
HAL Id: tel-00603013
https://theses.hal.science/tel-00603013

Submitted on 28 Jul 2011

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

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

Détection et caractérisation d’exoplanètes avec le
télescope spatial CoRoT : contributions à la découverte

et étude physique de la super-terre CoRoT-7b
Benjamin Samuel

To cite this version:
Benjamin Samuel. Détection et caractérisation d’exoplanètes avec le télescope spatial CoRoT : con-
tributions à la découverte et étude physique de la super-terre CoRoT-7b. Autre [cond-mat.other].
Université Paris Sud - Paris XI, 2011. Français. �NNT : 2011PA112049�. �tel-00603013�

https://theses.hal.science/tel-00603013
https://hal.archives-ouvertes.fr
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de la soutenance, et pour sa constante bonne humeur, mais aussi Céline (en particu-
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mais aussi Mathieu V., Marie, Mathieu L., Phillipe, ... La liste serait trop longue pour
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Contraindre les modèles de formation et de composition planétaires 27
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5.3.2 Résultats du modèle . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 123
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INTRODUCTION

La question de la pluralité des mondes occupe l’imaginaire de l’homme depuis
l’antiquité. L’éventualité de la vie � ailleurs � dans l’univers nous émeut d’autant plus
qu’elle rejoint la problématique de l’origine de la vie. La recherche d’une représentation
cohérente de la suite d’évènements ayant mené à l’existence de l’Homme semble être
aussi ancienne que l’Homme lui même. En témoignage, l’ensemble des récits, mythes
fondateurs ou textes religieux mettant en scène la création de l’Univers, des astres, de
la Terre et de la vie. Les explications proposées afin de répondre à ces questions ont
beaucoup évolué au cours du temps.

L’avènement de la science a permis d’aborder la question des origines de notre
monde sous un nouvel angle.

Le XXème siècle a vu progresser la science de manière radicale, en particulier
avec l’établissement de ce que l’on appelle la physique moderne. En parallèle des
avancées théoriques, les techniques d’observation se sont fortement développées, per-
mettant d’appréhender la matière depuis l’échelle sub-atomique jusqu’à celle de l’uni-
vers observable. L’étude du complexe – dans lequel la biologie et l’étude de l’évolution
du vivant en général occupent une place centrale – ont également pris un essor offrant
une nouvelle vision du monde qui nous entoure. Dans ce contexte scientifique large,
l’exploration astronomique a été stimulée par l’espoir de voir se croiser les différents
objectifs, soit en particulier la découverte de nouveaux mondes réunissant de bonnes
conditions pour que la vie puisse y être abritée, voire y émerger.

La possibilité récente d’observer des planètes extrasolaires est un pas crucial vers la
compréhension de la formation du système solaire, de la Terre et de l’apparition de la
vie. La recherche de planètes telluriques joue un rôle particulier dans cette exploration.
Ces planètes appartiennent à une classe plus large d’objets appelés � super-terres �dont
je donne une description résumée dans le premier chapitre de ce manuscrit.

Avec le développement des méthodes spatiales, un nouveau pas est franchi dans
la qualité des observations possibles. Le télescope spatial CoRoT, dont il est ques-
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tion dans cette thèse, constitue la première occasion d’aborder, à grande échelle, la
détection de planètes avec la mesure de leur rayon, dans des conditions excellentes,
dépourvues des aléas atmosphériques et non soumises aux plages d’observations réduites
et cadencées par l’alternance jour-nuit, à l’aide d’un instrument de très grande précision.
La méthode utilisée, dite de photométrie des transits, combinée avec d’autres tech-
niques appliquées depuis le sol (la vitesse radiale en particulier sur laquelle nous re-
viendrons plus loin), permet de mesurer le rayon, la masse et un certain nombre de
paramètres orbitaux des planètes découvertes. Le deuxième chapitre est consacré à la
description de l’instrument et à la méthode de détection de planètes par photométrie
des transits sur lequel repose le principe de CoRoT.

Je détaille ensuite, dans une troisième partie, l’algorithme Transdet que j’ai repris et
développé (Transdet2) pour traiter et analyser les données de CoRoT afin d’y détecter
les empreintes de très petites amplitudes qui suggèrent la présence de planètes. Le re-
trait de bruits instrumentaux liés à l’orbite basse de CoRoT, de bruits physiques comme
la variabilité stellaire et plus généralement le blanchiment du bruit constituent un trai-
tement nécessaire à l’application de l’algorithme de détection de signaux de transit
qui repose sur la méthode du filtrage adapté. L’affinage de ce préfiltrage et du filtrage
adapté permettent de rechercher des signaux d’amplitude plus petite ainsi que de traiter
des données affectées de bruits corrélés.

Je m’intéresse alors aux techniques permettant de caractériser au mieux les transits
détectés, de les discerner des signaux mimant ceux qu’une planète aurait pu produire et
de chercher d’autres informations potentiellement présentes dans les données. À l’aide
d’un algorithme que j’ai développé à ces fins, je procède à l’estimation des paramètres
de transits avec leur incertitude. Je décris en particulier le travail qui a permis de ca-
ractériser CoRoT-7b, la première super-terre de rayon mesuré.

Enfin, je discute d’un modèle physique pour CoRoT-7b proposé par Léger et al.
(2011). Le rayon et la masse de cette planète ainsi que la proximité de son étoile
permettent d’établir un scénario qui décrit les propriétés de cet objet d’un type nou-
veau : une face en permanence soumise à l’insolation de son étoile, par conséquent
extrêmement chaude (jusqu’à 2500 K) et possédant un océan de lave, et une face
froide dont la température pourrait avoisiner les 50 K. Je propose alors une observation
du rayonnement thermique de CoRoT-7b à l’aide du futur télescope spatial américain
JWST afin d’apporter une contrainte supplémentaire sur ce modèle qui devra permettre
de déterminer si CoRoT-7b dispose d’une atmosphère.
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1.2.3 Évolution . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9
1.2.4 Composition des super-terres. . . . . . . . . . . . . . . . . 10
1.2.5 CoRoT-7b : un defi pour la formation planétaire . . . . . . . 12
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1.1 Introduction

Les cinq planètes du système solaire qui nous apparaissent les plus brillantes, Mer-
cure, Vénus, Mars, Jupiter et Saturne, sont mentionnées très tôt dans les écrits, il y a
plus de quatre millénaires. Facilement observables à l’œil nu, ces objets se sont dis-
tingués du fait de leur mouvement dans le ciel, sur un fond d’étoiles qui semblaient
absolument fixes les unes par rapport aux autres. Elles ont alors naturellement été bap-
tisées les � astres errants �, soit en grec πλάνητεζ ἀστέρεζ (http ://atilf.atilf.fr/tlf.htm)
prononcé planétès astérès qui donna planetae en latin et finalement en français, planètes.
Sur ce même critère phénoménologique, le Soleil et la Lune sont également appelés
planètes à cette époque.
Beaucoup plus tard, en 1781, l’astronome amateur anglais William Herschel découvre
Uranus grâce à son télescope de 120 centimètres de diamètre. L’éclat d’Uranus est à
la limite de ce que l’œil humain peut voir, ce qui explique cette découverte tardive.
Détail contrariant pour les astronomes de l’époque, l’orbite de cette nouvelle planète
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semble échapper aux modèles qui décrivent pourtant très précisément le comportement
des autres planètes : on ne parvient pas à prévoir la position d’Uranus sur de longues
durées... Deux hypothèses différentes sont avancées : la théorie de la gravitation est
fausse aux grandes échelles, ou alors Uranus subit l’influence gravitationnelle d’un
astre inconnu.
L’astronome anglais John Couch Adams en 1843 et indépendamment le mathématicien
et astronome français Urbain Le Verrier en 1846 lèvent le doute en calculant la posi-
tion d’un objet perturbant l’orbite d’Uranus et qui pourrait être la huitième planète
du système solaire. Moins d’une semaine après l’annonce de Le Verrier et en suivant
ses indications, l’astronome allemand Johann Galle fait la première observation de la
planète la plus externe du système solaire : Neptune vient d’être découverte.
Fort de sa découverte, Le Verrier décide de s’attaquer à l’orbite de Mercure. Il s’agit
alors d’expliquer la précession du périhélie de Mercure. Le Verrier invoque d’abord
une ceinture d’astéroı̈des placée entre Mercure et le Soleil, qu’il remplace ensuite par
une – neuvième – planète, nommée Vulcain. Signalons au passage que l’observation
non comprise d’une tache solaire a poussé les scientifiques de l’époque à croire à un
objet en transit.
Mais cette fois-ci, la cause du décalage de l’orbite de Mercure est bien due la limite
de validité de la gravitation de Newton et non à une planète supplémentaire. La rela-
tivité générale réconciliera l’orbite de Mercure avec la théorie un demi-siècle plus tard.

Ainsi, les travaux de Le Verrier nous plongent précocement dans des problématiques
qui n’ont jamais été autant d’actualité qu’aujourd’hui : pour la première fois dans l’his-
toire, une planète a été découverte avant que l’on puisse l’observer ! La présence de
cette planète a été décelée grâce à l’influence qu’elle exerce sur son environnement.
De la même manière, à l’heure actuelle, la très grande majorité des planètes extraso-
laires est détectée par des méthodes indirectes, exploitant les perturbations gravitation-
nelles ou lumineuses qu’elles engendrent sur leur étoile-hôte. De plus, la possibilité de
faux positifs 1 (§3.4.2), comme la confusion du passage d’une tache stellaire dans le
disque de l’étoile avec une micro-éclipse due à un transit planétaire, a une nature tout
à fait analogue aux difficultés observationnelles auxquelles nous devons faire face au
quotidien lors de la recherche de compagnons planétaires.

Pour revenir aux planètes du système solaire : bien qu’appartenant à un seul et
même système, ces sept vagabonds de la voûte céleste (auxquels il convient, bien
entendu, d’ajouter la Terre !) montrent des propriétés singulièrement différentes. Une
approche naturaliste consiste en un classement de ces objets par catégories de taille,
masse, densité, composition. On verra plus loin que cette méthode purement descrip-
tive va s’avérer des plus pertinente en terme d’étude de formation, d’histoire et de
physique de ces objets.

On constate par exemple (table 3.2) que les quatre planètes les plus proches du

1. On appelle faux positifs les signaux analogues à ceux recherchés mais dont la source est d’une
autre nature.
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Planète a (UA) 2 R (R⊕) M (M⊕) ρ P
Mercure 0,39 0,38 0,055 5,4 88,0 jours
Vénus 0,72 0,95 0,81 5,2 224,7 jours
Terre 1,0 1,0 1,0 5,5 365,3 jours
Mars 1,5 0,53 0,11 3,9 1,88 ans
Jupiter 5,2 11 318 1,3 11,9 ans
Saturne 9,5 9,4 95,1 0,69 29,4 ans
Uranus 19,2 4,0 14,5 1,3 84,3 ans
Neptune 30 3,88 17,1 1,6 165,0 ans

Table 1.1 - Les huit planètes du système solaire et leurs demi-grand axe, rayon,
masse, densité moyenne et période orbitale. Un rayon terrestre R⊕ mesure
6360 km et une masse terrestre M⊕ vaut 5, 97 1024 kg.

Soleil : Mercure, Vénus, la Terre et Mars, sont telluriques, c’est-à-dire possèdent une
croûte rocheuse. Elles délimitent le système solaire interne. Relativement aux autres
planètes, elles ont un petit rayon (quelques milliers de kilomètres) mais une masse
volumique moyenne élevée, comprise entre 3,9 g cm−3 pour Mars et 5,5 g cm−3 pour la
Terre.

En revanche, les quatre autres sont plus distantes du Soleil, au-delà d’une limite
virtuelle appelée ligne des glaces. En deçà de cette frontière, les matériaux volatils
présents dans le disque circumstellaire 3 tels que l’eau, le méthane ou l’ammoniac,
chauffés par le Soleil voisin, sont vaporisés. Une fois la ligne des glaces franchie, le
rayonnement solaire devient suffisamment faible pour que, en l’absence d’autre source
de chaleur, ces matériaux puissent y exister à l’état condensé sous forme de glaces.
Jupiter, Saturne, Uranus et Neptune sont qualifiées de géantes, avec des rayons allant
de 24 500 km pour Neptune à 71 500 km pour Jupiter. Les plus massives de ces planètes
géantes (Jupiter, Saturne) sont majoritairement composées de gaz alors que les autres
(Uranus et Neptune) sont essentiellement faites de glaces.

Comme on le montrera plus loin, notre capacité à observer de tels objets en dehors
du système solaire est fortement conditionnée par leur taille, leur masse et leur demi-
grand axe. Remarquons que la différence fondamentale de nature physique entre les
planètes géantes et telluriques trouve sa source dans l’histoire de leur formation et leur
évolution.

Ainsi, l’élargissement de l’étude de notre système aux étoiles de notre voisinage
galactique constitue un défi dont les aboutissements sont multiples :

– la compréhension des phénomènes physiques ayant donné naissance au système
solaire, aux planètes, astéroı̈des, comètes et au milieu interplanétaire, qui gra-

3. Les planètes se forment au sein du disque de gaz moléculaire et de poussière qui entoure l’étoile :
le disque circumstellaire.
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vitent autour de notre étoile ;
– la généralisation d’une théorie expliquant la formation des systèmes planétaires

en fonction des conditions initiales ;
– une connaissance statistique solide des populations d’étoiles de notre galaxie,

ainsi que la fréquence et la diversité des différentes catégories de planètes qui les
accompagnent ;

– l’estimation de la fréquence des cas où les conditions sont réunies pour pouvoir
reproduire un scénario analogue à celui qui a donné naissance à notre Terre ;

– la connaissance des systèmes et des exoplanètes paraissant favorables à l’appari-
tion de la vie afin d’orienter nos observations de manière ciblée vers ceux-ci.

