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• Les planètes terrestres: des destins divergents

• 3. L’eau dans les planètes géantes et les satellites extérieurs
• Europe et Encelade: un océan interne en contact avec le noyau
• Titan et Ganymède: un océan piégé entre deux couches de glace

• 4. Conclusions sur l’habitabilité des planètes
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La formation des planètes du Système solaire (1)
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La formation des planètes du Système solaire (2)

DOSSIER | L'ATMOSPHÈRE DES PLANÈTES TERRESTRES

MILIEU CHAUD

PLANÈTE TELLURIQUE

Matériau solide : 
roche réfractaires
(peu abondantes)

Noyaux petits et denses
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En revanche, à plus grande distance du
Soleil (au-delà de 3 ua environ), la tem-
pérature au sein du disque protosolaire
est suffisamment basse pour que la plu-
part des molécules simples formées avec
les éléments les plus abondants (H2O,
CH4, NH3, CO2….) soient sous forme de
glace (alors que dans le cas précédent, ces
molécules étaient à l’état de vapeur).  La
matière solide disponible est alors suffi-
sante pour former de gros noyaux de
glace dont la masse peut atteindre 10 à
15masses terrestres. À ce stade, le champ
de gravité de ces noyaux devient suffisant
pour capturer la matière protosolaire en-
vironnante, principalement constituée
d’hydrogène et d’hélium  : les planètes
géantes sont nées.

Revenons aux planètes telluriques.
Leur champ de gravité est insuffisant
pour conserver les éléments les plus lé-
gers (et les plus abondants) que sont l’hy-
drogène et l’hélium. En revanche (à
l’exception de Mercure), elle peuvent

conserver des molécules gazeuses plus
lourdes, comme l’eau, le dioxyde de car-
bone, l’azote ou l’oxygène moléculaires.
L’atmosphère des planètes telluriques a
vraisemblablement deux origines : d’une
part, elle provient du dégazage progressif
du globe, suite à la phase de formation de
la planète  ; d’autre part, elle résulte du

bombardement météoritique subi par la
planète tout au long de son histoire. En
particulier, des petits corps riches en eau,
provenant de l’extérieur du Système so-
laire, sont sans doute à l’origine de l’eau
des océans terrestres ; des impacts simi-
laires ont dû affecter Vénus et Mars.

Quelle pouvait être la composition at-
mosphérique des planètes telluriques
juste après leur formation ? D’après les
modèles d’équilibre thermochimique, les
atmosphères primitives ont dû être riches
en dioxyde de carbone, en vapeur d’eau
et en azote moléculaire ; en revanche le
méthane CH4 et l’ammoniac NH3 sont
attendues (et effectivement présents)
dans les planètes géantes. En effet, CO2
et N2 sont bien présents sur Vénus et
Mars, le rapport N2/CO2 étant presque le
même (quelques pourcents) sur les deux
planètes. Une question se pose immédia-
tement  :  pourquoi les atmosphères de
Vénus et Mars sont-elles dépourvues
d’eau ? 

4. Mécanisme de formation des planètes telluriques et géantes.
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1. L’origine de l’eau sur Terre 
La formation des océans terrestres

• Date de formation: < 150 Ma 
après la formation de la planète, 
d’après l’analyse des zircons les 
plus anciens (ZrSiO4, silicates de 
zirconium)

• L’impact de Théia qui a donné 
naissance à la Lune date de 100 
Ma

• Les océans terrestres se sont-ils 
formés avant, pendant ou après 
l’impact de Théia?

Cristal de zircon

      Impact 
      de Théia
   (image d’artiste)



Le rapport D/H : un diagnostic de la température de formation 

• Le deutérium (D): un atome d’hydrogène (H) avec un 
neutron -> 2 fois plus lourd

• Le deutérium est issu du Big Bang: D/H = 2.5 10-5, 
proche du D/H protosolaire 

• Pour une molécule donnée, D/H augmente quand la 
température diminue

• Dans les océans terrestres, D/H (VSMOW, à partir de 
HDO/H2O) est 6 fois la valeur protosolaire

• Valeur typique des corps glacés formés au-delà de la 
ligne des glaces

• Le D/H terrestre semble donc favoriser pour les océans 
une origine externe provenant du Système solaire 
extérieur
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L’origine des comètes: deux réservoirs
• Ceinture de Kuiper (30 - 100 ua)

• Comètes à courte période et de faible 
inclinaison

• Forte interaction gravitationnelle avec 
Jupiter

• > « comètes de la famille de Jupiter »               
(P = 6 ou 12 ans)

• Nombreux passages -> Faible activité 
(46P/Wirtanen, 67P/Chury)

• Nuage de Oort (30000 - 100000 ua)
• Comètes d’inclinaison quelconque, 

nouvelles (C/1995 O1 Hale Bopp)  ou de 
longue période (1P/Halley, P = 76 ans)

• Généralement très actives

Ceinture de Kuiper)

     Nuage de Oort



D/H dans le Système solaire extérieur
Comets and the origin of Earth’s water   Dariusz C. Lis 

PRIMA GO Science Book - 207 - November 2023 

 
Figure 2: D/H ratio in water in the Solar System (from the Origins Mission Concept Study Report after Altwegg et al. 

2015). Cometary D/H ratios vary between 1 and 3 times VSMOW, in both Oort Cloud and Jupiter Family comets. The 
blue disk marks the first ALMA measurement in the V883 Ori disk (Tobin et al. 2023). 

The outer asteroid belt is a natural reservoir of icy bodies in the Solar System. Most C-type 
asteroids show hydrated silicate absorption features. Models suggest that buried ice can persist 
within the top few meters of the surface over billions of years (Schorghofer 2008), and Dawn 
observations (Raponi et al. 2018) showed that water ice can accumulate in permanently shaded 
areas of craters. Main-belt comets (Hsieh & Jewitt 2006) constitute a separate class of intrinsically 
icy bodies in the outer Asteroid belt, in which water outgassing was only recently reported using 
JWST (Kelley et al. 2023).  

