ser du carburant. Cela permettra à l’orbiter de rejoindre certains satellites de
Saturne, d’explorer sa magnétosphère et d’obtenir des vues détaillées des la-
titudes les plus élevées de la planète géante.

Le programme prévoit 4 années de fonctionnement de la sonde et au moins
70 orbites autour de Saturne, qui durant ce temps s’éloignera progressivement
de la Terre de 8,1 à 10,3 UA. Les temps de transmission s’allongeront en consé-
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quence, passant de 68 minutes en 2004 à 84 minutes en 2008. Pour cela, deux
antennes de liaison sont prévues, l’une à faible gain, l’autre à grand gain de 4
mètres de diamètre. Toutefois, les scientifiques prévoient de prolonger la mis-
sion de deux années supplémentaires, si l’orbiteur fonctionne normalement et
si les réserves en carburant sont suffisantes.

C-1.1 ISS

ISS est un imageur ultraviolet-visible-infrarouge, dont les images les plus
spectaculaires sont régulièrement exposées sur http ://www.ciclops.org. Bien
que conçu spécifiquement pour l’étude du monde Kronien, ISS a pu livrer
d’étonnantes images de Jupiter en décembre 2000, quelquefois meilleures que
Galileo dont c’était pourtant la mission.

ISS propose deux caméras : une caméra à grand champ (Wide Angle Ca-
mera ou WAC, avec une résolution angulaire de 60mrad/pix) et une caméra
plus précise, NAC (pour Narrow Angle Camera, dont la résolution atteint
6mrad/pix). Chacune est équipée d’un CCD de 1024×1024 pixels, mais leurs
gammes de fonctionnement sont légèrement différentes : la WAC sonde la
gamme 380-1100n alors que la NAC dispose de filtres lui permettant d’obte-
nir des images entre 200 et 1100nm.

Au cours des différentes orbites de Cassini autour de Saturne, ISS obser-
vera les nuages et la turbulence atmosphérique de la planète gazeuse, scrutant
les profondeurs de son atmosphère à la fois en altitude, en latitude et en lon-
gitude. Les anneaux sont également au menu de l’instrument, de même que
l’étude de la surface de tous les satellites à portée, voire la découverte de nou-
velles petites lunes.

C-1.2 VIMS

VIMS, tout comme ISS, dispose de deux caméras : dans son cas, la pre-
mière, au foyer Shafer, est sensible au visible principalement (gamme 350-
1070nm), et la seconde, au foyer Cassegrain, sonde exclusivement l’infrarouge
(850-5100nm). Ces deux CCD sont éclairés par des grismes qui disperseront le
signal en 96 canaux différents, ce qui induit un échantillonnage de 7nm dans
le visible, et de 44nm dans l’infrarouge.

Les buts de VIMS sont très variés : ses capacités spectroscopiques permet-
tront de mieux cerner la composition chimique de la surface des 34 lunes de
Saturne, des poussières des anneaux et des atmosphères de Saturne et Titan,
par réflexion de la lumière solaire ou par émission. La structure et la tem-
pérature de ces objets en seront également déduites. En observant la lumière
solaire et la lumière stellaire passer à travers les anneaux, on pourra également
mieux décrire leur organisation.

Les capacités d’imagerie de VIMS, bien que limitées par rapport à celles
d’ISS (car VIMS est techniquement un spectromètre), seront des atouts sup-
plémentaires pour suivre les phénomènes météorologiques qui ponctuent l’at-
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mosphère de Saturne, et qui apparaissent quelquefois sur Titan également : les
nuages, bien évidemment, mais également les éclairs font partie de ses cibles.

Enfin, la conjonction des spectres et des cartes de VIMS vise à rechercher
les zones d’accumulation des composés chimiques prébiotiques : leur détec-
tion, mais plus précisément leur localisation, afin de mieux comprendre ce qui
précéda de peu l’apparition de la vie sur Terre.