À ce jour, la très large majorité des exoplanètes découvertes sont des géantes ga-
zeuses. Naturellement, l’intérêt porté aux petites planètes, telluriques, de glaces ou
d’une autre nature, est d’autant plus important que nous les connaissons peu. De plus,
la recherche de mondes analogues au nôtre devrait nous conduire à la découverte
de planètes réunissant de bonnes conditions pour abriter la vie. Ceci nous invite à
nous intéresser tout particulièrement aux planètes dont la masse est comprise entre
une et quelques masses terrestres. Parmi celles-ci se trouvent les planètes telluriques,
comme la Terre. Sur ce type d’objets, situés à une telle distance de leur étoile que la
température y est modérée, la surface rocheuse pourrait accueillir de l’eau à l’état li-
quide, ingrédient favorable à l’accueil de la vie telle que nous la connaissons.
La première étape consiste en la recherche de ces planètes, dix à cent fois moins mas-
sives que les planètes géantes de gaz comme Jupiter.

1.2 Les super-terres

La détection de plus en plus fréquente de planètes de quelques masses terrestres par
la méthode des vitesses radiales, des micro-lentilles gravitationnelles et très récemment
par transits photométriques, nous force à nous questionner sur notre compréhension de
ces objets : que sait-on de leur nature ? Sait-on modéliser leur structure interne ?

1.2.1 La formation des planètes.

De la poussière...

La théorie communément admise actuellement permettant de décrire la formation
d’un système stellaire a été élaborée par Safronov durant la deuxième moitié du XXeme
siècle. Elle succède à celle de Laplace et Kant qui, au début du siècle précédent, avaient
déjà proposé un premier scénario décrivant la formation du système solaire au sein d’un
disque de gaz. La description moderne de la formation d’une étoile et de ses planètes
suit le modèle suivant.
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Environ deux millions d’années après l’effondrement du nuage de gaz qui a donné
naissance au système solaire, un disque équatorial de gaz moléculaire et de poussière se
forme autour du tout jeune Soleil. Ce dernier a transité par une phase où sa température
a été extrêmement élevée : la contraction du gaz qui le compose a libéré beaucoup
d’énergie, qui s’est dissipée sous forme de rayonnement thermique. Une grande partie
des matériaux du disque a alors été vaporisée avant de se recondenser à des distances
de l’étoile où la température l’a permis. Le Soleil est alors devenu plus petit, plus
dense et plus froid que précédemment et a initié des réactions thermonucléaires en son
cœur. C’est maintenant une étoile au stade T Tauri : adolescence mouvementée que
connaissent les jeunes étoiles analogues au Soleil.
Durant cette période, les poussières du disque s’agglutinent entre elles (Weidenschil-
ling et Cuzzi 1993) par le biais des chocs inélastiques et des interactions de Van der
Waals. Des grains poreux de structure fractale se forment et croissent jusqu’à atteindre
des tailles allant de quelques millimètres à un centimètre de diamètre.

L’étape suivante conduit ces gros grains à devenir des objets de plusieurs centaines
de mètres, cela en un temps court. Le ou les processus mis en jeux ici sont encore mal
compris. Des modèles récents passés en revu par Youdin (2010) tentent d’expliquer ce
passage en invoquant des phénomènes de turbulence au sein du disque et le rôle du
champ magnétique de l’étoile.

...aux planètes

Les processus qui dominent la dynamique de ces objets en croissance dépendent
de leur taille. Jusqu’ici, c’est le gaz du disque qui contraignait leur mouvement par
frottement et limitait donc la vitesse relative entre les différents corps solides (Wei-
denschilling 2000). On assiste alors à un changement de régime : les planétésimaux,
ces nouveaux corps de quelques centaines de mètres de diamètre, atteignent petit à pe-
tit des masses suffisantes pour perturber mutuellement leur trajectoire par interactions
gravitationnelles. Des collisions successives les font croı̂tre (ou parfois les détruisent
lors des chocs les plus violents), jusqu’à atteindre des tailles de l’ordre du millier de
kilomètres. On parle alors d’embryons planétaires.

En accumulant de plus en plus de masse, ces gros astéroı̈des voient la taille de leur
sphère de Hill 4 croı̂tre : l’influence gravitationnelle de ces corps sur leur entourage
est en compétition avec celle de l’étoile. Petit à petit, les embryons planétaires � net-
toient �leur orbite par accrétion de la matière à proximité, gaz compris.

La quantité finale de gaz que les planètes peuvent capturer est régulée par plusieurs
paramètres entrant en compétition :

4. Également appelée sphère de Roche, la sphère de Hill délimite la zone dans laquelle le champ
de gravité de l’objet domine sur son environnement et permet de piéger les matériaux s’y trouvant, à
condition que ceux-ci se meuvent à une vitesse relative inférieure à la vitesse de libération.
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– la densité du disque, à l’endroit de formation de la planète ;
– l’orbite de la planète, balayant un volume de disque proportionnel au rayon orbi-

tal ;
– la quantité de matériaux en phase condensée (sous forme de glaces, silicates,

CHON 5, etc.) accumulés par la planète lui conférant sa masse – ou la masse de
son noyau pour une planète géante –, autrement dit, la taille du piège gravitation-
nel qui doit capturer le gaz rencontré. Cette quantité de matière dépend également
des deux critères précédents ;

– l’avancement de la dissipation du gaz par les vents de l’étoile, violents au stade
T Tauri : pour cette raison les planètes formées tardivement ne pourront pas cap-
turer autant de gaz que celles formées précocement puisqu’il aura déjà été par-
tiellement soufflé.

Le seuil des dix masses terrestres

On estime (Valencia et al. 2007a) ainsi qu’au-delà d’une certaine masse en éléments
lourds accrétés (i.e. tous les éléments hors hydrogène moléculaire et hélium), les planètes
deviennent rapidement très massives par accumulation du gaz piégé dans leur atmosphère.
Plus la planète est massive et plus le rayon de son lobe de Roche est grand. Ainsi, le
rayon d’influence gravitationnelle de la planète croı̂t avec sa masse et facilite l’accrétion
de gaz. L’effet d’avalanche s’arrête lorsqu’il n’y a plus de matériaux à capturer.
Les planètes moins massives n’ont pas suffisamment piégé de matière pour déclencher
cet effet d’avalanche. Elles ne peuvent donc pas contenir beaucoup de gaz.

La communauté scientifique tend à s’accorder sur la valeur d’environ 10 M⊕ comme
limite entre ces deux situations. On distingue alors deux grandes catégories de planètes :
les géantes qui ont une masse supérieure à 10 M⊕ et les autres.

Bien que les planètes de masse inférieure à 10 M⊕ dans le système solaire aient
toutes une masse inférieure ou égale à celle de la Terre, aucun argument théorique
n’interdit l’existence, dans d’autres systèmes, de planètes de masse comprise entre une
et dix masses terrestres, que l’on appelle super-terres. Ces planètes, imaginées dès le
début des années 1980, ont été observées plus de vingt ans plus tard : GJ876d, avec une
masse de 7,5 M⊕ (Rivera et al. 2005), OGLE-2005-BLG-390Lb, une planète de 5 M⊕

(Beaulieu et al. 2006), CoRoT-7b avec une masse de 6 M⊕ (Léger et al. 2009; Queloz
et al. 2009), GJ 1214b, avec une masse de 6,5 M⊕, découverte par Charbonneau et al.
(2009), Kepler-10b, de 4,6M⊕ (Batalha et al. 2011), ou encore très récemment 55 Ccn
e, 8,6 M⊕ (Winn et al. 2011).

5. On trouve fréquemment dans la littérature l’acronyme CHON pour désigner l’ensemble des
différents matériaux carbonés contenant de l’hydrogène, de l’oxygène et de l’azote.



CHAPITRE 1. LES SUPER-TERRES 7

1.2.2 Migration

Figure 1.1 - Cette image est extraite d’une simulation numérique de migra-
tion d’une protoplanète. L’étoile centrale, non représentée, est située au centre
de la figure. La simulation a été réalisée sur une échelle de temps correspon-
dant à 200 orbites. Le cercle en pointillés blancs représente l’orbite initiale, la
masse de la proto-planète est égale à 40 fois celle de la Terre. Crédit : Frédéric
Masset.

Alors que le disque n’est pas encore totalement dissipé, les jeunes planètes – ou
protoplanètes – orbitent autour de leur étoile-hôte. Des interactions gravitationnelles
disque-planètes peuvent alors avoir lieu. Chaque planète peut échanger du moment
cinétique avec le gaz du disque de son voisinage proche (Goldreich et Tremaine 1980)
et en conséquence, la planète peut être amenée à migrer dans le système. Par conser-
vation globale du moment cinétique dans le système disque-planète, le transfert de
moment cinétique entre la planète et le disque est à l’origine de la migration planétaire.
Différents types de modèles de migrations existent et sont résumés par Terquem (2010) :

1. Migration de type I : les planètes de masse inférieure à 10 M⊕ interagissent
avec le disque en proportion de leur masse et de la densité du disque. On peut
exprimer le temps typique de migration τI
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τI ∼ 108
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, (1.1)

où Σ est la densité surfacique du disque, r la distance au centre de l’étoile et H
la demi-épaisseur du disque.
Le temps caractéristique de déplacement (Ward 1986, 1997) d’une planète d’une
masse terrestre en orbite circulaire dans un disque uniforme d’une masse mini-
mum de la nébuleuse solaire 6 est de l’ordre de 106 années. Cette durée chute
linéairement avec l’augmentation de la masse de la planète, ce qui pose une dif-
ficulté quant à la durée de vie de planètes plus massives, de quelques masses ter-
restres... La migration de type I se fait généralement vers l’intérieur du système,
mais peut être ralentie, stoppée, voire même inversée dans un certain nombre
de cas (Terquem 2010) comme par exemple en présence de turbulence dans le
disque, de distorsions de celui-ci liées à une excentricité non nulle, la présence
d’un champ magnétique, ou compte tenu d’autres propriétés du disque, décrites
par Papaloizou (2002), Terquem (2003), Masset et al. (2006). D’autres références
sont données dans l’article de Terquem (2010) ;

2. Migration de type II : elle concerne les planètes massives, au delà d’une masse
jovienne. Celles-ci interagissent avec le disque de manière plus complexe. Le
modèle prévoit la création d’un sillon dans le disque, creusé par la planète (Gol-
dreich et Tremaine 1980). La planète migre avec le gaz du disque, car celle-ci
est prise dans le processus de transport de moment cinétique au sein du disque.
La direction et la vitesse de migration dépendent de la diffusion visqueuse du
disque : cette migration est dirigée vers l’intérieur, sauf si elle est située dans
la partie la plus externe du disque. Le temps caractéristique de migration peut
s’écrire

τII =
1

3α

( r
H

)2
Ω−1 (1.2)

où α est le paramètre de Shakura et Sunyaev caractérisant l’efficacité du transport
de moment cinétique au sein du disque (voir les travaux de Shakura et Sunyaev
(1973)) et Ω la vitesse angulaire au rayon r.

3. La migration de type III : s’applique aux objets de masse intermédiaire : ap-
proximativement entre dix masses terrestres et une masse de Jupiter (Masset et
Papaloizou 2003). Il s’agit typiquement de planètes analogues à Saturne, prises
dans un disque suffisamment massif, de quelques fois la masse minimale de
la nébuleuse solaire. Un phénomène d’emballement de l’échange de moment

6. Cette quantité est issue des modèles décrivant la masse de la nébuleuse solaire : les estimations
sont calculées à partir de la composition solaire actuelle, supposée analogue à celle de la nébuleuse qui a
donné naissance au système solaire et des quantités en différents éléments lourds actuellement présents
dans le système solaire. Par extrapolation, on peut déduire la masse en éléments légers qui a été soufflée
par l’étoile par la suite et on en déduit que la nébuleuse solaire représentait, au minimum, 1 % à quelques
% de la masse solaire (Weidenschilling 1977).
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cinétique entre le disque et la planète accélère la migration et peut faire évoluer
le demi grand-axe de l’orbite de la planète de 50 % en quelques dizaines de
révolutions.

Le déplacement des jeunes planètes à un moment où leur formation est déjà très
avancée peut donc mener à l’existence d’objets orbitant près de leur étoile, dans des
conditions très différentes de celle qui leur a permis d’apparaı̂tre. Un grand nombre
de planètes géantes gazeuses extrêmement proches (quelques rayons stellaires) de leur
étoile ont été observées depuis 1995, soit une quinzaine d’années après l’apparition
des modèles de migration. Il est difficile d’expliquer la formation d’objets si massifs et
riches en gaz dans de telles conditions. Ces observations semblent confirmer la perti-
nence des modèles de migration.

L’arrêt de la migration planétaire n’est pas encore totalement comprise. Si certaines
planètes finissent probablement par être englouties par leur étoile, un grand nombre de
planètes survivent à la migration (au moins celles que l’on observe) : la migration a
dû être stoppée. Les mécanismes invoqués actuellement sont divers : des interactions
de marées gravitationnelles étoile-planète s’opposant à la migration, l’absence de gaz
dans la cavité formée par le champ magnétique l’étoile autour de celle-ci (plus d’inter-
action planète-disque), ou encore l’effet du champ magnétique de l’étoile qui pourrait
engendrer un ralentissement voire l’inversion du sens de la migration (Terquem 2003).
Enfin, dans le cas de systèmes planétaires multiples, les orbites des différentes planètes
sont fortement contraintes par les perturbations gravitationnelles mutuelles. La stabilité
finale des orbites sera assurée par la configuration particulière adoptée par le système.

Ainsi, d’autres mécanismes de migration existent, pouvant être postérieurs à la
disparition du disque et résultants des interactions entre planètes ou entre la planète
considérée et l’étoile, voire les étoiles, dans le cas de systèmes multiples. Enfin, bien
que moins largement admis, certains modèles (Wuchterl 1996) proposent la formation
de jupiters chauds in situ, à quelques millions de kilomètres de l’étoile-hôte.

1.2.3 Évolution

Les jeunes planètes évoluent dès leur formation pour plusieurs raisons.

D’une part, l’énergie potentielle gravitationnelle de la matière accrétée a été conver-
tie en chaleur, l’atmosphère chaude des jeunes planètes de gaz est donc dilatée et va se
contracter au cours du temps en libérant de l’énergie par rayonnement. Ainsi, le rayon
des géantes de gaz commence à diminuer peu après leur formation.