Comets have formed and remained for most of their lifetime at large heliocentric distances. 
Therefore, they contain some of the least-processed, pristine ices remnant from the Solar Nebula 
disk. Due to the presence of gaseous atmospheres, their composition can be studied through 
remote sensing. Numerous complex molecules have been identified in comet 67P by Rosetta and 
the derived composition of cometary ices is very similar to low-mass star-forming regions, 
suggesting formation in the pre-solar cloud or in the cold outskirts of the Solar Nebula 
(Drozdovskaya et al. 2019).  

Cometary D/H ratios span a wide range (Figure 2) linked to the significant mixing of bodies from 
different regions in the Solar System caused by giant planet migration. It has also been suggested 
that a substantial fraction of Oort Cloud comets might have been captured from other stars in 
Sun’s birth cluster (Levison et al. 2010). The variations in D/H ratio are currently interpreted as 
being the result of isotopic exchanges with D-poor gases (H2, OH) in the hot, inner regions of the 
young solar nebula, combined with turbulent mixing (Ceccarelli et al. 2014). However, 
paradoxically, the high D2O/HDO ratio measured in comet 67P suggests that cometary water is 
largely unprocessed and was formed on grains in the presolar cloud (Altwegg et al. 2017).  
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D/H dans les comètes

• Deux méthodes: 
• à distance (spectroscopie hétérodyne 

submm: Herschel, SOFIA, Odin…) 
• In situ (spectrométrie de masse): 

1P/Halley, 67P/Chury

• Résultats:
• Une dizaine de mesures (comètes de 

Oort et comètes de la famille de 
Jupiter)

• Le D/H varie entre 1 à 3 fois la valeur 
terrestre, sans corrélation avec l’origine

46P/Wirtanen

           H2
18O

      
           HDO



Une hypothèse nouvelle (Lis et al. 2019)

- Les comètes hyperactives (avec une fraction 
active de la surface élevée) ont un D/H proche 
de la valeur  terrestre

- Hypothèse: D/H pourrait avoir 2 sources: le 
noyau (enrichi en D/H) et les grains de glace 
(D/H terrestre)

- L’enrichissement de D/H dans le noyau 
proviendrait d’effets de fractionnement liés à la 
sublimation

Dans ce cas, les comètes pourraient toutes 
avoir (avant fractionnement) un D/H terrestre 
et être à l’origine de l’eau des océans

D/H (x 10-4)

Fraction de surface active

-> Hypothèse à tester sur un plus grand nombre de comètes

Valeur 
terrestre



D/H dans les comètes
Origine

Ceinture de 
Kuiper

Nuage de Oort

46P/Wirtanen                          67P/Chury

1P/Halley                             C/1995O1 Hale-Bopp

D/H = 1 x SMOW                          D/H = 3 x SMOW                 
R = 0.6 km                                                 R = 2 km

   D/H = 2 x SMOW                        D/H = 2 x SMOW
              R = 5.5 km                                 R = 30 km

-> Le rapport 
D/H ne dépend 
pas de l’origine 
des comètes



Une autre origine possible: les astéroïdes hydratés
• Les astéroïdes riches en eau de la ceinture principale (corps parents des chondrites 
carbonés qui ont aussi un D/H terrestre) pouraient être à l’origine des océans terrestres

Comets and the origin of Earth’s water   Dariusz C. Lis 

PRIMA GO Science Book - 206 - November 2023 

reservoirs. The late accretion of chondritic and cometary materials is an important, final stage in 
this complex process (Figure 1). 

 
Figure 1: Multiple stages of volatile incorporation, with the late accretion of chondritic and cometary materials 

constituting the final stage (from Broadley et al. 2022). 

Figure 2 summarizes D/H measurements in Solar System bodies. The primordial (Big Bang) D/H 
ratio is (2.53 ± 0.04) × 10-5 (Cooke et al. 2014). The Solar Nebula ratio measured from the solar 
wind composition, as well as from HD/H2 in the atmospheres of Jupiter and Saturn, is (2.5 ± 0.5) 
× 10−5 (see Robert et al. 2000, and references therein), implying little processing in stars between 
the Big Bang and the formation of the Solar System. The D/H ratio of Earth’s-ocean water is 
enhanced by a factor of 6 to 1.5576 × 10-4 (“Vienna Standard Mean Ocean Water”, VSMOW), 
with somewhat lower values reported in deep mantle materials (Hallis 2015).  



Une autre hypothèse externe: un disque de vapeur d’eau 
produit lors d’une phase éruptive du jeune Soleil

• La clé de l’explication: les variations 
d’activité du jeune Soleil

• Celui-ci présente un pic d’activité 
autour de 20 à 30 millions d’années

• -> sublimation des corps glacés de la 
ceinture principale

• -> formation d’un disque de vapeur 
d’eau qui va s’étendre par diffusion 
visqueuse et  alimenter les 
atmosphères des planètes telluriques

• Ce modèle pourrait s’appliquer aux 
systèmes exoplanétaires

Kral, Q., et al.: A&A, 692, A70 (2024)

calculated the radial mass flux through each cell by computing4

Ṁr = 6⇡
p

r
@
@r (
p

r⌃⌫) at the locations rp (0.38, 0.72, 1, and 1.52
au) of the four terrestrial planets (Mercury, Venus, Earth, Mars)
and multiplying by the time step �t. We then calculated the Hill
radii Rh = rp(Mp/(3M�))1/3 of the planets (using masses Mp of
0.0553, 0.815, 1, and 0.107 M�) and compared the scale height
of the gas disk H to Rh. For the cases where H > Rh (so part
of the gas mass cannot be accreted by the planet5), we multi-
plied Macc by a factor Rh/H (see details in Kral et al. 2020a).
For instance, at the beginning of the simulations, Rh/H equals
0.24, 0.49, 0.49, and 0.20 for Mercury, Venus, Earth, and Mars,
respectively. We note that H scales as T

1/2
g , which increases in

our model with L?, so that H / L
1/8
? and Rh/H can at most be

divided by a factor 1.05 for a solar luminosity.
We also take into account the fact that 3D hydro simulations

show that some gas can pass through or circulate back to where it
comes from without being able to be accreted onto the planets by
multiplying Macc by a factor fhydro = 1/2 (e.g. Kley 1999; Robert
et al. 2018; Bergez-Casalou et al. 2020). Finally, we use the work
of Kral et al. (2020a) to calculate the efficiency of planets to
accrete gas once this gas has reached the Hill sphere. We find
that the planets can cool fast enough relative to Ṁr for all of the
incoming gas. As a consequence, we assume that all incoming
gas that can be accreted is accreted and fix the cooling efficiency
parameter fcool = 1. Finally, we can compute the mass accreted
onto each planet at a given time step as

Macc = Ṁr�t fcool fhydromin
✓
Rh

H
; 1
◆
. (10)

We checked that with this new recipe to include planets
in our simulations, our code still conserves mass and angular
momentum throughout all the simulations.