C-1.3 RADAR

L’instrument RADAR est prévu pour mesurer l’altimétrie précise de la sur-
face de Titan, mais il peut également détecter les ondes radio émises ou réflé-
chies par Saturne et ses satellites. Les ondes radio ne sont pas sensibles à la
brume atmosphérique de Titan, complètement opaque dans le visible, mais
les images seront tout à fait différentes de celles obtenues dans le domaine
optique : les ondes radio donneront plutôt une information sur la granulosité
du matériau rencontré, une surface lisse réfléchissant mieux ces ondes qu’un
matériau poreux ou granuleux.

Trois modes sont disponibles avec RADAR : un mode d’imagerie radio
(Synthetic Aperture Radar Imager), fonctionnant à 13,78 GHz, qui cartographie
la surface avec une résolution de 350 à 1700m ; l’altimétrie est mesurée avec
une résolution horizontale de 24-27km, et une résolution verticale de 90-150m ;
enfin le radiomètre peut détecter les émissions radio de la surface, et localiser
leur provenance à 1-310km près.

C-2 Huygens : plongée dans un enfer froid

C’est lors du survol de Titan par Voyager 1 le 12 novembre 1980 et après la
découverte d’acide cyanhydrique, que Daniel Gautier, astronome à Meudon,
eut l’idée d’une étude de Titan. Cette découverte présupposait une chimie
organique complexe au sein de son atmosphère. Parallèlement un astronome
allemand, d’origine chinoise, Wing Hip, eut l’idée d’étudier la magnétosphère
de Saturne. Ensemble ils répondirent à un appel d’idées lancé par l’ESA en
1982. Ce n’est qu’en 1988 que le projet fut accepté. C’est un projet européen.

Cassini sert donc au transport de Huygens, un module d’exploration de
318 kilogrammes destiné à pénétrer dans l’atmosphère de Titan, la plus grosse
lune de Saturne et du système solaire, dont la composition comprend peut-
être des hydrocarbures et autres molécules à l’origine de la vie. Le module,
réalisé par l’ESA, a été baptisé d’après l’astronome Christiaan Huygens, qui a
découvert le satellite en 1655.

Huygens est composé de deux modules, l’Entry Assembly (ENA) et le Des-
cent Module (DM). Le premier assure le transport du second depuis la sépa-
ration de Cassini jusqu’à Titan, sert de protection thermique lors de l’inser-
tion dans l’atmosphère de Titan, et ralentit la sonde par ses parachutes jus-
qu’à la libération du Descent Module. Celui-ci contient toute l’instrumentation
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scientifique ainsi que ses propres parachutes pour la descente et les contrôles
d’orientation de la sonde.

Huygens a été libéré par Cassini le 25 décembre 2004 pour un voyage de
vingt-deux jours vers Titan. La sonde s’est posée, comme prévu, le 14 janvier
2005 à la surface de Titan et a transmis les premières photos. Ces premières
photos révèlent une géologie active, comme sur Io faisant de Titan un satel-
lite exceptionnel dans notre système solaire. Les six instruments à bord de
Huygens permettront de connaître les détails de la composition chimique de
l’atmosphère, puis de la surface elle-même. La sonde continuera d’émettre (à
un débit d’environ 8 kbits/s) jusqu’à épuisement de ses batteries ou quand
Cassini, qui sert de relais en direction de la Terre, sera hors de portée de ré-
ception. La durée attendue de la mission est de l’ordre de deux heures à deux
heures et demie, à partir de l’insertion dans l’atmosphère de Titan. Huygens
sera le premier objet réalisé par l’homme à se poser sur un corps céleste du
système solaire extérieur (au-delà de la ceinture d’astéroïdes). L’instrumen-
tation de Huygens située dans le Descent Module comprend les instruments
suivants :

– Huygens Atmospheric Structure Instrument (HASI)
– Doppler Wind Experiment (DWE)
– Descent Imager/Spectral Radiometer (DISR)
– Aerosol Collector and Pyrolyser (ACP)
– Gas Chromatograph and Mass Spectrometer (GCMS)
– Surface Science Package (SSP)

Je parlerai plus particulièrement des mesures de trois de ces instruments, car
ils sont les témoins directs des phénomènes que je vais décrire tout au long de
ce manuscrit.