D’autre part, la migration peut modifier la nature des planètes. Si, dans des condi-
tions données de formation, il est aisé de distinguer une super-terre d’une planète



10 1.2. LES SUPER-TERRES

géante par le critère de masse explicité plus haut, on comprend aisément qu’une planète
peut, par la suite, subir des transformations radicales lorsque son environnement est
modifié. Ainsi, une planète géante de gaz ou de glace, formée au-delà de la ligne des
glaces, peut voir sa nature physique se métamorphoser si elle migre à quelques rayons
de son étoile. L’insolation extrême ainsi que les forces de marée induites par la proxi-
mité de l’étoile vont échauffer significativement la planète, dilater son atmosphère,
voire engendrer une évaporation partielle ou totale de celle-ci (Hébrard et al. 2004).
Le volume qu’occupe l’atmosphère, dilatée sous l’effet de la température élevée, est
à comparer avec celui de la sphère de Hill. Le vent stellaire et la pression de radia-
tion exercés par l’étoile emportent les particules qui ont pu s’échapper de l’influence
de la planète. Le cas de l’évaporation d’hydrogène atmosphérique a par exemple été
observé par Vidal-Madjar et Lecavelier des Etangs (2004) sur HD209458b. De plus
Léger et al. (2004) et Kuchner (2003) ont montré qu’une planète recouverte de glace
– à l’instar d’Uranus ou Neptune, mais éventuellement avec une plus faible masse –
est susceptible de voir un océan recouvrir sa surface lors de la fusion superficielle des
glaces. En fonction des conditions de température, cet océan pourrait s’évaporer à son
tour, enrichissant l’atmosphère, laquelle pourrait dans un cas extrême être progressive-
ment chassée par le vent stellaire. Enfin, dans les conditions les plus extrêmes, on peut
aboutir à un corps complètement dépouillé de tout élément volatil, réduit au noyau
réfractaire initial de la planète, de quelques masses terrestres.
De géante, la planète est devenue une super-terre (très) chaude car très proche de son
étoile ; sa masse est réduite à quelques pour-cent de sa valeur initiale et le rayon de son
orbite a pu lui aussi chuter d’un facteur cent.

1.2.4 Composition des super-terres.

La modélisation des structures internes a naturellement été abordée dans l’idée
de comprendre les planètes du système solaire. La question qui reste centrale pour
élaborer un modèle de structure interne est : quelle composition choisir pour représenter
correctement tel ou tel objet ? Autrement dit, comment faire un lien entre les pa-
ramètres observables et les nombreuses inconnues ?

Zapolsky et Salpeter (1969) proposent de rechercher une relation entre la masse
et le rayon des planètes, pour différentes compositions. Il est raisonnable de com-
mencer à l’aide de modèles très simples, bien que peu réalistes en terme de forma-
tion et d’évolution, mais qui auront la vertu de donner accès aux valeurs limites de
rayons planétaires possibles dans des cas réalistes. On modélise donc une planète hy-
pothétique sphérique, à l’équilibre hydrostatique et froide (température de zéro kel-
vin). Celle-ci est composée d’un élément chimique, deux au maximum : hydrogène,
hélium, carbone, magnésium ou fer. L’intégration numérique de l’équation d’état te-
nant compte de la compressibilité des matériaux considérés, en fonction des différents
types de contraintes qui interviennent aux différentes pressions – gravité, répulsion
électrostatique, pression de Fermi – permet d’aboutir à la valeur du rayon de l’objet.
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On peut alors représenter les courbes associées dans un diagramme masse-rayon et
placer des planètes de masse et rayon connus dans ce diagramme comme sur la figure
1.2. Bien que les solutions soient fortement dégénérées, cette approche de planètes
froides et faites de corps purs permet d’effectuer une première estimation de la com-
position des différents objets par interpolation.

Figure 1.2 - Diagramme masse-rayon de planètes hypothétiques de com-
position pure d’hydrogène, hélium, carbone, magnésium, fer et un mélange
de fraction massique en hydrogène de 75 % en ce qui concerne la courbe
notée � X = .75 �. Les planètes géantes du système solaire sont également
représentées à côté de leur initiale. La pertinence de cette représentation ap-
paraı̂t immédiatement : on comprend que Jupiter et Saturne sont des géantes
de gaz, mais Uranus et Neptune possèdent une composition très différente.
Extrait de Zapolsky et Salpeter (1969).
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Le passage à l’étude de super-terres est beaucoup plus complexe. Il n’est plus ques-
tion de raisonner à température nulle et encore moins d’encadrer les situations réelles
avec des modèles de planètes à un seul élément chimique.

Les proportions des différents types d’éléments entrant dans la composition des
super-terres peuvent varier avec les conditions initiales de leur formation dans le disque
et leur évolution lors de la migration. Une approche empirique consiste en l’utilisation
d’objets de composition connue et l’extrapolation de leurs propriétés à celles des super-
terres. Il est courant d’utiliser comme point de départ la composition de la Terre (man-
teau et noyau), celles de planètes telluriques du système solaire ou encore les satellites
de glace de Jupiter ou de Saturne (Sotin et al. 2007) puis d’ajuster les proportions des
différents composés pour modifier la densité globale dans un sens ou dans l’autre. Par
exemple, Valencia et al. (2007b) suivent ce type d’approche pour modéliser la com-
position de GJ876d (voir figure 1.3). De simples lois d’échelle ne permettent pas de
modéliser simplement un objet de masse différente de celle de la Terre : l’état physico-
chimique des différentes couches qui composent l’intérieur d’une planète (phase, den-
sité, structure chimique) dépend de la composition, mais aussi de la température et de
la pression à la profondeur considérée.

Enfin, l’introduction de quantités importantes d’eau dans la composition (liquide
et/ou glace) permet de modéliser la structure des planètes-océan. Il est intéressant de
noter qu’en fonction de la quantité d’eau et de la température de surface de la planète,
on peut obtenir différents profils de structure, avec de la glace en profondeur (glace de
type VII et X), de l’eau liquide en surface et/ou une autre couche de glace en surface.
Sotin et al. (2007) montrent, dans un diagramme représenté sur la figure 1.4, comment
la relation masse-rayon permet de séparer une composition de type tellurique d’une
composition de planète de glace (ou océan).

La détection de super-terres offre une opportunité considérable, un laboratoire gran-
deur nature idéal pour la planétologie comparée. De huit planètes dans le système so-
laire (dont uniquement quatre rocheuses) l’observation d’autres systèmes nous ouvre
la perspective d’une quasi infinité d’objets à découvrir.

1.2.5 CoRoT-7b : un defi pour la formation planétaire

La découverte de la première super-terre de rayon et de masse mesurés, CoRoT-7b
(1,5R⊕ et 7M⊕), a soulevé un certain nombre de questions du fait de sa très faible dis-
tance à son étoile : le demi grand-axe de son orbite vaut à peine quatre rayons de son
étoile hôte. Comment un tel objet a t-il pu se former ?
Léger et al. (2011) répertorient les trois principaux scénarios ayant conduit à CoRoT-
7b :

1. La planète pourrait s’être formée par accrétion in situ, à condition que cette
région ait été enrichie en matériaux solides au moment même de la formation.
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Figure 1.3 - Modèles d’intérieur planétaire pour deux exemples de super-terres
ayant la masse de GJ 876d (Valencia et al. 2007b). À gauche, une composition
terrestre a été choisie. À droite, le cas d’une planète océan : la même compo-
sition que celle de gauche, à laquelle une épaisse couche d’eau (et/ou glace) a
été ajoutée.
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Figure 1.4 - Diagramme masse-rayon de planètes telluriques (ligne inférieure)
ou de glaces (ligne supérieure). Ces dernières ont été modélisées avec une pro-
portion de 50 % d’eau. Les planètes internes du système solaire, la Lune, ainsi
que quatre satellites de glace et les deux géantes de glace figurent également
sur le graphique, permettant d’évaluer la pertinence du modèle : on voit nette-
ment deux populations d’objets suivre globalement les deux modèles de com-
position. CoRoT-7b, Kepler-10b, GJ 1214b et 55 Cnc e ont été ajoutées à cette
figure extraite de (Sotin et al. 2007). Alors que CoRoT-7b, Kepler-10b et 55
Cnc e semblent être proches du modèle tellurique (voire un peu plus dense
dans le cas de Kepler-10b), GJ 1214 s’apparente fortement à la population
des géantes de glace, avec une masse et un rayon moindre, lui conférant les
propriétés d’une � mini-neptune �.
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Planète a (UA) R (R⊕) M (M⊕) ρ P
CoRoT-7b 0,017 1,5 ± 0,1 6,9 ± 1,2 7,6 0,854 jours
Kepler-10b 0,017 1,37 ± 0,003 4,5 ± 1,3 8,9 0,837 jours
GJ 1214b 0,014 2,65 ± 0,006 6,4 ± 0,9 1,8 1,58 jours
55 Cnc e 0,016 1,63 ± 0,16 8,57 ± 0,64 10,9 0,736 jours

Table 1.2 - Paramètres des quatre super-terres dont le rayon et la masse ont
été mesurés.

Un mécanisme invoqué est la migration vers l’intérieur du disque des corps de
quelques dizaines de centimètres de diamètres précédemment formés, du fait des
frottements importants avec le gaz environnant ;

2. Elle pourrait s’être formé plus loin de l’étoile, puis aurait migré vers sa position
actuelle ;

3. Enfin, CoRoT-7b pourrait avoir été une planète de type Neptune ou Saturne, qui
aurait migré puis perdu l’essentiel de sa masse par photo-évaporation.

Les découvertes de Kepler-10b et 55 CnC e montrent que ce type de super-terres
très chaudes ne doit pas être rare.

1.2.6 Observer des super-terres.

Compte tenu de la grande variété des compositions possibles, la masse volumique
globale des objets est une grandeur prioritaire à mesurer pour contraindre les modèles.

En février 2011, le rayon de trois super-terres a pu être mesuré en les détectant par
la méthode des transits. Il s’agit de CoRoT-7b Léger et al. (2009), GJ 1214b (Charbon-
neau et al. 2009), puis finalement une troisième, Kepler-10b (Batalha et al. 2011). La
table 1.2 indique leurs caractéristiques principales, permettant de les placer dans le dia-
gramme masse rayon (fig. 1.4). Compte tenu de leur position dans cette représentation,
on constate que CoRoT-7b et Kepler-10b pourraient toutes les deux appartenir à une
même classe d’objets, des planètes rocheuses (elles sont également très chaudes car
très proches de leur étoile). En revanche, GJ 1214b est beaucoup moins dense ; ceci
peut s’expliquer par une atmosphère de H2 dense, une sorte de � mini-neptune �.

Différentes méthodes de détection permettent de mesurer la masse des objets ob-
servés, mais la seule à ce jour qui nous donne accès au rayon des exoplanètes est
l’observation des transits par photométrie (§2.3.3). Je vais maintenant décrire le prin-
cipe de la détection de planètes par photométrie des transits et les moyens spatiaux mis
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en oeuvre pour la mission CoRoT, conduisant à une précision suffisante pour détecter
des super-terres.



Chapitre 2
La photométrie des transits
planétaires avec CoRoT
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2.1 Introduction

La mission CoRoT repose sur la mesure des variations d’intensité stellaire au cours
du temps. Les transits planétaires peuvent ainsi être détectés et le rayon des planètes
découvertes, être estimé. Le chapitre qui suit décrit le principe et la méthode suivie,
ainsi que l’instrument spatial CoRoT dont les performances ont permis la découverte
de planètes de différentes natures et tailles : des géantes gazeuses à la première super-
terre de rayon mesuré.
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2.2 La photométrie des transits

Il s’agit de mesurer la diminution de flux lumineux provoquée par les micro-éclipses
– ou transits – lors du passage d’une planète entre son étoile-hôte et l’observateur.

2.2.1 Géométrie et probabilité

Les notations utilisées dans ce chapitre et dans la suite de cette thèse, courantes
dans la littérature, sont redéfinies en annexe A. De même, la géométrie générale d’un
système à deux corps appliqué à un système planète-étoile et le positionnement d’un
tel système dans la voute céleste y sont décrits.

Nous nous intéressons ici au cas particulier où la planète transite devant son étoile.
Ce phénomène se produit périodiquement à chaque révolution autour de l’étoile lorsque
l’inclinaison du plan orbital avoisine les 90 degrés – c’est à dire lorsque le système est
vu par la tranche. Pour une orbite circulaire, la planète transite devant son étoile si :

|aP cos(i)| < RP + R? (2.1)

ou encore, en supposant RP << R? << a,

π/2 −
R?

ap
< i < π/2 +

R?

ap
. (2.2)

La probabilité P pour que la géométrie du système soit favorable à l’observation
des transits se calcule très simplement : soit ∆Ω l’angle solide balayé par le cône de
pénombre de la planète au cours de sa révolution autour de l’étoile ; à l’aide de la figure
2.1, on montre que

∆Ω ' 4π
R?

a
. (2.3)

La probabilité pour que l’observateur se trouve dans la fraction de ciel balayée par
le cône de pénombre de la planète vaut donc

P =
∆Ω

4π
, (2.4)

d’où

P =
R?

a
. (2.5)
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Figure 2.1 - Dans la limite où R? << a, on assimile tanα = R?
a à α. Au cours

d’une révolution complète, l’angle solide ∆Ω balayé par le cône de pénombre
de la planète vaut 2π × 2α = 4πR?

a .

Ainsi, la probabilité de pouvoir observer les transits planétaires d’un système quel-
conque ne dépend, au premier ordre, que du rayon de l’étoile et de la distance planète-
étoile.
Par conséquent, la probabilité qu’un observateur puisse voir un transit de la Terre
(a = 1 UA) depuis un point quelconque de l’espace est donc de 0,5%, il est de 0,1%
pour un transit de Jupiter (a = 5 UA) et de 10% pour une planète � chaude �, avec une
orbite de demi-grand axe typique de 0,05 UA.

Le transit de la planète dans le disque de l’étoile provoque une modulation ca-
ractéristique du flux lumineux de l’étoile mesuré par l’observateur. C’est ce signal qui
permet la détection et l’étude des propriétés observables du système.