3.7. Model of the Sun’s evolution

In our fiducial model, we start the release of gas in the aster-
oid belt at 5 Myr, which is a good estimate for the end of
the proto-planetary disk phase. It is confirmed by observations
showing that aqueous alteration may have begun between <1.8
and 6.8 Myr after the formation of the CAI (McCain et al. 2023;
Maurel et al. 2024), which can only happen when the snowline
moves back outwards from ⇠2 au in the proto-planetary disk
to >3 au in the debris disk phase. We will discuss later what
a change in this starting time would imply to our results.

Figure 2 shows the output of a state-of-the-art code,
Cesam2k20 (Morel 1997; Morel & Lebreton 2008; Marques
et al. 2013), used to model the Sun and stellar evolution in gen-
eral. Cesam2k20 is used to simulate the Sun’s evolution from its
youth to its current luminosity as it is described in more detail in
Appendix B. In Fig. 2 showing the Sun’s luminosity as a func-
tion of time, we can see that initially the luminosity decreases
because the Sun keeps on collapsing, becomes denser and cools.
The Sun is initially completely convective with a large radius, but
a radiative zone appears around 1 Myr. Between 20 and 90 Myr,
an additional transient convective zone appears next to the core,
as it is now sufficiently hot and dense to initiate the first stage of
4 This is because Ṁr = �2⇡rvr⌃ and the radial velocity vr =
�3/(⌃

p
r)@/@r(⌫⌃

p
r) (Lynden-Bell & Pringle 1974).

5 We note that one could think that in addition to this vertical correc-
tion there could be an azimuthal correction. However, we assume that
the planets have time to orbit several times before the accreted gas can
cross radially, so that no azimuthal correction factor is needed (because
the viscous time scale is very large compared to the orbital time scale).

Fig. 2. Solar luminosity (in L�) as a function of time in Myr (see details
of the solar model in Sect. 3.7). The horizontal dashed line is showing
the current solar luminosity. Our gas release model starts at 5 Myr (ver-
tical dotted line) when the proto-planetary disk dissipates and the sun’s
luminosity is around 0.6 L�.

the CNO cycle (nuclear fusion converting hydrogen into helium
via nuclear reactions involving carbon, nitrogen and oxygen), i.e.
the conversion of 12C into 13N, while releasing a large excess of
energy. This sudden excess of energy destabilizes the medium
and leads to the formation of this internal convective zone next
to the core. The excess energy is then released from the surface,
leading to a luminosity surge that is clearly observed between 20
and 40 Myr. The second stage of the CNO cycle (conversion of
13N to 13C) requires much higher temperatures, so that the CNO
cycle remains stuck at the first stage. Once all the 12C has been
converted, this energy source runs out, the inner convective zone
disappears, and luminosity drops sharply.

But in the meantime, the temperature has risen sufficiently
for the proton-proton chain (another set of nuclear fusion reac-
tions by which hydrogen can be converted into helium) to get
underway. There is a lot more fuel available, but the reaction is
much weaker than the CNO cycle and does not generate enough
energy to destabilize the medium, so luminosity grows slowly
over time to reach the current solar luminosity (dashed line in
Fig. 2).

4. Results

4.1. Evolution of the gas disk

Gas is injected into the disk as it sublimates from the ini-
tially icy bodies in the asteroid belt. The Ṁ rate at which it is
injected (integrated over all sizes and radii so that it is equal to
1/�r
R 3.3au

2.3au ⌃̇io(r)µwmpdr) depends mainly on the initial mass of
the belt once we have fixed the solar luminosity, the location of
the icy belt and its size distribution. We run our models for 1 Gyr
using the two scenarios presented earlier, where we start with the
current asteroid belt mass ⇠4 ⇥ 10�4 M� (scenario 1), and with
a mass of 0.1 M� that gets depleted to current asteroid belt level
after 50 Myr (scenario 2).

In Fig. 3, we show the rate of injection of gas into the belt
for both scenarios6. We can see that the rate of injection into the
belt is high at the beginning (but for a short period, beware of the
6 Note that our simulations start when the proto-planetary disk is no
longer present, i.e. after ⇠5 Myr and thus one needs to add 5 Myr to the
time shown on the model’s plots to retrieve the age of the Sun.
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Kral, Q., et al.: A&A, 692, A70 (2024)

can happen with the formula

⌃crit_SW =
2Hµmp

�R�col
= 7 ⇥ 10�8 kg/m2

✓
r

2 au

◆  
�r

1.5 au

!�1

, (11)

where we assumed Tg = 197 K (blackbody temperature) at 2 au
and a scaling of r

�0.5 (it is represented as a dotted line in Fig. 4).
For the collisional cross-section, �col, we took a polarisability
of ↵H2O = 1.501 Å (Olney et al. 1997) and calculated the typi-
cal radius of the particle modeled by an imaginary hard sphere
(Van der Waals radius) given by (3↵X/(4⇡))1/3 so that we obtain
RH2O = 0.71 Å or �col = 1.6⇥10�20 m2. We note that the typical
radii for H and O are 0.54 and 0.58Å, respectively, which would
lead to similar cross-sections. This gives an upper limit for the
critical density at which the solar wind can start pushing the gas
away onto radial orbits, as taking into account collisions between
protons at high velocities (>100 km/s) and H2O would lead to a
higher cross-section due to the permanent dipole of water8.