C-2.1 DISR

DISR est un subtil arrangement de spectromètres et d’imageurs de tous
types, orientés dans des directions différentes.

Tout d’abord, deux spectromètres diamétralement opposés (l’un pointant
le zénith, le second le nadir) mesurent les flux radiatifs ascendant et descen-
dant, ce qui permet de quantifier l’équilibre (ou le déséquilibre) radiatif de l’at-
mosphère de Titan au fur et à mesure de la descente de la sonde. Leur échan-
tillonnage spectral est de 6,3nm/pix, sur toute la gamme 850-1700nm. Deux
autres détecteurs infrarouge linéaires (auxquels furent adjoints deux photo-
mètres violets à 350-480nm) sont ajoutés à l’ensemble, pointant également soit
vers le nadir, soit vers le zénith, mesurant le flux infrarouge dans la gamme
480-960nm avec une résolution de 2,4nm/pix. Le dernier instrument de cet
ensemble spectroscopique est une lampe spectrale de 20W, qui fut allumée
juste avant l’impact, pour mesurer le spectre en réflexion de la surface ainsi
éclairée (car le flux solaire y est 100 fois moindre que sur Terre).

Une caméra est dédiée à l’étude du halo solaire, dont la forme et l’intensité
sont autant d’indices trahissant la distribution en taille et en densité verticale
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des aérosols. Pour cela, deux polarisateurs et deux longueurs d’onde sont dis-
ponibles à 500 et 935nm.

Enfin, trois imageurs infrarouge sont ensuite montés selon 3 axes diffé-
rents. Leur angle de vision est le même (20◦) mais la résolution spatiale sera
logiquement moindre pour l’imageur pointant l’horizon que celui regardant
le sol qui défile sous la sonde. Le premier pointe donc le nadir avec une haute
résolution spatiale (High Resolution Imager, ou HRI), le second est pivoté de
45◦, avec une résolution moindre (Medium Resolution Imager, ou MRI), enfin,
le dernier (side Looking Imager, ou SLI) vise l’horizon et la ligne des nuages
avec la plus basse résolution spatiale des trois. Ces trois imageurs ont acquis
des images tout au long de la descente de Huygens, et, puisque la sonde tour-
nait sur elle-même, toutes ces images ont pu être ré-assemblées en une grande
mosaïque couvrant la zone d’atterrissage de la sonde (voir Partie IV).

C-2.2 HASI

Cet instrument regroupe une sélection de diverses sondes pour mesurer
les propriétés physiques et électriques de l’atmosphère de Titan. Des accéléro-
mètres (module ACC) ont enregistré les forces subies par Huygens au cours
de sa descente selon 3 axes. L’accéléromètre fournit un profil de densité, dont
sont extraits les profils de pression et de température pendant la phase d’en-
trée (entre 1500 et 160km d’altitude). Puisque le profil vertical de l’atmosphère
profonde (inférieure à 160km) était déjà bien cerné, la mesure exacte de la den-
sité locale de l’atmosphère permet de détecter d’éventuelles bourrasques de
vents. Si la sonde avait atterri sur une surface liquide, l’ACC aurait pu mesu-
rer le bercement de Huygens par les vagues. L’étude du profil de l’atmosphère
est complétée pendant la phase de descente (après 160 km) par la mesure de la
pression (par PPI, Pressure Profile Instrument ) et de la température (par TEM).
Enfin, l’expérience PWA (Permittivity, Wave and Altimetry) fut dédiée à l’ana-
lyse de la conductivité des populations d’ions et d’électrons atmosphériques,
et la recherche d’ondes électromagnétiques signatures d’éventuels éclairs ou
tout du moins d’une activité électromagnétique propre. Ce module était cou-
plé à l’altimètre radar HRA (Huygens Radar Altimeter) qui analysait par échos
radar la distance au sol, voire la nature physique de la surface.