2.2.2 Description qualitative des transits

On peut séparer plusieurs phases distinctes au cours des variations de flux lumineux
induites par ces transits :

1. La planète ne se trouve pas devant le disque de l’étoile. L’observateur mesure un
flux lumineux F0 constant provenant de l’étoile (on néglige ici les fluctuations
stellaires) ;

2. La planète se trouve devant l’étoile, le disque de la planète est totalement im-
mergé dans celui de l’étoile. Si l’on suppose l’intensité lumineuse homogène à
la surface de l’étoile, le flux lumineux reçu par l’observateur vaut F0 diminué
du flux coupé par la planète ∆F, lui même proportionnel à la surface stellaire
occultée. Il en résulte que la variation relative de flux, également appelée pro-
fondeur du transit, vaut directement le rapport de surface des disques planétaire
et stellaire et s’écrit

ε =
∆F
F0

=

(
RP

R?

)2

. (2.6)
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Le flux parvenant à l’observateur vaut alors F0 − ∆F = F0(1 − ε).
ε est la profondeur relative du transit.

Pour une étoile d’un rayon solaire, la profondeur relative du transit ε d’une
planète analogue à Jupiter vaut 1%, il est de 0,13% pour un neptune et de
0,85 × 10−4 dans le cas d’une terre. Enfin, dans le cas d’une orbite circulaire,
la durée du transit s’écrit

τ = 2R?

(
P

2πGM?

) 1
3 √

1 − b2, (2.7)

où b est le paramètre d’impact du transit (fig. 2.3). Lors du transit équatorial
(b = 0) d’une planète devant une étoile analogue au Soleil, la durée d’un transit
vaut

– 1,7 heures pour une planète très chaude de période orbitale de 0,85 jours (type
CoRoT-7b ou Kepler-10) ;

– 2,8 heures pour une planète chaude de période de 3 jours (type HD 209458b) ;
– 13 heures pour une planète tempérée de période de un an, comme la Terre ;
– 30 heures pour une planète froide de période de 12 ans comme Jupiter.

La durée des transits observés est généralement plus courte d’un facteur
√

1 − b2,
puisque les systèmes observés n’ont aucune raison à priori d’être vus à b = 0.

3. Le disque de la planète pénètre (immersion) ou sort (émersion) de celui de
l’étoile. La planète se trouve entre l’étoile et l’observateur et les deux disques se
recouvrent partiellement. Le flux reçu par l’observateur varie rapidement avec le
déplacement de la planète.

La frontière entre ces différentes situations est marquée par quatre instants particu-
liers, appelés premier, deuxième, troisième et quatrième contacts (notés t1, t2, t3 et t4).
Ceux-ci correspondent aux quatre instants successifs où les deux disques sont tangents
en un point (fig. 2.2).

L’observation des transits d’une planète nous permet donc de mesurer directement :

– la profondeur du transit, soit le rayon de la planète si celui de l’étoile est connu ;
– la période du transit, soit le demi grand-axe de l’orbite planétaire si la masse de

l’étoile est connue ;
– la durée du transit, soit le paramètre d’impact (ou l’inclinaison) si le rayon et la

masse de l’étoile sont connus ;
– la durée d’immersion et d’émersion du disque planétaire dans le disque de l’étoile.

Un modèle de transit judicieusement choisi va donc permettre de mesurer au mieux
les paramètres précédents.
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Figure 2.2 - Lors du transit, on distingue les instants qui encadrent le transit
(t1 et t4) et ceux qui marquent le début et la fin de l’immersion totale du disque
planétaire t2 et t3

Figure 2.3 - Lorsque le disque planétaire n’est pas totalement immergé dans
celui de l’étoile, la surface stellaire masquée se calcule à l’aide des grandeurs
représentées sur cette figure : la distance D séparant le centre de la planète
et celle de l’étoile (projetée dans le plan du ciel), le paramètre d’impact b
du transit défini comme la distance entre le centre de la planète et l’équateur
stellaire normalisée par le rayon de l’étoile, les rayons des deux astres ainsi
que les demi angles θP et θ? définis par le centre des disques et l’intersection
de leurs circonférences.
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Figure 2.4 - Modèle de signal de transit de CoRoT-11b. La durée des phases
d’immersion et d’émersion est longue comparativement à un transit équatorial
du fait de la valeur élevée du paramètre d’impact.

Figure 2.5 - Modèle de signal de transit de CoRoT-11b. L’effet de l’assom-
brissement centre-bord été ajouté au modèle utilisé sur la figure précédente.
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Figure 2.6 - Le transit de CoRoT-11b (Gandolfi et al. 2010). Les disques noirs
représentent les points de mesures et leur barre d’erreur ; la ligne continue est
un modèle ajusté sur ces données.

2.2.3 Modèle de transit devant un disque stellaire de luminosité
uniforme

La variation du flux au cours des phases d’immersion et d’émersion se décrit à
l’aide d’un modèle géométrique qui repose sur le calcul de la surface commune à deux
disques se recouvrant partiellement. En utilisant le formalisme présenté sur la figure
2.3, on obtient :

D(t) =
√

(bR?)2 + (v[t − tc])2 (2.8)

où v est la vitesse képlerienne de la planète, t le paramètre de temps et tc l’instant
où le centre du disque de la planète est au méridien de l’étoile. On peut alors exprimer
les angles θP et θ? : 

θP = arccos
(

R2
P+D2−R2

?

2DRP

)
θ? = arccos

(
R2
?+D2−R2

P
2DR?

) (2.9)

La valeur du flux normalisé à F0 entre les instants t1 et t2 ainsi qu’entre t3 et t4 vaut :

F
F0

= 1 −
ε(2θP − sin(2θP)) + (2θ? − sin(2θ?))

2π
(2.10)



24 2.2. LA PHOTOMÉTRIE DES TRANSITS

Prenons l’exemple de CoRoT-11b, dont la découverte est décrite par Gandolfi et al.
(2010) ; cette planète gazeuse de 1,4 rayons de Jupiter orbite en 2,99 jours autour d’une
étoile naine de type spectral F6, de 1,27 masses et 1,37 rayons solaires. Un observa-
teur qui voit la planète transiter avec un paramètre d’impact b = 0,82 devrait pouvoir
mesurer les variations de flux lumineux modélisées par l’équation 2.10 et représentées
sur la figure 2.4.

Les mesures acquises par CoRoT ont permis d’observer le signal de transit présenté
sur la figure 2.6.

Le modèle que j’ai présenté ici permet d’évaluer précisément la profondeur, la durée
et la période du transit. Cependant, il ne permet pas de décrire la forme arrondie du
transit entre les instants t2 et t3, c’est à dire lorsque le disque planétaire est totalement
immergé. Cet écart provient de l’hypothèse de disque stellaire uniforme. Dans le cadre
d’une modélisation plus fine, il convient de tenir compte de l’assombrissement centre
bord (ACB), conséquence de la profondeur variable de la source émettant les photons
que l’on reçoit : le rayonnement qui nous parvient des limbes de l’étoile provient d’une
couche plus froide (donc moins brillante) que celui qui vient du centre du disque. Le
transit paraı̂t donc plus profond lorsque le disque planétaire se rapproche du centre de
l’étoile, qui est plus brillant que le bord. J’ai tenu compte de cet effet dans le modèle
que j’ai appliqué aux paramètres de transit de CoRoT-11b, sur la figure 2.5, à l’aide
d’un modèle d’ACB linéaire à un seul paramètre. En écrivant

r =
D
R?

, (2.11)

l’intensité lumineuse du disque stellaire en un point distant de r × R? du centre du
disque est proportionnelle à

I(r) ∝ 1 − α(1 − µ). (2.12)

Il existe d’autres modèles plus fins, quadratiques ou d’ordres supérieurs, prenant en
compte la variation de l’amplitude de l’ACB avec la longueur d’onde considérée.

2.2.4 Modèles complets

Différents modèles proposés dans la littérature décrivent la forme du signal de tran-
sit avec un degré de complexité variable. Mallén-Ornelas et al. (2003) donnent une
description simple permettant de relier la durée de l’immersion et la durée totale du
transit aux autres paramètres du système. Mandel et Agol (2002) puis Giménez (2006)
ont proposé des modèles analytiques complets tenant compte de l’ACB de l’étoile. En-
fin, dans une description complète d’observations de transits, il est possible de tenir
compte de l’activité de l’étoile, en particulier des taches stellaires qui peuvent affecter
la forme du transit.
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Quel que soit le modèle utilisé, sa complexité doit être justifiée par la précision re-
quise et la qualité des données en terme de rapport signal sur bruit.

Nous verrons dans le chapitre 3 qu’un modèle de transit très simple (rectangulaire)
peut être suffisant lors de la phase de détection. De même l’utilisation d’un modèle
de transit trapézoı̈dal avec des phases d’immersion et d’émersion linéaires (voir cha-
pitre 4) peut s’avérer adapté à l’étude des transits lorsque l’étude de l’ACB n’est pas
nécessaire.

2.2.5 La détection de transits planétaires

À ce stade, nous devons nous interroger sur la stratégie à suivre pour optimiser les
chances de détections de planètes.
La probabilité d’observer effectivement le transit d’une planète pouvant être faible, de
l’ordre de R?/a (§2.2.1), il est nécessaire d’observer une grande quantité d’étoiles pour
espérer détecter quelques cas.

Un des objectifs de cette thèse est d’optimiser un algorithme de détection dans le
but d’être capable de détecter les transits de planètes et particulièrement de super-terres
avec CoRoT. Aucune super-terre n’avait été observée par transit avant le lancement de
CoRoT ; le rayon de ces objets n’avait donc pas été mesuré. Le diagramme masse-
rayon étant l’outil de base pour déterminer la nature d’une planète, la détection de
super-terres par transit est un objectif dont l’enjeu est central pour compléter la des-
cription de la diversité planétaire.

Par ailleurs, la détection d’un objet qui transite ne peut être confirmée, en principe,
qu’après l’observation de trois transits au minimum, cela afin de garantir la régularité
et donc la périodicité des transits. On verra qu’en réalité, lorsque le rapport signal
sur bruit de la détection est suffisamment élevé, le suivi depuis le sol des candidats 1

planètes observés par CoRoT peut permettre quelques exceptions, telles que CoRoT-
9b, dont deux transits (un et demi pour être précis) ont suffit à initier les observations
complémentaires menant à la détection de ce jupiter de 95 jours de période orbitale
(Deeg et al. 2010).

Pour augmenter significativement la probabilité de détection de transits planétaires,
il convient donc d’observer :

– un nombre important d’étoiles simultanément ;

1. On parle de candidat lorsque les signaux détectés correspondent à ceux d’une planète, mais la
nature planétaire de sa source n’est pas encore avérée. Un certain nombre de tests et d’observations
complémentaires permettent de faire le tri.
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– sur une durée continue dont l’étendue fixera la période orbitale maximum des
planètes détectables ;

– un échantillonnage temporel adapté à la durée du signal recherché (2.2.2).

De plus, la volonté d’observer des planètes telluriques implique une précision de me-
sure extrême : la micro-éclipse créée par une planète d’un rayon terrestre transitant
devant une étoile comme le Soleil induit une variation relative du flux apparent de
l’étoile de l’ordre de 10−4 (voir §2.3.3).

Une solution technique permettant de surmonter ces contraintes consiste à développer
un instrument spatial dédié à l’observation photométrique d’un grand nombre d’étoiles
pendant plusieurs mois d’affilée. Observer depuis l’espace offre en effet la possibilité
de se débarrasser d’une grande partie des nuisances liées à la Terre et son atmosphère.
On profite alors de la possibilité de l’observation continue sans alternance jour/nuit
(notamment grâce à l’absence d’atmosphère), de la non contingence des phénomènes
météorologiques et on se dédouane également de la turbulence atmosphérique. Tout
ceci permet une bien meilleure précision de la mesure du flux lumineux des étoiles
cibles (Baglin et al. 2006).

2.3 La mission CoRoT

La mission CoRoT avait été initialement imaginée afin d’étudier la structure interne
des étoiles par l’observation photométrique de leurs pulsations (astérosismologie). Très
tôt, l’idée de mettre à profit les capacités du photomètre pour la recherche d’exo-
planètes a été proposée. Les spécifications d’un instrument ayant pour vocation d’étudier
la variation de flux lumineux d’étoiles au cours du temps sur des durées de quelques
dizaines à une centaine de jours, avec une période d’échantillonnage allant de quelques
secondes à une dizaine de minutes, sont très similaires pour les deux objectifs scienti-
fiques.
Le projet a finalement été développé dans ce double objectif : étudier les pulsations
de certaines étoiles et détecter des planètes par la méthode des transits. Ainsi, la mis-
sion CoRoT – pour COnvection, ROtation et Transits planétaires – s’est développée
grâce à la collaboration entre deux communautés dont les buts étaient différents mais
qui utilisaient la même technique de photométrie de haute précision et donc le même
instrument. Nous ne nous intéresserons qu’à la partie détection d’exoplanètes de la
mission, qui fait l’objet de cette thèse.
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2.3.1 Les enjeux de la mission

Contraindre les modèles de formation et de composition planétaires

La nécessité de mesurer les rayons planétaires étant de plus en plus évidente pour
les raisons données au chapitre 1, un effort tout particulier, porté sur la détection de
transits planétaires a été soutenu par la communauté scientifique sous la forme de
développement de projet spatiaux, de réseaux de télescopes au sol, etc. En 2006, avant
le lancement du satellite CoRoT, seules 18 planètes avaient été observées en transit.
Quatre ans plus tard grâce à CoRoT, Kepler ou encore des instruments au sol comme
ceux des projets Wasp (Pollacco et al. 2006), XO (McCullough et al. 2005), HAT (Ba-
kos et al. 2004) ou encore TrES (Alonso et al. 2004), le nombre d’objets observés
en transit a été multiplié par plus de quatre (Schneider). La science des transits a pris
beaucoup d’importance ces quelques dernières années, si bien que près de la moitié
(48 planètes découvertes sur 106 soit 45%) des planètes découvertes en 2010 l’a été
par la méthode de photométrie des transits, comme en attestent les figures 2.7 et 2.8.

Figure 2.7 - Nombre de nouvelles planètes découvertes chaque année.