We could naively assume that as scenario 2 starts with a
mass that is 250 times greater, the gas disk would then evolve
with a surface density that is 250 times greater, but this is not
the case. Indeed, the mean molecular weight of the atomic gas
(µ = 6 because the gas disk is made up of atomic H and O
rather than the H2O molecule) is smaller in scenario 1 by a
factor 3 compared to scenario 2, thus implying a greater viscos-
ity (by a factor 3) and a lower viscous timescale by the same
factor. It is similar to having a greater value of ↵ so that the
disk spreads faster and less gas can accumulate in scenario 1,
compared to a gas disk with µ = 18 (scenario 2); thus the total
surface density would drop and lead to an increase in the 250
factor.

In the case of high mass (scenario 2), the surface density
is greater than that of the water shielding critical density, and
the gas remains mainly in the form of water molecules. In the
low-mass case, water photo-dissociates into H+OH, then OH dis-
sociates into O+H and we obtain a disk composed of atomic gas
with an average molecular weight of 6. However, we note that
for low ↵ values (<10�3), because the gas surface density gets
higher, water can start shielding even in the low mass case sce-
nario (scenario 1). For both scenarios, the gas density in the main
belt may eventually (after typically a few 100 Myr) becomes
low enough for the solar wind to begin blowing the gas away
(depending on the exact collisional cross-section between high
velocity protons and H or O), creating a weak atomic gas wind
that outflows rather than a viscously spreading disk, similar to
the predictions for the current Kuiper belt (Kral et al. 2021).

In Figure 5, we show the temporal evolution of the total gas
mass in the disk for the low (solid) and high (dashed) mass sce-
narios (corresponding to scenarios 1 and 2, respectively). The
mass located within 20 au is shown in blue and up to 400 au
in black. The total gas mass is highest during the luminosity
surge (at around 20 Myr) and can reach 2 ⇥ 10�6 M� for sce-
nario 1 and 10�3 M� for scenario 2. We note that the difference
in gas mass between the two scenarios is not exactly 250 for the
same reasons as the surface density (i.e. different µ in the two
scenarios).

8 Indeed, the elastic cross-section between protons and water vapour at
1keV is ⇠10�19 m2 according to Champion et al. (2012) and extrapolat-
ing to 100 eV, one finds ⇠3 ⇥ 10�19 m2, which would lower the stellar
wind critical density by a factor ⇠20 for H2O. But this value is uncer-
tain and may not be that useful in our setup given that water will have
photo-dissociated when it reaches low enough densities to be blown out
and we therefore do not use it in our study.

Fig. 5. Total gas mass (in M�) in the disk for scenarios 1 (solid) and
2 (dashed) as a function of time (in yr). The black lines are for masses
including gas up to 400 au and the blue lines for up to 20 au.

Fig. 6. Total ice mass left on solid bodies as a function of time for
the scenario 1 (solid) and scenario 2 (dashed). The depletion at 50 Myr
for the high mass case (scenario 2) mimics an early instability that can
deplete the asteroid belt.

4.2. Evolution of the ice content

It is also instructive to examine the temporal evolution of ice
left in solid bodies as a function of time and size. Fig. 6 shows
that the total ice mass starts from ⇠6.4 ⇥ 10�5 M� (low mass,
solid line) and 1.6 ⇥ 10�2 M� (high mass, dashed line) for the
scenarios 1 and 2, respectively. The qualitative evolution is then
very similar in both cases with an almost constant level for the
first 10 Myrs, followed by a sharp decrease during the luminosity
surge around 20 Myr after the start of sublimation, and then a
slow decrease up until 1 Gyr where only ⇠8% of the initial mass
remains for scenario 1. The sharp decrease at 50 Myr for the high
mass case (scenario 2) is artificial as this is the moment where
we choose to deplete the belt to mimic, e.g. an early instability,
and the final mass is then ⇠0.03% of the starting mass.

Figures 7 and 8 show in more detail the evolution of the
ice content as a function of radial distance and solid sizes. For
the sake clarity, we only present the results for scenario 1, the
results for scenario 2 being qualitatively very similar and essen-
tially offset by a scaling factor of 250. Let us first focus on a
large size bin (because small solid bodies lose ice too rapidly)
and follow the ice depletion as a function of time. Fig. 7 shows
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Fig. 7. Ice mass left over total initial mass in the different radial bins
in the main belt for a large 100 km body as a function of time (brighter
colours are for longer times) for the scenario 1. Most of the mass gets
depleted from the inner region after the surge in luminosity at ⇠20 Myr.
There is no ice left on the 100 km body after 1 Gyr evolution.

Fig. 8. Ice mass left over total initial mass in different size bins (brighter
colours are for larger objects) after 10 Myr (solid), 100 Myr (dotted) and
1Gyr (dashed) for the scenario 1. The smallest size bin (⇠40 m, black
colour) never shows up on the plot as it gets depleted before 10 Myr.

the remaining ice mass at different distances in the main belt for
a ⇠100 km body as a function of time. We can indeed verify that
for such large bodies, the inner belt gets depleted inside out and
becomes devoid of ice after the surge in luminosity at ⇠20 Myr.
After 100 Myr of evolution, only asteroids (for a size ⇠100 km)
closest to 3.3 au remain icy but they eventually lose all their ice
after 1 Gyr of evolution. This means that most primordial ice
should indeed have disappeared in the current asteroid belt as
we confirm with the next figure showing the evolution of even
larger bodies. Fig. 8 shows the remaining ice mass for different
size bins (colour) and different times (line style), demonstrating
that indeed the smallest objects are being depleted rapidly and
that ice only remains in the outer parts of the main belt on the
largest objects &100 km for more than 100 Myr evolution and
only bodies close to 3.3 au and greater than ⇠300 km still have
ices after 1 Gyr of evolution.

4.3. Accretion onto planets

We now focus on the mass accreted onto the 4 terrestrial planets
Mercury (blue), Venus (orange), the Earth (green), Mars (red),
and show its temporal evolution in Fig. 9 for the low (solid) and
high (dashed) mass scenarios (corresponding to scenarios 1 and

Fig. 9. Cumulative mass accreted onto the different planets (Mercury,
Venus, Earth, Mars – in blue, orange, green, red, respectively) as a func-
tion of time for the scenario 1 (solid) and 2 (dashed). We see that indeed
most gas gets accreted during the surge in luminosity around 20 Myr.