Les derniers composants étaient un microphone, pour enregistrer les sons
de la descente (en particulier rechercher le tonnerre), et un altimètre radar
pour vérifier l’altitude de la sonde en temps réel. La surface n’est pas négligée
non plus, car les propriétés physiques (température, pression) et électriques
(conductivité, permittivité) du matériau superficiel ont été également mesu-
rées. Les valeurs numériques correspondantes sont 93,65±0,25◦K pour la tem-
pérature, 1467±1 hPa pour la pression, et environ 2 pour la permittivité du sol.
Si les deux premiers sont en excellent accord avec les conclusions Voyager, la
dernière mesure est incompatible avec la réponse de la glace d’eau pure, de
l’ammoniac pur ou du méthane liquide pur. Comme l’ont également montré
les autres instruments Huygens, HASI n’a pas non plus trouvé la moindre
trace de liquide sur la surface de Titan.
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C-2.3 SSP

Le SSP mesurera les paramètres physiques de la surface de Titan au point
d’impact. Il a été conçu pour opérer sur un océan liquide et caractériser ce
liquide, mais il fonctionne également sur surfaces solides. THP (Thermal Pro-
perties) mesurera la conductivité thermique et la température de cette surface ;
PER (Fluid Permittivity) relèvera la conductance de cette surface ; DEN (Fluid
Density) vérifie le principe d’Archimède pour en déduire la densité de la sur-
face (ce qui fonctionne mieux dans un liquide que sur un sol solide) ; enfin
REF (Refractometer) se concentre sur l’indice de réfraction du sol.

Un système acoustique (API, Acoustic Properties ) mesurera la vitesse du
son ; ce système, premièrement, détectera des pluies éventuelles pendant les
30 derniers kilomètres de la descente et donnera des informations sur la to-
pographie voire la rugosité de cette surface et l’altitude en complément du
radar altimétrique, pour le dernier kilomètre. En cas de pose sur un liquide,
l’épaisseur sera sondée jusqu’à 1 000 m, et la vitesse de propagation du son
y sera mesurée. Deuxièmement, des mesures atmosphériques détermineront
la vitesse des sons dans l’atmosphère à partir de 50 km d’altitude et envoyant
des impulsions d’ultra-sons.

Enfin, un accéléromètre (ACC) monté sur une lance à la proue du module
mesurera la décélération de la sonde lors de l’impact, permettant de remonter
à la consistance et à la solidité de la surface ; y est adjoint un senseur d’obli-
quité qui recensera les mouvements de balancier de la sonde au cours de la
descente, et l’attitude finale de Huygens après l’impact.
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FIG. C.2: Vues d’artistes de la mission Cassini-Huygens. (a) la sonde Cassini orbitant
en vue des anneaux de Saturne ; la sonde Huygens est encore à son bord, il s’agit du
dôme sur la face inférieure du vaisseau. (b), (c) et (d) : diverses vues de l’atterrissage
de la sonde Huygens, sur des surfaces contrastée, rocheuse, ou indéterminée...
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Annexe D

VLT/NACO adaptive optics
imaging of Titan

Reproduction d’un article publié en 2004 par Astronomy & Astrophysics
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Annexe E

Near-infrared study of Titan’s
resolved disk in spectro-imaging
with CFHT/OASIS

Reproduction d’un article publié en 2005 par Planetary & Space Science
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Monitoring atmospheric
phenomena on Titan

Reproduction d’un article soumis en juin 2005 à Astronomy & Astrophysics
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Maps of Titan’s surface from 1 to 2.5
µm
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