Le mini satellite CoRoT a été lancée depuis Baı̈konour le 27 décembre 2006, par
un lanceur Soyouz. La durée nominale de la mission, opérée par le CNES (Centre
national d’études spatiales), était de trois ans, mais la qualité des données acquises et
les résultats scientifiques en découlant ont décidé le CNES à prolonger la mission de
trois ans supplémentaires. Les partenaires du CNES sont l’Allemagne, l’Autriche, la
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Figure 2.8 - Nombre de nouvelles planètes transitantes découvertes chaque
année.

Belgique, l’ESA (European space agency), l’Espagne et enfin, le Brésil.

2.3.2 Description du satellite

Généralités

Le satellite CoRoT est construit sur la base d’une plateforme de type Proteus (figure
2.9), développée par le CNES et Alcatel Alénia Space (Boisnard et Auvergne 2006).

À une altitude comprise entre 911 et 888 km, CoRoT est en orbite polaire basse,
d’inclinaison 90,002˚. Sa période orbitale est de 6 184 secondes (Auvergne et al. 2009).
Durant la totalité de la mission, son télescope pointe alternativement deux régions du
ciel, appelées � les yeux de CoRoT �, approximativement situés vers le centre et l’anti-
centre galactique. Le choix de ces régions a été principalement déterminé par trois
critères :

1. Afin d’observer beaucoup d’étoiles, il est préférable de regarder au voisinnage
du plan de la galaxie.

2. Pour ne pas être aveuglé par la lumière solaire, le satellite doit être orienté dans
une direction qui forme un angle de plus de 90˚avec celle du Soleil.
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Figure 2.9 - Schéma du satellite CoRoT.

3. Pour pouvoir détecter des planètes à grande période orbitale, il est souhaitable de
procéder à des observations les plus longues possibles. Du fait du déplacement
de la Terre au cours de son orbite, ce dernier critère devient très limitant lorsqu’il
est combiné aux deux précédents !

Compte tenu de ces différentes conditions, les champs observables se trouvent au voi-
sinage de l’intersection du plan galactique et celui de l’écliptique, représenté sur la
figure 2.10.

En pratique, les observations se font sur des durées qui vont de dix à cent cin-
quante jours, sans discontinuité. Le nom attribué à chaque campagne d’observation
indique la direction d’observation, le type de durée, et le numéro de l’observation.
Nous prendrons essentiellement exemple sur le cas de la campagne d’observation du
champ LRc02 –Long Run center 02–, le deuxième champ en direction du centre galac-
tique à avoir été observé pendant une durée longue de 145 jours environ ; j’illustrerai
mes propos à l’aide de cette campagne à laquelle je me suis particulièrement intéressé,
pour avoir joué le rôle de coordinateur entre les différentes équipes de détection lors
de son analyse (Samuel et al., en préparation).

Sur l’ensemble des deux matrices à dispositifs à transfert de charges – ou CCD pour
Charge-Coupled Device – du programme Exoplanètes, jusqu’à 12 000 étoiles environ,
de magnitude comprise entre 11 et 16 sont observées simultanément, à tout instant.

La charge utile

Sur les 626 kg du satellite, la charge utile, autrement dit l’instrument en lui même,
représente 300 kg. Elle est constituée de :
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Figure 2.10 - Les yeux de CoRoT : les deux régions du ciel accessibles à
l’observation ont un diamètre angulaire de 24˚. Crédit : CNES LESIA OBSPM
CNRS

Figure 2.11 - Le pointage de CoRoT au cours de l’année et son orbite polaire.
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– un télescope de pupille équivalente de 27 cm de diamètre, CoRoTel, lui même
composé d’un système afocal à deux miroirs paraboliques et d’un baffle cylin-
drique qui réduit d’un facteur 1012 la lumière diffusée par la Terre. La combi-
naison optique est représentée sur la figure 2.12 (Boisnard et Auvergne 2006;
Auvergne et al. 2009) ;

– une caméra large champ, CoRoTcam, à objectif dioptrique ; l’unité focale compte
quatre matrices CCD de 2048 par 2048 pixels. Un biprisme dispersif est intercalé
avant les deux matrices dédiées au champ exoplanète (Léger et al. 2006). Son rôle
est d’apporter une information sur les variations chromatiques du flux lumineux
durant les transits observés, facilitant la discrimination des mauvais candidats
planétaires. Cela sera détaillé plus loin, en particulier lors de l’étude de CoRoT-
7b au §4.3.2 ;

– enfin, CoRoTcase est une baie accueillant l’ensemble des équipements électroniques
de gestion des données scientifiques (vidéo, unités d’extraction et traitement des
données) et de maintenance de l’instrument (distribution de l’énergie, contrôle
fin de la température, étalonnages, unité de synchronisation).

Figure 2.12 - Schéma du montage optique du télescope et de la caméra

2.3.3 Photométrie de haute précision

La résolution d’un système étoile-planète à l’aide d’un télescope, voire d’un très
grand télescope, n’est réalisable que dans de très rares cas, réunissant un certain nombre
de conditions favorables. En particulier, l’écart angulaire étoile-planète doit être suffi-
sant pour que le télescope puisse les résoudre (fonction de la longueur d’onde observée,
de la taille et de la qualité du télescope ainsi que du contraste) ce qui nécessite une dis-
tance typique de quelques dizaines de parsecs du Soleil au maximum et des orbites
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planétaires de demi grand-axe important – supérieur à 5 UA en général.

Un des points forts de la méthode de photométrie des transits repose sur le fait
qu’elle ne nécessite pas une résolution angulaire élevée, tant que le flux de l’étoile n’est
pas confondu avec celui d’une autre. Il faut donc s’assurer que la contamination de la
tache image de l’étoile décrite par la fonction d’étalement de point de l’instrument
(notée plus loin FEP) par la superposition de la l’image d’un autre objet ne soit pas
critique pour acquérir et traiter le signal de la cible. Pour cela, il convient d’être capable
d’estimer la participation du (ou des) contaminants au flux mesuré sur la cible, afin de
s’assurer que le signal de transit observé ne provienne pas de ces contaminants.

La fonction d’étalement de point de CoRoT

L’importance mineure de la résolution angulaire autorise certaines libertés : le si-
gnal est contenu dans les variations temporelles du flux lumineux de l’objet observé
et non dans sa répartition sur le CCD. Si les bruits de lecture, les bruits d’obscurité
et la contribution du fond du ciel ne sont pas trop importants, on peut se permettre
de légèrement défocaliser l’instrument ; le flux lumineux associé à l’image de la cible
est en quelque sorte étalé. Un plus grand nombre de pixels de la caméra est éclairé
avec une intensité proportionnellement réduite. Finalement, le flux total mesuré est
inchangé, mais l’intensité lumineuse moyenne dans la FEP est moindre. Cela permet
d’augmenter la dynamique de l’instrument : des étoiles ayant des éclats différents pour-
ront être suivies avec un temps de pose identique, sans saturation.
Il y a deux causes possibles de saturation :

– la profondeur des puits quantiques qui caractérisent chaque pixel de la matrice
de CCD 120 000 électrons dans le cas de CoRoT ;

– la limite de l’espace mémoire alloué à la valeur du signal numérisé lorsque le
convertisseur analogique numérique (CAN) converti le nombre de photo-électrons
piégés par chaque pixel sous forme d’un signal numérique. Ici, le CAN code le
signal sur 16 bits pour une tension comprise entre 0 et 5 volts.

Comme en atteste la figure 2.15, la FEP de CoRoT n’est pas circulaire dans la voie
exoplanète : l’adjonction du biprisme en amont de la matrice de CCD permet en effet de
disperser les couleurs suivant un axe défini par leur orientation relative. La FEP d’une
étoile dépend à la fois de sa magnitude visuelle, de son type spectrale et de la position
de la FEP sur la matrice de CCD du fait des aberrations optiques de l’instrument.

La photométrie d’ouverture et la couleur

La photométrie d’ouverture est une méthode adaptée à la mesure du flux d’un objet :
il s’agit de sommer le nombre de photo-électrons piégés par l’ensemble des pixels
éclairés par l’étoile-cible, pendant la durée de l’acquisition.
La figure 2.13 représente la fenêtre de transmission spectrale de l’instrument, comprise
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entre 400 et 1000 nm, soit dans le domaine visible et proche infra-rouge (IR).

Figure 2.13 - La transmission optique de la voie exoplanète de CoRoT est
représentée en fonction de la longueur d’onde. La courbe pointillée symbolise
la transmission du système optique et la courbe pleine tient compte du ren-
dement quantique de la matrice de CCD ; ces mesures ont été prises avant le
lancement de l’instrument (Auvergne et al. 2009).

Deux cent cinquante six masques différents par CCD sont prédéfinis et un masque
est affecté à chaque étoile de manière à s’ajuster au mieux à la forme de la FEP. Le
choix de la taille et de la forme du masque est un processus complexe qui dépend de :

– la magnitude de la cible ;
– son type spectral ;
– sa position sur le CCD ;
– les étoiles proches (contamination) ;
– le fond de ciel dans la région qui l’entoure ;
– les bruits instrumentaux.
La figure 2.14 donne un exemple de quatre masques optimisés en fonction des pa-

ramètres précédents.

Afin de pouvoir exploiter l’information chromatique donnée par le prisme, les étoiles
les plus brillantes du champ (environ la moitié) possèdent un masque qui est lui même
divisé en trois régions. Le flux de photo-électrons est alors mesuré séparément sur cha-
cune des trois régions, appelées bleue, verte et rouge. En réalité, la séparation entre les
trois bandes spectrales n’est pas définie par une limite en longueur d’onde mais par la
proportion de flux dans chaque région :
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Figure 2.14 - Sur la colonne de gauche, les taches images de quatre étoiles
cibles. Au centre, les masques associés et à droite, le champ environnant ces
étoiles, hors du masque (Auvergne et al. 2009). On remarque que le masque
de l’étoile du haut a permis d’exclure les deux étoiles voisines (à gauche et à
droite) alors que celui de l’étoile du bas inclut totalement le contaminant qui
se trouve juste en dessous.

– la zone bleue est définie de manière à recevoir les 30% ± 8% de photo-électrons
les plus dispersés ;

– la zone rouge reçoit les 40% ± 15% de photo-électrons les moins dispersés ;
– la zone verte reçoit le reste et s’étend au minimum sur une colonne de pixels.

Il n’y a pas de frontière nette en longueur d’onde : la tache image ne serait pas
ponctuelle, même en l’absence du prisme ; de plus, la contribution à l’étalement de la
FEP est fonction de la longueur d’onde. Par conséquent, les couleurs sont partiellement
mélangées dans chaque région du masque. L’information que l’on peut extraire des
couleurs des courbes de lumière n’est donc pas un spectre à proprement parlé, mais
donne une indication chromatique très utile sur la nature des transits observés. Nous
reviendrons plus en détail sur ce point dans le chapitre dédié à la discrimination des
candidats planétaires.

La photométrie de précision

La précision photométrique de l’instrument va définir le seuil de détection en terme
de rapport signal sur bruit (S/B), autrement dit la taille minimum des planètes détectables,
la période orbitale la plus grande et plus généralement, la quantité de planètes détectables.
Il s’agit donc de réduire au maximum toutes les sources potentielles de bruit (Auvergne
et al. 2009), telles que :
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Figure 2.15 - La fonction d’étalement de point de CoRoT dans la voie
Exoplanètes. Le biprisme disperse la lumière. Les couleurs symbolisent la
répartition spectrale du flux dans la fonction d’étalement de point. Crédit :
LESIA, Observatoire de Paris-Meudon.

– le bruit quantique de fond du ciel ;
– la lumière résiduelle provenant de la Terre et du Soleil ;
– le bruit de gigue résiduel du satellite (jitter en anglais) qui, bien que très faible,

joue encore un rôle : la plateforme elle même assure une précision de pointage
autour de 16′′ , mais un système de calcul d’écartométrie basé sur la mesure de la
position de deux étoiles a été intégré à l’asservissement du pointage, augmentant
la précision en réduisant le bruit de gigue à moins de 0, 15′′ par axe en valeur
efficace, soit 0,06 pixel sur la CCD.
Les grandeurs correspondantes sont données dans la table 2.1.

Les courbes de lumière

Les données sont recueillies sous forme de séries temporelles appelées courbes de
lumière, contenant la valeur du flux provenant de la cible quantifiée en nombre de
photo-électrons par unité de temps. Une horloge indique précisément la date associée
à chaque mesure, lesquelles sont échantillonnées à une cadence de 32 secondes. Ce-
pendant, du fait des limitations de la télémétrie 2, les courbes de lumière de la majorité
des cibles sont échantillonnées à 512 secondes ; la valeur de flux est obtenue à bord du
satellite en calculant la valeur moyenne sur seize acquisitions de 32 secondes.

2. Le flux d’information échangeable entre le satellite et la Terre est limité par les capacités de
l’instrument et la fréquence de passage de CoRoT dans le lobe des antennes réceptionnant le du satellite
signal au sol.
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Paramètre Valeur
Champ de vue 2, 7˚× 3, 05˚
Surface collectrice du miroir primaire 590 cm2

Stabilité du pointage (par axe) 0, 16′′

Bruit quantique du fond de ciel, moyen : 20 e−s−1pix−1

Bruit quantique du fond de ciel, valeur efficace : 0, 6 e−s−1pix−1

Bruit de lecture 8 e−pix−1lecture−1

Dimension des matrices 2048 × 2048 pix
Taille des pixels 13, 5 × 13, 5 µm
Champ de ciel par pixel 2, 32′′

Courant d’obscurité (théorique) 0, 6 e−s−1pix−1

Table 2.1 - Caractéristiques photométriques notables de l’instrument

Une surveillance en temps réel des données acquises, appelée � mode alarme �,
est réalisée depuis le sol pendant les campagnes d’observation. Ce travail est effectué
à l’Observatoire d’astrophysique de Marseille-Provence et décrit par Surace et al.
(2008). Ainsi, lorsque une étoile cible semble montrer des transits, il est possible
d’augmenter la cadence d’acquisition des données en n’effectuant plus la moyenne
sur seize mesures consécutives : on obtient ainsi une courbe de lumière échantillonnée
à 32 secondes, ce qui augmente la résolution temporelle du signal. Deux mille courbes
sont ainsi sur-échantillonnées.