Table 1. Total water mass (in M�) accreted as gas onto the different
planets after 1 Gyr evolution.

Scenario Mercury Venus Earth Mars

Low mass 3 ⇥ 10�6 8 ⇥ 10�6 10�5 5 ⇥ 10�6

High mass 6 ⇥ 10�4 2 ⇥ 10�3 3 ⇥ 10�3 1.5 ⇥ 10�3

2, respectively). One notices that most of the water gets accreted
around 15–25 Myr after the start of the simulation, which is
when the surge in the luminosity of the Sun happens. Interest-
ingly, the amount of water accreted on the different planets is
not radically different in this mechanism (up to a factor 3 differ-
ence). In fact, it mainly depends on the radial flux Ṁr through
each cell, which is relatively constant as a function of distance
from the Sun, once the disk has had time to spread viscously.
Note that Mercury and Mars will naturally accrete less gas, due
to their smaller Rh/H values close to 0.2 in our model while the
Earth and Venus have values closer to 0.5.

The Earth is the biggest accretor even though its Rh/H value
is similar to that of Venus (and equal to 0.49; see Sect. 3.6)
because it is located closer to the asteroid belt and it gets served
first thus reducing the gas quantity available for Venus. After
1 Gyr evolution, the total mass accreted onto all planets is 3 ⇥
10�5 M� for scenario 1 and 7⇥ 10�3 M� for scenario 2 (approxi-
mately 250 times more), which represents ⇠50% of the ice mass
released after 1 Gyr. The rest of the gas is made up of two com-
ponents, one is the gas disk mass as shown in Fig. 5 and the other
the gas lost to the star at the inner edge and at the outer border of
the simulation.

In Table 1, we list the total gas masses accreted by the dif-
ferent planets after 1 Gyr evolution for both scenarios. To get a
comparison point, we note that the total water mass on the Earth
is estimated to be around 1–10 oceans of water, including water
within the mantle, or between 2.3 ⇥ 10�4 to 2.3 ⇥ 10�3 M�. The
high mass case (scenario 2) result could then explain the pres-
ence of the majority of water on the Earth while the low mass
case scenario (scenario 1) would only explain a portion of it. We
will discuss these crucial results concerning the Earth and other
planets in more detail in Sect. 6.1.
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Masse totale du disque (en masse terrestre)                     Masse d’eau accrétée par les planètes telluriques

T (millions d’années)         10            100 T (millions d’années)         10            100

Modèle de sublimation de l’eau des 
astéroïdes de la ceinture principale

Modèle de transport par 
diffusion visqueuse

La quantité d’eau apportée sur la Terre serait compatible avec la masse des océans terrestres



Une dernière origine possible: le globe terrestre lui-même?
• Certaines météorites primitives (les « chondrites à enstatite ») se sont avérées riches en 

hydrogène, ce qui pourrait impliquer qu’elles contenaient de l’eau
• Ces météorites sont considérées comme représentatives de l’intérieur de la Terre
• Dans ce cas, l’eau de la Terre pourrait-elle provenir du globe lui-même?
• Cependant, le rapport D/H (conforme à celui du manteau terrestre) est inférieur au VSMOW….

  -> L’eau des océans pourrait avoir plusieurs origines, interne et externes



2. L’eau dans les planètes terrestres

Des atmosphères primitives comparables…. 
Mais où est passée l’eau de Mars et de Vénus ?

Vénus        Terre          Mars
Ps = 93 bar (CO2)      Ps = 1 bar (N2,O2)       Ps = 6 mbar(CO2) 
Ts = 730K (457°C)      Ts = 288K (15°C)     Ts = 220 K (-43°C)



Le deutérium dans l’atmosphère de Vénus: 
un indice de son histoire passée

Dans la basse atmosphère de Vénus: 
signatures spectrales de HDO et H2O
dans l’infrarouge proche (2,35 µm) 
->  

[D/H]V = 120 x [D/H]T !
  

Implication: L’eau a été très 
abondante dans l’atmosphère primitive de Vénus.   
Elle s’est échappée massivement, les atomes D 
s’échappant moins facilement que les atomes H.

Bézard et al. 1990



Sur Mars, beaucoup d’indices de la présence d’eau  dans le passé

Réseaux de vallées ramifiées Viking, 1976

De l’eau sous les  pôles 
(glace ou pergélisol)
GRS, Mars Odyssey, 2001

Fraction d’eau en masse->

Un océan boréal il y a 3 millions d’années?
MGS altimetry, 2000 + MARSIS/Mex 2012

De l’argile dans les anciens plateaux 
du sud
OMEGA/ Mars Express, 2006

Un site « habitable » à
Yellowknife Bay 
Curiosity, 2014

Grande incertitude sur le volume du réservoir d’eau initial :
30 -> 1000 m GEL (profondeur moyenne équivalente)

Comme sur Vénus, un excès de deutérium  ([D/H]M = 5 x [D/H]T) mais aussi: 



Le paradoxe du Soleil jeune

• Il y a 4 Ga, le Soleil était moins lumineux  
(70% de sa valeur actuelle)

• -> L’eau sur Terre aurait dû être gelée
• -> Comment la Terre a-t-elle échappé à 

une glaciation totale (la « Terre boule de 
neige ») ?

• Implications pour Mars et Vénus :
• Vénus à l’origine pourrait-elle avoir eu un 

océan d’eau liquide ?
• Sur Mars à l’origine, l’eau aurait dû être 

gelée -> Pourquoi des traces passées d’eau 
liquide ?



Dans le cas de la Terre, une explication:  l’effet de serre
• Le rayonnement solaire visible chauffe la surface qui émet dans l’infrarouge
• Les gaz atmosphériques absorbent ce rayonnement et chauffent à leur tour -> 

la température de surface augmente et l’effet s’amplifie

Les gaz à effet de 
serre les plus 
efficaces: 
CO2, H2O et CH4
(bandes spectrales 
fortes dans l’infrarouge 
proche)

NB: N2 et O2 ne sont 
pas des GES
-> l’effet de serre sur la 
Terre est modéré



L’évolution divergente des planètes terrestres

• La température de surface de Vénus à l’origine peut avoir été compatible avec la présence 
d’océans (Way et al. 2016)…

• …mais peut-être pas, d’après d’autres calculs… (Turbet et al. 2022)

• …En tout cas,  toute trace a disparu, puisque la surface de Vénus est entièrement 
renouvelée par volcanisme toutes les quelques centaines de millions d’années !

Tsurface
- 2.9 Ga                                                                                                                       - 0.7 Ga

            Vénus                                               Vénus
     

Way et al. 2016

A. Sur Vénus, un effet de serre galopant



Augmentation continue du flux solaire :
-> Evaporation des océans
 -> Augmentation de l’effet de serre 
(CO2, H2O) 
-> Dissociation de l’eau
 -> Echappement de l’hydrogène
 -> Augmentation du rapport D/H

Resurfaçage global par volcanisme :
 -> Dégazage de CO2 (+ SO2 + H2O)
 -> Alimentation de l’effet de serre 

L’effet de serre sur Vénus



Comment expliquer le climat initial de Mars ?
• Teq < 200 K au départ… Comment augmenter la température?
• Un effet de serre plus fort qu’aujourd’hui? -> Difficile à expliquer
• Un climat froid avec des épisodes transitoires chauds?

• Épisodes chauds dus à des impacts?
• Épisodes volcaniques brefs?

Ps : 1bar->                  About 100s mbars   ->         7 mbars
       

© F. Leblanc 2022



Une reconstitution de l’histoire de Mars

-4.5              -4.0             -3.8           -3.5            3.0             2.0    Aujourd’hui
                                                    Temps (Ga)
Formation
du noyau

Dynamo
  active

Grands
bassins
d’impact

Vallées 
ramifiées
Dépôts
sédimentaires

Formation de 
Tharsis
Fin du Grand
Bombardement
Tardif
Fin de la
dynamo 

<-       Océan liquide boréal?      ->

<-            NOACHIEN                 - > <-             HESPERIEN               -> <- AMAZONIEN->

Erosion de 
l’atmosphère
Episodes 
catastrophiques
Vallées de 
débâcle 

Baisse du 
volcanisme
Extinction  
géologique
progressive 

Disparition 
de la vapeur 
d’eau



Entre ces deux extrêmes, la Terre…
• Au départ, une température inférieure à 0°C –> risque de 

glaciation totale
• Les épisodes volcaniques/météoritiques réchauffent 

l’atmosphère (CO2, + CH4 ?)
• -4,2 Ga: Formation des océans -> Piégeage du CO2 en 

carbonates CaCO3 -> CO2 diminue
• -3,8 Ga: Apparition de la vie microbienne (capable de survie, 

d’échange avec le milieu et de réplication) -> CH4 augmente
• -3,4 Ga: photosynthèse -> Grande Oxydation (-2,4 Ga)             

-> O2 augmente, CH4 diminue
• -2,4 -> -0,6 Ga: Episodes glaciaires/cycles de CO2

• -0,5 Ga: Formation de la couche d’ozone, explosion 
cambrienne -> O2 augmente à nouveau

Les points clés: 
- Une distance au Soleil compatible aujourd’hui avec la présence d’eau liquide
- Une masse suffisante permettre une forte activité interne et une magnétosphère

Vue d’artiste
Terre – Boule de neige



3. L’eau dans les planètes géantes et leur système

Les planètes géantes: de l’eau à l’intérieur… et à l ’extérieur !
Juillet 1994: Collision de la comète Shoemaker-
Levy 9 avec Jupiter (20 fragments)

-> Injection de l ’eau dans la haute atmosphère
Observée par les observatoires spatiaux ISO et Herschel



Toutes les planètes géantes reçoivent un flux extérieur 
de particules de glace d’eau 

A&A 553, A21 (2013)
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Fig. 2. Water maps of the line peak intensity (=l/c-1, thus in % of the
continuum) at 58.7 and 65.2 µm observed by the PACS spectrometer on
December 8, 2009. Jupiter is represented by the black ellipse, and its
rotation axis is also displayed. The beam is represented by a gray filled
circle. Both maps indicate that there is less emission in the northern
hemisphere than in the southern (best seen in the limb emission).

and carried out complementary ground-based observations at the
NASA Infrared Telescope Facility (IRTF) in 2009 and 2010.

2.2. IRTF observations

2.2.1. IRTF/TEXES maps

On May 31 and October 17, 2009, we performed observations
with the Texas Echellon cross-dispersed Echelle Spectrograph
(TEXES; Lacy et al. 2002), mounted on the NASA IRTF
atop Mauna Kea. By achieving a spectral resolving power
of ∼80 000 in the ν4 band of methane (CH4) between 1244.8 and
1250.5 cm−1 (see Fig. 4), we were able to resolve the pressure-
broadened methane emission wing features, which give de-
tailed information on the vertical temperature profile from 0.01

Methane spectra from 0 and −13 latitude (red, black)
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Fig. 4. Methane emission spectra from 13 ◦S latitude (black) and from
the equator (red) showing the different spectral shape and strength from
the May 2009 observations with TEXES. The spectra are at an airmass
between 1 and 1.2. The blue curve represents the telluric transmission.
Owing to the high Jupiter/Earth velocity and the high spectral resolu-
tion achieved by TEXES, we were able to easily separate the Jovian
methane emission from the telluric methane absorption. Gaps in the
data are caused by telluric transmission regions that are too opaque to
retrieve useful data. The red and black spectra have been flat-fielded
by the black chopper wheel minus the sky emission, which performs a
first-order division of the atmosphere.

to 30 mbar. The data were reduced through the TEXES pipeline
reduction software package (Lacy et al. 2002), where they were
sky-subtracted, wavelength-calibrated, and flux-calibrated by
comparing them to observations of a black chopper wheel made
at the beginning of each set of four scan observations. We sub-
sequently processed the pipelined data through a purpose built
remapping software program to co-add all scan observations and
solve for the latitude1 and west longitude of each mapped step
and spaxel along the TEXES slit length. The data were then
zonally averaged and binned into latitude and airmass bin sizes
of 1−1.2, 1.2−1.5, 1.5−2.0, and 2.0−3.0 Jovian airmass. The lat-
itude bins (Nyquist-sampled spatial resolution) varied from 2 de-
grees at the sub-Earth point to 5 degrees at −60 degrees latitude.