Comme expliqué plus haut, dans le cas des étoiles suffisamment brillantes et en
l’absence de contraintes liées à la forme de la FEP ou de superposition de deux FEP,
trois courbes de lumière sont obtenues au lieu d’une, correspondant au flux de la cible
dispersé par le prisme et mesuré dans les trois régions contiguës du masque (§2.3.3).
La figure 2.17 montre la courbe de lumière de CoRoT-7, dans les trois canaux colorés.

Ce sont ces courbes de lumière qui seront systématiquement étudiées afin d’y déceler
la signature de transits planétaires. Nous allons maintenant nous intéresser à l’objectif
scientifique de la mission : des cibles observées à la détection de planètes extrasolaires
transitant devant celles-ci, par l’analyse des leur courbe de lumière.
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Figure 2.16 - La courbe de lumière de CoRoT-7 : cette étoile de magnitude 11
présente une activité très visible : on attribue les variations photométriques à
l’apparition et la disparition de taches et de facules à la surface de l’astre.
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Figure 2.17 - Les trois régions du masque permettent l’acquisition de trois
courbes de lumière d’une même cible, centrées sur des bandes spectrales
décalées. L’ensemble du spectre comprend le rayonnement visible et très
proche IR. On constate que les variations photométriques liées à l’activité de
l’étoile sont fortement chromatiques, ce qui peut être interprété comme des
variations de températures à la surface de l’étoile en rotation.
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3.1 Introduction

La quantité de détection de transits planétaires va dépendre de deux facteurs : d’une
part, le rapport de l’amplitude du signal mesurable et du bruit altérant la qualité de la
mesure ; d’autre part, la fréquence des planètes en orbite autour des étoiles cibles. Ce
deuxième aspect étant indépendant de l’observateur, l’ensemble des efforts va porter
sur l’optimisation du rapport signal sur bruit de la mesure :

1. Les choix pris lors du développement de l’instrument (§2.3.2) vont déterminer
les capacités et les limites instrumentales : sensibilité, stabilité, dynamique, linéarité...
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2. La sélection des étoiles cibles et des champs en général est un autre élément
clef pour optimiser les chances d’observer un grand nombre de transits ; en
particulier, l’étude d’étoiles naines est plus favorable à la détection de tran-
sits planétaires puisque l’amplitude du signal est inversement proportionnelle
au carré du rayon stellaire (§2.3.3).

3. L’analyse proprement dite des données de l’instrument est précédée d’une phase
de prétraitement destinée à retirer un grand nombre d’effets instrumentaux. L’ex-
ploitation des données consiste ensuite en la recherche du signal parmi une mul-
titude de sources de bruits résiduels de caractéristiques et d’origines variées.

3.2 Dans les yeux de CoRoT

3.2.1 Sélection des champs d’observation

Au sein des zones du ciel accessibles à l’observation par CoRoT (cf :§2.3.2), le
choix précis des champs d’étoiles à observer repose (outre les priorités du programme
d’astérosismologie) sur la densité d’étoiles et leur richesse en étoiles naines. Il s’agit
également de repérer ces étoiles naines individuellement, qui seront les cibles pri-
vilégiées pour rechercher des transits planétaires.
Plusieurs méthodes permettent d’estimer la proportion relative d’étoiles naines (De-
leuil et al. 2006). La méthode principale est décrite ici ; elle repose sur l’utilisation des
propriétés chromatiques du milieu interstellaire.

La lumière qui nous parvient des étoiles a voyagé sur une distance plus ou moins
importante avant de nous parvenir. Elle a traversé une quantité variable de milieu in-
terstellaire (MIS) : nuages de gaz atomique, moléculaire et poussières qui occupent
l’espace galactique, fig. 3.1. Une partie de la lumière y est absorbée. L’extinction de
la lumière qui en résulte montre une forte dépendance en longueur d’onde, comme le
décrit Ryter (1996). La cause est une combinaison d’absorption par les espèces qui
composent le MIS et des diffusions de Rayleigh et de Mie – en fonction de la taille
des grains de poussière rencontrés. Dans l’infrarouge et le visible, les composantes à
courtes longueurs d’onde sont plus fortement filtrées, ce qui produit un rougissement
relatif du spectre lumineux (figure 3.2).

Ainsi, si deux étoiles identiques sont à des distances différentes de la Terre, mais
visibles sous un écart angulaire faible, l’étoile la plus éloignée aura bien sûr un éclat
plus fortement altéré du fait de la distance et de l’extinction par le MIS ; elle apparaı̂tra
également plus rouge que l’autre. Pour chiffrer cet effet, il nous faut connaitre la densité
de colonne et la composition du MIS traversé par les rayons lumineux. Ceci dépend
bien entendu de la direction dans laquelle on regarde, autrement dit de la portion d’es-
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Figure 3.1 - Le milieu interstellaire fait subir à la lumière un rougissement :
les étoiles d’arrière plan dont la lumière traverse le bord du nuage Barnard
68 nous apparaissent fortement rougies. Là où la densité de colonne devient
trop importante, la lumière est totalement absorbée, donnant cet aspect noir au
nuage dans le visible.

pace traversé.

Sans connaitre précisément la nature et la densité du MIS traversé, on peut extraire
une information, non pas sur le MIS en lui même – qui n’est pas l’objet de notre étude
– mais sur les étoiles angulairement proches : deux étoiles également éloignées de la
Terre subiront le même rougissement puisque leur lumière aura approximativement
suivi le même chemin et donc traversé la même quantité de MIS. En revanche, deux
étoiles de même éclat apparent ne sont pas nécessairement équidistante de la Terre : une
étoile géante par exemple, est beaucoup plus brillante qu’une naine. Aussi, à magnitude
visuelle égale, les géantes sont en fait plus loin de nous que les étoiles naines et par
conséquent plus rougies.

On peut tirer profit de cet effet pour distinguer, sur des critères statistiques, les
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Figure 3.2 - Spectre d’extinction du milieu interstellaire neutre diffus (Ryter
1996) : composition normalisée à celle de l’hydrogène : 95% de HI, 5% de
HII et 10% de HeI. La ligne continue représente la section efficace d’extinc-
tion normalisée par atome d’hydrogène en fonction de la longueur d’onde. On
remarque sur cette figure que le rougissement n’a lieu qu’en deçà de l’UV.
Pour des énergies de photons supérieurs à la transition Ly− α , l’effet est dans
l’autre sens : les composantes les plus rouges sont les plus éteintes. Les me-
sures (symboles) et conditions particulières d’ionisation du MIS (pointillés)
sont décrites par Ryter (1996)

populations d’étoiles géantes des populations de naines : sur un diagramme opposant
couleur et magnitude visuelle, les populations de géantes apparaı̂tront plus lumineuses
que les autres à couleur équivalente et plus rouges à magnitude équivalente. La figure
3.3 rend compte de cet effet. Elle représente les étoiles d’un champ observé par CoRoT,
le LRc02 (voir plus bas), qui nous servira d’exemple au cours de ce chapitre.

Conclusion : l’étude des couleurs des étoiles, c’est à dire de l’intensité lumineuse
différentielle dans différentes bandes spectrales vues à travers un télescope donné,
peut nous permettre de séparer deux groupes d’étoiles de natures différentes : les
géantes et les naines. Si l’utilisation de cette information est statistiquement peu fiable
pour l’étude individuelle des cibles, l’application de cet outil à une dizaine de millier
d’étoiles nous donne une idée précise de la richesse en cibles intéressantes dans un
champ d’étoiles donné. Cette méthode permet donc d’éliminer les zones du ciel trop
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Figure 3.3 - Les étoiles du champ LRc02 de la mission CoRoT. On représente
ici la magnitude visuelle r’ en fonction de la différence de magnitude à travers
un filtre J et de celle à travers un filtre K. On peut ainsi séparer les populations
d’étoiles : à magnitude r’ égale, un ensemble d’étoiles apparaı̂t plus bleu à
gauche, et à droite : des étoiles plus rouges et par conséquent plus loin de
nous. Comme nous comparons des magnitudes égales, on peut en déduire que
le groupe de droite est − globalement − constitué d’astres plus brillants que
celui de gauche. On a donc à gauche du diagramme, une majorité d’étoiles
naines et à droite, une majorité de géantes.

pauvres en étoiles naines et de sélectionner des champs dont la nature des popula-
tions stellaires est optimum compte tenu des autres contraintes. C’est principalement
par cette méthode que les champs exoplanètes CoRoT sont déterminés au cours de la
mission.

3.2.2 Propriétés des champs

En s’appuyant sur le champ du LRc02, on peut ainsi estimer que 52 % des 11 500
étoiles du champ sont des naines (voir la figure 3.3). Tous les champs n’ont pas les
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mêmes proportions d’étoiles. Cabrera et al. (2009) montrent par exemple que le champ
d’étoiles de la campagne d’observation LRc01 présente un ratio de 42 % d’étoiles
naines.
Lorsque l’on s’intéresse aux champs d’étoiles situés dans la direction opposée au
centre galactique (voir figures 2.10 et 2.11) la différence est encore plus flagrante :
dans la gamme de magnitude observée par CoRoT, le ratio en étoiles naines est beau-
coup plus élevé dans la direction de l’anticentre de la Galaxie que vers le centre ; la
figure 3.4 permet de comparer la répartition en naines et géante dans les deux direc-
tions observée par le télescope.

Plus généralement, le taux d’étoiles naines présentes dans les champs observés
excède rarement 50 %, ce qui limite d’autant le nombre des cibles les plus pertinentes
pour la recherche de planètes.

Figure 3.4 - Diagramme couleur−magnitude des cibles des trois premières
campagnes d’observation de durées longues : à gauche, vers l’anticentre ga-
lactique (LRa01, LRa02 et LRa03) et à droite vers le centre (LRc01, LRc02
et LRc03). Alors que les régions observées par CoRoT vers l’anticentre galac-
tique contiennent près de 75 % d’étoiles naines, les régions dans la direction
du centre galactique en contiennent à peine 50 %.

On remarque par ailleurs que l’ensemble des étoiles subit un décalage vers le rouge
– c’est à dire vers la droite dans cette représentation – plus important dans la direction
du centre galactique que vers l’anticentre : la cause de cet effet est le profil de densité
en MIS de la galaxie, croissant vers le centre galactique.

Une fois le satellite orienté vers l’un des champs sélectionné, des masques pho-
tométriques sont associés à chacune des 12 000 étoiles étudiées (voir §2.3.3). Le signal
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porté par les variations du flux lumineux de ces cibles contient toute l’information que
l’on va tenter d’extraire au mieux : la signature de transit planétaires...

3.3 Analyse de courbes de lumière

3.3.1 L’algorithme de détection des transits : Transdet

L’algorithme Transdet, pour Transit detector, a été développé et utilisé à l’IAS
pour détecter les signaux de transits dans les données photométriques de CoRoT. La
première version de cet algorithme a été réalisée par Bordé et al. (2007) (voir aussi
Bordé (2003); Bordé et al. (2003)) dans le cadre de la préparation de la mission ; il
repose sur une méthode de filtrage adapté.

Choix de la méthode

Notre problématique est la détection de transits planétaires. Quel outil de traitement
est le plus efficace face à ce type de signal ? Intéressons nous alors à la nature de celui-
ci.

Au premier ordre, on peut modéliser un transit réel par un transit rectangulaire de
profondeur relative ε, de durée τ et de périodicité P (§2.2.4).
Tentons de tirer profit du caractère périodique de ce signal : est-il pertinent de chercher
à faire une détection à l’aide d’une méthode basée sur le spectre de Fourier ? Le signal
tel qu’il est décrit ici est une fonction porte (à une constante additive et une constante
multiplicative près) convoluée avec un peigne de Dirac. Sa transformée de Fourier n’est
autre que le produit d’un sinus cardinal et d’un peigne de Dirac.

F (εΠτ ∗ P)(ν) = 1/P(ν)
ετ

P
sinc(ντ)

où P(t) est le peigne de Dirac défini par P(t)=̂
+∞∑

k=−∞

δ(t + kP),

δ(t) est la distribution de Dirac,
sinc est définit par

sinc(x)=̂
sin(πx)
πx

,

et Πτ est la fonction porte de largeur τ :

Πτ(t)=̂Π

( t
τ

)
=

{
1 si t ∈ [− τ2 ,

τ
2 ]

0 ailleurs .

Autrement dit, l’énergie du signal de transit dans l’espace de Fourier est diluée dans
de nombreuses raies spectrales (fig. 3.5). Bordé (2003) montre que seulement 7 % de
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l’énergie se trouve dans la fondamentale et qu’il faut inclure 23 harmoniques pour re-
construire 90 % de la puissance du signal. On comprend donc que ce type d’analyse
n’est pas le plus efficace pour la recherche de transits.
Il faut cependant noter que ce modèle rectangulaire présente une très forte disconti-
nuité au début et à la fin du transit. Un transit réel possède des phases d’immersion et
d’émersion beaucoup plus douces, ce qui réduit le nombre d’harmoniques nécessaires
à leur reconstruction.

Figure 3.5 - Sur la colonne de gauche, sont représentés de haut en bas : un
signal de transit approximé par une fonction porte, dont la durée vaut une
unité (arbitraire) de temps, le module de sa transformée de Fourier et enfin
l’autocorrélation du signal. À droite, les trois mêmes représentations dans le
cas de la répétition d’un transit avec une périodicité de dix unités de temps,
modélisant une courbe de lumière.

En revanche, lorsque l’on trace l’auto-corrélation du signal de transit (fig. 3.5),
l’énergie reste concentrée dans le pic principal : pour la détection de transits, l’es-
pace direct semble mieux adapté au problème que l’espace de Fourier car l’énergie du
signal n’y est pas diluée.

Compte tenu de la forme connue du signal (à la valeur des paramètres près, que sont
sa durée, sa profondeur, sa période et la date du premier transit) il est judicieux d’ex-
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ploiter cette information connue a priori afin de faciliter la détection du signal souhaité.

Lors du développement de Transdet, Bordé et al. (2007) ont ainsi opté pour une
solution reposant sur le principe du filtrage adapté.

Il existe bien entendu d’autres techniques de détections comme celles décrites par
Defaÿ et al. (2001), Aigrain et Irwin (2004) ou encore Kovács et al. (2002). Ce dernier
a proposé une technique basée sur la minimisation des moindres carrés appliquée à
un signal rectangle – BLS pour Box Least Square – qui est maintenant couramment
utilisée et dont l’esprit est proche de celui du filtrage adapté qu’exploite Transdet.