2.2.2. IRTF/MIRSI maps

In addition to the TEXES observations, we recorded two sets
of radiometric images of Jupiter’s stratospheric thermal emis-
sion observed through a discrete filter with a FWHM of 0.8µm,
centered at a wavelength of 7.8µm with the Mid-Infrared
Spectrometer and Imager (MIRSI; Kassis et al. 2008) that is
also mounted on the NASA IRTF. The radiance at this wave-
length is entirely controlled by thermal emission from the
ν4 vibrational-rotational fundamental of methane and emerges
from a broad pressure region in the middle of Jupiter’s strato-
sphere, 1−40 mbar (see Fig. 2 of Orton et al. 1991). Because
methane is well-mixed in Jupiter’s atmosphere, any changes
of emission are the result of changes in temperature around
this region of Jupiter’s stratosphere. The images were made (i)
on 25 June−1 July 2010, very close in time to the July 7 HIFI
observations, and (ii) on 5−6 December 2010, very close in time
to the December 15 PACS observations. An example of these
observations is shown in Fig. 5.

The data were reduced with the standard approach outlined
by Fletcher et al. (2009), in which they were sky-subtracted
with both short- (chop) and long-frequency (nod) reference im-
ages on the sky. The final results were co-additions of five in-
dividual images with the telescope pointing dithered around the
field of view to fill in bad pixels in the array and minimize the
effects of non-uniform sensitivities of pixels across the array.
Before coadding, the individual images were flat-fielded using a

1 All latitudes in this paper are planetocentric latitudes.
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H2O à 39 µm dans la stratosphère 
des planètes géantes (ISO)

Jupiter                               Saturne

Uranus                               Neptune

Carte de H2O sur Jupiter 
à 65 µm (Herschel)



Les satellites galiléens de Jupiter
- Découverts par Galilée en 1610, étudiés par les sondes Voyager et Galilelo
- Io (le plus proche de Jupiter) est le siège d’un volcanisme actif
- Les trois autres (Europe, Ganymède, Callisto) sont essentiellement composés 

de glace d’eau

Io            Europe          Ganymède          Callisto



Un océan  sous la surface d’Europe… 
Europe: un océan d’eau salée probable sous la surface  (Voyager, Galileo)
L’océan pourrait être en contact direct avec le noyau rocheux -> possibilité 

de sources hydrothermales?                                                                       
-> Missions Juice (ESA) et Europa Clipper (NASA) à l’horizon 2030 



… et aussi  autour de Saturne!
Le petit satellite Encelade est à l’origine de l’anneau E

L’océan pourrait être en contact avec le sol rocheux 
-> Possibilité de sources hydrothermales?



L’eau liquide, une condition essentielle
• L’eau est présente sur la Terre sous ses trois 

formes: solide, liquide, vapeur
• Liquide sur un large intervalle de 

températures
• Excellent solvant, favorise les réactions 

chimiques
• -> Rôle essentiel dans le développement de 

la vie

En conclusion: l’eau et la vie…

Mais d’autres éléments sont aussi nécessaires:
- Une source d’énergie
- Des nutriments, à commencer par le carbone 
(CHNOPS)



Où rechercher la vie dans le Système solaire?
La zone d’habitabilité
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Figure 2.8. La zone d’habitabilité (ZH) d’un système planétaire (barre grisée), exprimée en ua, en fonction de la masse d’une 
étoile quelconque (exprimée par rapport à la masse solaire). Il s’agit de la distance à l’étoile où l’eau liquide peut exister sur 

la surface d’une planète ou d’un satellite. Les planètes du Système solaire sont représentées pour notre Soleil (type G).  
Les habitats profonds concernent les satellites de Jupiter et Saturne, et éventuellement aussi des autres planètes géantes.
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Des sites habitables dans les exoplanètes?

• On connait aujourd’hui plus de 
7800 exoplanètes, dans plus de 
1000 systèmes multiples, dont 
un grand nombre de planètes 
rocheuses (les « super-Terres »

• Les plus intéressantes sont 
celles qui sont situées dans la 
zone habitable de leur étoile 
(environ une centaine)



Comment rechercher la vie sur une exoplanète?

• Rechercher des molécules 
typiques de la présence de vie 
(« bio-marqueurs »)

• L’une d’entre elle est l’oxygène 
(dans le cas d’une forme de vie 
analogue à la nôtre)

• On peut rechercher la signature 
de l’oxygène et de l’ozone dans 
l’atmosphère des exoplanètes

L’énigme de la vie dans le Cosmos150

altitude, elle protège la surface de ces radia-
tions destructrices. Or l’ozone a l’avantage de 
présenter une bande spectrale très intense 
dans l’infrarouge, aux environs de 10!µm, bien 
distincte des bandes des autres molécules 
atmosphériques (CO2, H2O et CH4) (figure!8.7). 
Voilà la signature idéale à rechercher sur les 
exoplanètes candidates, et les instruments 
du JWST, en opération depuis mi-2022, ont 
entrepris la traque –!sans succès encore, mais 
la recherche ne fait que commencer.

Une autre signature du vivant, la chlo-
rophylle, a une signature spectrale dans 
le proche infrarouge, et celle-ci peut être 
détectée depuis l’espace (figure! 6.1). Des 
astronomes ont donc étudié la possibilité de 
découvrir cette signature dans le spectre des 
exoplanètes. La tâche s’avère di"cile tant que 
l’on ne peut observer que le spectre moyenné 
sur toute la planète, comme c’est aujourd’hui 
le cas. En e#et, la présence d’océans, de conti-
nents et de nuages rendrait la détection de la 
chlorophylle très di"cile sur Terre si l’on ne 
disposait que d’un seul spectre intégré sur la 
planète. De plus, les observations d’exopla-
nètes en transit primaire nous renseignent 
sur leur atmosphère et non sur leur surface. 
Pour accéder à l’étude de la surface, il faudrait 
disposer d’images réelles du disque planétaire. 
Cela n’est pas possible aujourd’hui, mais sera 
envisageable dans le futur (voit chapitre!9). 

Figure 8.7. Les spectres infrarouges des 
trois planètes terrestres Vénus (en haut), 
la Terre (au centre) et Mars (en bas), 
enregistrés par des sondes spatiales. Les 
trois planètes montrent la très forte bande 
du dioxyde de carbone, CO2, à 15 µm. 
De plus, le spectre de la Terre montre les 
signatures de H2O, N2O et CH4 entre 7 
et 8 µm, et surtout la très ne!e bande 
de l’ozone, O3, près de 10 µm. L’échelle 
verticale indique la température (en degrés 
kelvin : T(K) = T(°C) + 273) correspondant 
au rayonnement reçu.
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Pour cette recherche, un observatoire spatial: le JWST….

L’énigme de la vie dans le Cosmos 9. Quelques pistes pour l’avenir156

Le télescope sera lui aussi positionné au 
point de Lagrange!L2 du système Terre-Soleil 
(à 1,5!million de km, en opposition au Soleil). 
Le principe consistera à prendre un spectre 
infrarouge de la planète observée lorsqu’elle 
passera en transit devant et derrière l’étoile. Le 
spectromètre sera capable de distinguer dans 
l’atmosphère des composés tels que la vapeur 
d’eau, le dioxyde de carbone, le monoxyde de 
carbone, le méthane, l’ammoniac, le cyanure 
d’hydrogène, l’hydrogène sulfuré, l’acétylène, 
la phosphine, etc.

Au-delà, une autre mission se profile, 
le HWO (Habitable World Observatory, 
«! Observatoire des mondes habitables! »), 
un télescope spatial de grande taille que la 
NASA envisage de développer après le JWST 
et le Nancy-Grace-Roman Space Telescope, 
celui-ci étant dédié à la cosmologie et dont le 
lancement est prévu en 2027. Fournissant des 
observations de haute qualité sur une panoplie 
de cibles du Système solaire, cet observatoire 

phare de l’agence américaine devrait révolu-
tionner de nombreux domaines de l’astrophy-
sique. Le HWO, doté d’un miroir primaire dont 
le diamètre serait compris entre 6,5 et 8!m, 
e"ectuera ses observations et recherchera 
des biosignatures dans des spectres allant 
du proche ultraviolet au proche infrarouge 
(figure! 9.4). Au-delà de l’étude des objets 
du Système solaire, la recherche et l’analyse 
des exoplanètes potentiellement habitables 
figurent parmi ses objectifs, avec la perspec-
tive d’y identifier des signes de vie.

En e"et, une prochaine frontière de l’as-
tronomie et de la science planétaire consiste 
à obtenir des images de planètes tempérées 
de la taille de la Terre dans les zones habi-
tables (ZH) d’étoiles semblables au Soleil pour 
mesurer leur spectre et rechercher des signes 
de vie. Le HWO obtiendra ainsi l’image d’en-
viron 25! planètes rocheuses, fournissant les 
toutes premières informations sur les condi-
tions d’habitabilité sur des planètes en orbite 

Figure 9.2. À gauche : le télescope spatial James Webb 
(JWST), doté d’un miroir primaire de 6 mètres de 
diamètre. Il est positionné au point de Lagrange L2 du 
système Soleil-Terre (vue d’artiste). À droite : modèle à 
l’échelle 1/6 du miroir primaire du JWST.

LEnigmeDeLaVieDansLeCosmos.indd   156LEnigmeDeLaVieDansLeCosmos.indd   156 22/09/2025   09:2322/09/2025   09:23

L’énigme de la vie dans le Cosmos 9. Quelques pistes pour l’avenir 157

autour d’étoiles de type solaire! : c’est peut-
être la meilleure opportunité de détecter des 
biosignatures. La simple détection de gaz 
individuels ne permettra pas pour autant de 
conclure que la vie elle-même a été détectée!: 
les biosignatures potentielles devront être 
considérées dans le contexte de leurs environ-
nements planétaires et stellaires, pour exclure 
les fausses interprétations (ce que l’on appelle 
les faux positifs).

Ainsi, les scientifiques devront prendre 
en compte les divers environnements et 
biosphères dominantes de la longue histoire 
géologique de la Terre. Par exemple, bien que 
l’oxygène soit une biosignature dominante de 
la Terre moderne, ce développement géolo-
gique est relativement récent, et d’autres 
biosignatures (le méthane notamment) pour-
raient avoir été plus importantes aux périodes 

géologiques antérieures. Par ailleurs, l’histoire 
des découvertes d’exoplanètes a déjà o"ert de 
nombreuses surprises!: les chercheurs seront 
peut-être amenés à identifier les biosignatures 
de biosphères di"érentes de celle de la Terre.

À l’avenir, l’étude de la composition 
atmosphérique de dizaines de mondes poten-
tiellement habitables sera l’un des objectifs 
les plus ambitieux de tout observatoire. Avant 
d’identifier de manière certaine la présence 
de vie sur une exoplanète, la route sera certai-
nement longue. L’analyse de la composition 
atmosphérique des planètes rocheuses n’en 
constitue que la première étape. La seconde 
pourra viser à obtenir des images des disques 
planétaires dans l’infrarouge, sans doute par 
interférométrie. Les chercheurs avancent pas 
à pas, au rythme des progrès technologiques.

Figure 9.3. La mission Ariel, un observatoire 
pour les exoplanètes depuis l’espace.
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… et plus tard la mission ARIEL 
(étude systématique de l’atmosphère 
des exoplanètes, lancement 2029

Télescope spatial de 6m de 
diamètre, en opération depuis 
2022, étudie par spectroscopie 
l’atmosphère des exoplanètes



Merci de votre attention!

… et merci à Athéna Coustenis        ->