En effet, le filtrage adapté qu’utilise Transdet consiste en la recherche du maximum
de corrélation entre une courbe test et la CL, ce qui est équivalent à la minimisation
d’une fonction χ2 entre ces deux séries temporelles 1. La méthode suivie par Transdet
à cependant l’avantage l’avantage d’être très rapide car elle ne nécessite pas de passer
par une étape d’ajustement d’un modèle sur les données.

Le filtrage adapté

Le filtrage adapté est un filtrage optimal au sens du rapport signal sur bruit, dans
le cas particulier de bruit non corrélé. Il convient donc de procéder au préalable à un
blanchiment du bruit lors du préfiltrage des CL. Le retrait des composantes à basses et
hautes fréquences permet de travailler avec un bruit � localement � blanc. En pratique,
il suffit que la bande du bruit reste significativement plus large que celle du signal (Max
1986).

Le filtrage adapté permet de faire apparaı̂tre la similitude entre un signal mesuré et
un modèle de signal connu. L’intercorrélation entre ces deux signaux atteint un maxi-
mum lorsque le signal modélisé est identique à celui présent dans les mesures.

L’algorithme Transdet calcule la corrélation entre une CL préfiltrée et une courbe-
test (CT). En notant S le signal physique, T le signal test et t0 la date du premier transit,
l’intercorrélation vaut

C(P, τ, t0) =

n∑
i=1

S i × Ti(P, τ, t0)

pour une CL contenant n points de mesure.

1. La fonction χ2 est définie de la manière suivante : soit un signal S et soit M(p1, p2, ..., pk) le
modèle à k paramètres que l’on souhaite ajuster à S . Supposons enfin que chacune des n mesures S i

dont on dispose soient affectées d’un bruit σi, alors χ2 =
∑N

i=1

(
S i−Mi
σi

)2
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Dans le problème qui nous intéresse, on oppose la courbe de lumière réelle à une
courbe idéale, contenant un signal de transit périodique (fig.3.6). Afin de trouver le
� bon � jeu de paramètres, i.e. celui qui décrit au mieux le signal observé, on sonde
l’ensemble de l’espace des paramètres pour y chercher les régions où la corrélation est
la plus forte.

Les valeurs prises par l’intercorrélation entre les données et la famille de courbes
synthétiques forment une hypersurface dans l’espace des paramètres. Un corrélogramme
représenté sur la figure 3.7 est une projection particulière de cette hypersurface, sur
l’axe des périodes. Il s’agit ici de la CL de CoRoT-11, contenant le signal de transit
planétaire de CoRoT-11b. Le maximum global correspond à une période de 2, 99 jours.
Les autres maxima locaux sont des harmoniques et sous harmoniques de cette période.
Ce cas particulier est associé à une détection avec un excellent rapport signal sur bruit,
ce qui apparaı̂t très nettement dans le corrélogramme.

Figure 3.6 - La corrélation entre la courbe de lumière de CoRoT-11 (retournée
et de moyenne soustraite) en noir et une courbe-test en rouge contenant un
modèle de transit. Par soucis de clarté, le flux a été divisé par un facteur arbi-
traire et seuls les treize premiers jours d’observation ont été représentés.

Le maximum de la corrélation correspond aux � meilleurs � paramètres du signal
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Figure 3.7 - Corrélograme de la CL de CoRoT-11. Pour permettre une
représentation à deux dimensions, la durée des transits de la courbe-test est
fixée et la date du premier transit est choisie telle qu’elle donne la plus forte
valeur de la corrélation à chaque valeur de période explorée. Les pics secon-
daires correspondent aux harmoniques et aux sous harmoniques de la période
du signal.

modèle au sens du maximum de vraisemblance, en présence d’un bruit blanc gaussien.

On synthétise une famille de courbes de transits idéales, chacune définie par un
jeu de paramètres (P, τ, t0 ), et on calcule l’intercorrélation entre celles-ci et la CL
considérée. La figure 3.7 est une représentation de la valeur de la corrélation en fonc-
tion de la période testée, pour la meilleur valeur de phase. La durée du transit-test est
fixée.

Cette méthode ne nécessite pas de chercher la profondeur du transit : le choix
d’une profondeur pour le modèle de transit est arbitraire et ne modifie la valeur de
la corrélation que d’un facteur multiplicatif constant. On peut donc fixer la profondeur
du transit synthétique à une valeur unité. Ceci nous permet de réduire à trois dimen-
sions l’espace des paramètres à explorer – la période orbitale, la durée du transit et date
du premier transit – et donc de gagner un temps de calcul important.

Transdet2 : une nouvelle version de Transdet

Transdet a été conçu quelques années avant le lancement de CoRoT. Au cours du
stage qui a précédé ma thèse, puis pendant ma thèse elle-même, j’ai pu tester les perfor-
mances de Transdet sur des données simulées, puis sur les données réelles de CoRoT.
Il est ainsi apparu que les capacités de détections de Transdet pouvait être significati-
vement améliorées, en particulier en adaptant au mieux le préfiltrage à la nature des
différentes sources de bruit ainsi qu’à la forme du signal recherché.
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Le développement d’une nouvelle version de l’algorithme – Transdet2 – basée
sur la première, a constitué le premier pan du travail auquel je me suis attelé
durant ma thèse. Les principaux apports de cette nouvelle version sont :

– l’ajout d’un module de ré-échantillonnage temporel des données ;
– la modification dynamique des paramètres de pré-filtrage ;
– l’optimisation du filtrage adapté ;
– la production automatique de nombreuses représentations graphiques afin de faci-

liter une première sélection de courbes lorsque le S/B indique que la CL contient
potentiellement un transit.

Nous allons maintenant décrire chacune de ces étapes.

Ré-échantillonnage des données

Les données ne sont pas régulièrement échantillonnées pour les raisons suivantes :
– en fonction de la cible observée, la cadence d’acquisition des données dans une

CL peut être d’une mesure toutes les 512 secondes ou 32 secondes. La période
d’échantillonnage peut également changer en cours d’observation, lorsque le
mode alarme a pu détecter un signal jugé suffisamment intéressant pour passer
en mesures sur-échantillonnées ;

– certains évènements, tels que le repositionnent des panneaux solaires du satellite,
engendrent un dépointage momentané du télescope et imposent une suspension
des mesures pendant une durée variable ;

– le déplacement de la Terre au cours de sa révolution autour du Soleil fait varier
la distance qui sépare le satellite des cibles observées, modifiant le temps de par-
cours des photons. Un retard variable entre les phénomènes physiques observés
et leur mesure doit donc être corrigé. Cette correction consiste en un change-
ment de référentiel : de la date dans le référentiel géocentrique, on passe à une
date dans un référentiel héliocentrique. Bien que régulièrement échantillonnées
à bord du satellite, les données ne le sont plus après correction de cet effet.

Procéder systématiquement au ré-échantillonnage des données réduit considérablement
le temps de calcul à différents niveaux de l’algorithme de détection. La quantité im-
portante de CL à traiter pour chaque campagne d’observation justifie les différentes
démarches consistant à limiter le temps de calcul. Transdet2 inclut donc un module de
ré-échantillonnage des données qui suit le processus suivant (fig. 3.8) :

1. Dans un premier temps, un vecteur de flux échantillonné à 32 secondes est créé.
Chaque composante de ce vecteur va contenir la valeur du flux moyen à une date
donnée ;

2. On remplit ce vecteur point par point à l’aide des valeurs du flux mesuré aux
dates qui correspondent. Les mesures acquises en 512 secondes donneront donc
16 points de mesure de 32 secondes. Lorsqu’une mesure manque, nous laissons,
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un vide plutôt que d’introduire une information obtenue par interpolation ;

3. Une fois le flux régulièrement échantillonné à 32 secondes, on ré-échantillonne
les données à 512 secondes, en effectuant la moyenne sur les 16 mesures iden-
tiques de 32 secondes correspondantes, trouvées à l’étape précédente. Parfois, il
manque une ou plusieurs des 16 mesures (absence de donnée à l’instant corres-
pondant). Dans ce cas, la moyenne est effectuée sur le nombre de points valides
dans l’intervalle de 512 secondes correspondant. Il faut noter que dans un tel cas,
la barre d’erreur sur la valeur obtenue est alors légèrement affectée.

Figure 3.8 - Ce graphique est une représentation des étapes de ré-
échantillonnage des données : en haut, le vecteur flux tel que l’instrument
le transmet au sol. Au milieu, un vecteur de flux échantillonné à 32 secondes
artificiellement créé. Enfin, le vecteur de flux régulièrement échantillonné à
512 secondes est représenté en bas.

Le préfiltrage

Cette étape sert à nous ramener à une situation de bruit quasi-blanc. C’est une condi-
tion essentielle pour rendre le filtrage adapté optimal.
Dans les données, certaines sources de bruit sont connues et identifiées ; je vais m’at-
tacher dans ce paragraphe à la leur description ainsi qu’à leur traitement.

• La variabilité stellaire
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Plusieurs phénomènes peuvent être à l’origine de la variabilité du flux stellaire :
– les modes de pulsation acoustique ou de gravité des étoiles, qui sont l’objet

d’étude des astérosismologues, mais peuvent être considérés comme une source
de bruit lors de la recherche de transits ;

– les taches et facules : la convection dans les couches externes de certaines étoiles
tend à abaisser le profil radial du gradient de température de l’étoile, en assurant
un transport de chaleur vers l’extérieur. Des échanges permanents de matière
entre la surface et des couches plus profondes de l’étoile font apparaı̂tre des
cellules de convection de tailles variables. Le champ magnétique de l’étoile est
couplé au plasma en mouvement (fig. 3.9). À la surface de l’étoile, les pieds
des lignes de champs s’enfoncent dans les zones de forte activité magnétique
et contraignent les mouvements du plasma, modifiant localement les échanges
thermiques : ces régions ont des températures différentes du reste de la surface
stellaire ; ce sont les taches et les facules. Par conséquent, la surface de l’étoile
présente des zones d’émission lumineuse hétérogènes, dont la position dérive à
la vitesse de rotation de l’étoile. Ces structures ont un temps de vie limité, de
quelques périodes de rotation stellaire typiquement. Elles apparaissent et quittent
la face visible de l’astre au cours du temps, voient leur surface apparente varier
avec leur position sur le disque stellaire et induisent ainsi une modulation du si-
gnal photométrique ;

– la granulation et la super-granulation : signature directe des mouvements de
convection ayant lieu à la surface de l’étoile ;

– un système d’étoiles binaires serrées peut montrer une modulation du flux lu-
mineux observé ; outre la possibilité de transiter l’une devant l’autre, les deux
étoiles peuvent réfléchir la lumière de l’autre ou encore être déformées par les
effets de marée. Une variation périodique de leur luminosité est alors perçue à la
période double de la rotation orbitale.

I Filtrage

Un filtrage passe-haut permet, dans la plupart des cas, de retirer une partie im-
portante de ces variations. Une courbe basse-fréquence est calculée à l’aide d’une
moyenne (ou d’une médiane, voir plus loin) sur une fenêtre glissante. En divisant la CL
par la courbe basse-fréquence on retire les composantes de périodes caractéristiques
supérieures à la taille de la fenêtre glissante, comme l’illustre la figure 3.10. Bien que
l’utilisation d’une médiane glissante, ou encore la division du signal par une courbe
basse fréquence rende ce filtrage non linéaire, je me permettrai dans ce qui suit d’uti-
liser (abusivement) les termes de filtrage passe-haut, passe-bas, passe-bande etc. pour
simplifier le texte.

Le calcul d’une courbe basse fréquence, à l’aide de la médiane sur une fenêtre
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Figure 3.9 - Cette image en fausses couleurs représente le Soleil vu en extrême
ultra-violet (EUV). On observe ici le rayonnement du fer très ionisé dans le
plasma. On remarque particulièrement bien les lignes de champs reliant les
zones actives de la surface solaire. À l’instar du Soleil, l’activité magnétique
de la plupart des étoiles crée des hétérogénéités à leur surface. Le temps de
vie limité de ces structures (15 jours environ pour le Soleil) et leur rotation
avec leur étoile (la période de rotation du Soleil est de 28 jours en moyenne,
plus rapide à l’équateur qu’aux latitudes élevées) engendrent des variations
temporelles de l’éclat stellaire. Crédit : NASA, Goddard, équipe SDO AIA

glissante de largeur τ s’écrit :

S BF(i) = mediane(S ( j))

où j = [i − τ/2, i + τ/2)].

La première version de Transdet utilise une fenêtre de 50 heures de durée. Au début
de ma thèse, en attendant la livraison des données de CoRoT, je me suis intéressé à la
taille de cette fenêtre de filtrage. En soumettant à Transdet un jeu de CL simulant des
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Figure 3.10 - En haut : la courbe de lumière de CoRoT-7. La courbe rouge
est obtenue en calculant la médiane sur une fenêtre glissante de 50 heures.
En effectuant le rapport de la CL et de cette courbe basse-fréquence et en
multipliant par le flux moyen, on obtient une courbe nettoyée de l’activité de
l’étoile, représentée sur le bas de la figure.

données réelles 2 et comportant des signaux de transits planétaires modélisés, j’ai testé
l’influence de la durée de la fenêtre de filtrage sur l’efficacité du préfiltrage.

Vingt et une planètes transitant étaient simulées dans un jeu de 100 CL. Avec une
fenêtre de filtrage de 50 heures, Transdet détectait 5 planètes. Le fait de réduire la taille
de cette fenêtre à 8,5 heures a permis de trouver 10 planètes supplémentaires dont deux
ont étés rejetés du fait du S/B trop faible.
J’ai ainsi mis en évidence le fait qu’un filtrage trop � doux � réduit l’efficacité de l’algo-
rithme. La nécessité de filtrer les périodes plus courtes s’explique par la grande variété
de périodes d’activité stellaire. Il faut cependant noter qu’en deçà d’une certaine taille
de fenêtre, le filtrage déforme et réduit la profondeur du transit, faisant chuter le S/B
de la mesure. Outre les propriétés du bruit, la taille optimale de fenêtre de filtrage à

2. Il s’agit des données synthétisées pour le deuxième test en aveugle (BT2), développé pour tester
et comparer les performances des différents algorithmes des équipes de détection de CoRoT. (Moutou
et al. 2005)
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utiliser dépend par conséquent de la durée du transit recherché.

J’ai alors implémenté dans Transdet2 un filtrage passe-haut dont la taille de la
fenêtre est fonction de la durée du transit de la courbe-test. En appliquant ce nouveau
filtre à un autre test en aveugle (BT4) j’ai pu paramétrer cette durée en recherchant
la valeur conduisant au plus haut taux de détection. Il est apparu qu’une taille de la
fenêtre de filtrage passe-haut égale à 6 fois la durée du transit recherché apportait le
plus grand nombre de détections.

On peut noter que la valeur limite inférieure de la durée de la fenêtre de filtrage est
de deux fois la durée du transit. En dessous de cette valeur, le transit est très affecté par
le filtrage.

• Évènements ponctuels

La présence de sursauts ponctuels dans les CL trouve différentes sources, comme
la réflexion de lumière sur des débris spatiaux (dans 80 % des cas selon le CNES) ou
encore l’impact de particules cosmiques sur la matrice de CCD.

I Filtrage

Un filtrage passe-bas est appliqué aux CL. Transdet utilisait une médiane calculée
sur une fenêtre glissante de 1 h 15 de durée. En suivant le même protocole que dans le
paragraphe précédent et en utilisant le BT4, j’ai trouvé une taille de fenêtre de filtrage
optimale valant 2/3 de la durée du transit-test.

Finalement, le pré-filtrage tel qu’il est décrit ici revient à un filtrage passe-bande
dont la bande passante est ajustée aux paramètres du transit recherché. La description
analytique d’un filtrage passe-bande avec un filtre reposant sur des moyennes glis-
santes (Annexe C fig. .3) permet une certaine analogie avec le filtrage décrit au-dessus,
mais l’utilisation de médianes glissantes n’est pas aisément traitable de cette façon.
C’est pourquoi j’ai suivi la méthode empirique décrite précédemment afin d’ajuster les
paramètres de ce filtre.

Notons que l’algorithme proposé par Jenkins (2002) qui repose sur la décomposition
du signal dans l’espace des ondelettes, s’appuie sur le principe du filtrage adapté et uti-
lise également un filtrage de bande-passante variable. Bien que l’espace des paramètres
parcouru est différent de celui de Transdet2, on trouve ainsi une certaine analogie dans
l’esprit des deux algorithmes. Cependant, l’espace des ondelettes à explorer est plus
grand et que l’espace des paramètres balayé par Transdet2, ce qui doit changer d’autant
le temps de traitement d’un courbe de lumière.
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• Les protons du vent solaire

L’orbite basse de CoRoT lui permet d’être relativement protégé par le bouclier que
forme le champ magnétique terrestre. La pluie de protons du vent solaire qui bom-
barde la magnétosphère terrestre est en grande partie piégée autour des lignes de champ
magnétique et rabattue vers les pôles, formant les ceintures de Van Allen. Le satellite
est donc globalement protégé des chocs avec les protons, sauf lorsqu’il traverse une
zone particulière : une anomalie du champ magnétique située au-dessus de la région
sud de l’atlantique (anomalie de l’atlantique sud – AAS –, fig.3.12) concentre les pro-
tons qui viennent alors rencontrer l’instrument. Lorsque la matrice de CCD est im-
pactée, un nombre important d’électrons est alors arraché et vient couvrir le signal
photométrique. Le satellite passe environ 7 % de son temps dans l’AAS, ce qui réduit
d’autant le taux de données utilisables.

Figure 3.11 - Le satellite traverse régulièrement l’anomalie magnétique de
l’atlantique sud où le champ magnétique terrestre piège les protons du vent
solaire.

Le flux de protons venant impacter la matrice de CCD peut atteindre 3500 protons cm−2s−1

avec une énergie variant entre 10 KeV et 300 MeV (Auvergne et al. 2009).

Cependant, l’AAS est bien localisée spatialement et les dates de traversée sont
précisément connues. Lors du pré-traitement des données, un marquage particulier est
affecté à chaque point de mesure. Ceci permet d’adjoindre une liste d’informations 3 à

3. Ces informations ne se limitent pas au marquage du passage dans l’AAS, mais peuvent également
indiquer la présence d’une discontinuité dans les données, un point obtenu par interpolation, la présence
d’un nouveau pixel chaud et d’autres informations relatives à la nature du point de mesure.
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Figure 3.12 - Le passage du satellite dans l’AAS : sur cet échantillon de
courbes de 48 heures, les données acquises durant le passage dans l’anomalie
de l’atlantique sud sont marquées du symbole +. On constate la régularité des
passages qui est donnée par la période de l’orbite du satellite et la rotation
de la Terre. Le bombardement de protons provoque des sauts dans le nombre
d’électrons décomptés, dont la valeur n’a pas de sens en terme de signal pho-
tométrique. Sur ce graphique, l’origine de l’axe du temps est arbitraire.

propos de la mesure.

L’opération de pré-filtrage des données acquises pendant le passage dans l’AAS est
donc facilitée par le travail fourni en amont par les équipes chargées du traitement des
données avant la distribution aux équipes de détection. Nous retirons systématiquement
les points concernés pendant la phase de détection, sans les remplacer (par des points
obtenus par interpolation par exemple), afin de ne pas modifier l’information contenue
dans les données.

• Impacts de particules cosmiques et conséquences

En dehors du passage dans l’AAS, des particules cosmiques peuvent tout de même
atteindre la matrice de CCD à tout moment, dégradant le signal en faisant apparaı̂tre
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un point aberrant dans les données. Comme expliqué plus haut, l’utilisation d’un filtre
de type médiane glissante sur une fenêtre de quelques points permet de se dédouaner de
ces sauts ponctuels de flux. Malheureusement, les chocs avec des particules énergétiques
peuvent causer plus de dégâts, en particulier pendant la traversée de l’AAS.
Le réseau cristallin de la matrice peut s’en trouver altéré pendant une durée aléatoire.
Par conséquent, on observe des discontinuités dans le signal, plus ou moins violentes,
amenant certains pixels appelés � pixels chauds � à un état d’excitation qui nécessite
un temps variable avant le retour au niveau normal. Il arrive aussi qu’un pixel se trouve
dans un état bistable entrainant des allées et venues brutales entre deux niveaux de flux
d’électrons mesurés ; on parle de � pixels fous � , responsables de bruits télégraphiques
sur les CL.

Il est beaucoup plus délicat de traiter ce type d’artefacts dont la morphologie est
variée. Dans le cas d’une discontinuité consistant en un simple saut entre un niveau
initial et un niveau final, le filtre passe-haut précédemment décrit peut constituer une
correction efficace grâce au calcul de la médiane, à condition que deux discontinuités
successives soient séparées par une durée supérieure à la moitié de la taille de la fenêtre
glissante. Transdet effectuait initialement le filtrage passe-haut à l’aide du calcul de la
moyenne sur une fenêtre glissante. Le passage au calcul d’une médiane a été choisi afin
de pouvoir retirer plus aisément ce type de discontinuité. La figure 3.13 montre l’effet
de la moyenne et celui de la médiane sur un exemple de pixel chaud apparu dans une
CL du LRc02.

Malheureusement, dans un grand nombre de cas, les discontinuités sont suivies
d’un retour à la valeur de flux initial par une décroissance de type exponentielle dont
la durée est aléatoire. Lorsque la durée de décroissance est petite devant la taille de la
fenêtre de filtrage, l’utilisation du calcul d’une médiane peut s’avérer inefficace.

I Retrait des discontinuités

Dans de tels cas, j’ai fait le choix de retirer les points qui incluent la discontinuité.
Ceci évite toute opération plus lourde en temps de calcul, comme l’ajustement et le
retrait d’une exponentielle par exemple, qui risque par ailleurs de s’avérer inefficace
dans les cas où le retour à la normale est trop erratique.
La détection de ces discontinuités est faite de la manière suivante : après les différents
filtrages décrits plus haut, Transdet2 calcule la médiane et la valeur de la dispersion sur
une fenêtre glissante de 50 heures. Si une discontinuité est mesurée, c’est-à-dire des
points s’écartant de plus de 4 fois l’écart-type local de la valeur médiane des 50 heures
de données qui le précèdent, alors les dix points de données qui l’entourent sont retirés.

• L’orbite de CoRoT
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Figure 3.13 - La courbe de lumière représentée en haut (gauche et droite) est
affectée par un pixel chaud. La courbe rouge de gauche est obtenu par le calcul
d’une médiane sur une fenêtre glissante de 50 heures. Sur le panneau de droite,
il s’agit d’une moyenne glissante. En bas, les courbes filtrées obtenues après
le retrait de la courbe médiane (resp. moyenne). Alors que l’utilisation d’une
médiane glissante permet de suivre les discontinuités et donc de les retirer, le
filtrage à l’aide d’une moyenne glissante s’avère très mal adapté au problème
des pixels chauds et des discontinuités en général.

L’orbite de CoRoT est à l’origine d’une autre catégorie de perturbations du si-
gnal : survolant la Terre à une altitude peu élevée, CoRoT subit des alternances de
températures induites par des passages dans le cône d’ombre de la Terre, à raison de
deux fois toutes les cent trois minutes. Un cycle de dilatation/contraction en découle,
la respiration du satellite, qui a un léger impact sur les données. De plus, bien que très
efficacement coupé par le baffle (§3.4), un résidu de lumière diffusé par la Terre vient
s’ajouter au flux des étoiles observées.

Cependant, la correction du fond de ciel qui précède la distribution des données aux
équipes de détection réduit cet effet, qui ne semble pas avoir d’incidence forte sur la
détection. Lors d’un traitement plus fin des données, cette correction peut en revanche
compliquer l’estimation des paramètres mesurés.
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Modification du filtrage adapté

La version originale de Transdet calcule l’intercorrélation entre la courbe de lumière
et une courbe-test de profondeur unité dans les transits et de valeur nulle en dehors.
La corrélation atteint une valeur maximale lors de la détection de tout phénomène
périodique dont l’amplitude domine les autres signaux. La présence d’un ou deux mi-
nima de grande amplitude dans la courbe, peut faire apparaı̂tre un maximum de la
correlation lors de la superposition des transits-tests et de ces signaux, masquant la
présence éventuelle des signaux physiques d’amplitude plus faible que nous recher-
chons.

Dans Transdet2, j’ai souhaité exploiter au mieux l’information sur la forme du si-
gnal recherché afin de limiter l’influence des autres signaux – dont la morphologie ne
correspond pas à celle d’un transit – sur la corrélation. Pour ce faire, j’ai choisi d’ef-
fectuer le calcul de la corrélation sur des durées plus larges que celles des transit-tests
(fig. 3.14). Ceci diminue donc le S/B de signaux périodiques ayant une forme trop
différente de celle d’un transit.

Ces nouvelles CT conservent des transits de profondeur unité, mais comprennent
également le voisinage proche qui les encadre. Les CT sont de moyenne nulle. Elles
sont intercorrélées avec la portion locale de la CL correspondante, elle-même de moyenne
nulle. Cela revient finalement à calculer la covariance entre les deux courbes sur les
portions considérées.

La taille des fenêtres prises en compte encadrant le transit est de ∆ fois la durée du
transit (fig. 3.14). En supposant k transits dans la courbe-test, l’intercorrélation vaut

C(P, τ, t0) =

k∑
j=1

i=+ ∆
2 τ∑

i=− ∆
2 τ

S t0+ j×P+i × S t0+ j×P+i(P, τ, t0)

.

Le choix de la valeur de ∆ est une fois de plus un paramètre difficile à estimer
analytiquement compte tenu de la nature du bruit. C’est toujours à l’aide du BT4 que
j’ai cherché la durée la plus adaptée en terme de taux de détection. La valeur optimale
trouvée est de 6 fois la durée du transit, soit trois fois avant et trois fois après le transit-
test.

Afin de chiffrer l’apport de cette modification dans le calcul de la corrélation, j’ai
effectué un test comparatif. En reprenant une CL du LRc02 représentée sur la figure
3.15 et en y injectant des transits simulés de profondeurs et de périodes variables, j’ai
comparé les résultats obtenus avant et après cette modification. J’ai choisi une cible
brillante, avec une activité importante mais qui n’est pas affectée par la présence de
pixels chauds. Le résultat est présenté dans la table 3.1.
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Figure 3.14 - Dans cet exemple, la correlation entre la courbe-test et la courbe
de lumière se fait sur des fenêtres de durées égales à trois fois celle du transit
recherché. L’algorithme est ce de fait moins sensible aux éventuelles disconti-
nuités et autres résidus de bruits corrélés restant après filtrage.

Figure 3.15 - Courbe de lumière de LRc02-E1-0126. Cette étoile brillante
(R=12,4) présente une activité à 12 jours et une discontinuité vers le 86ème
jour. En revanche, aucun pixel chaud n’altère la CL.

Dans le cas d’un candidat de plus faible rayon, d’une étoile moins brillante ou
de bruit corrélé persistant malgré l’étape de pré-filtrage, le corrélogramme peut être
bien plus bruité. Cela nous amène à nous poser la question suivante : quand y a-t-il
détection ? En d’autres termes, comment estimer l’amplitude du signal et du bruit et
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Période (jours) 0,7 1 2 5 10
Transdet 0,1% 0,1% 0,1% 0,1% 0,1%
Transdet2 0,02% 0,015% 0,02% 0,03% 0,05%

Table 3.1 - Cette table indique la plus petite profondeur de transit détectée
par chaque méthode de filtrage adapté, en fonction de la période des transits
simulés. La courbe de lumière utilisée est celle de E1-0126, une étoile K2V
brillante du LRc02 (R = 12,14).

quel seuil le S/B associé doit-il dépasser pour permettre le plus de détections perti-
nentes et le moins de fausses détections ?

Le rapport signal sur bruit

Dans des conditions idéales, on peut décrire la courbe de lumière comme la somme
d’un signal de transit S et d’un bruit blanc centré b d’écart-type σb. Pour calculer le
rapport signal sur bruit (S/B) on définit :

– l’amplitude du signal qui est ici la profondeur du transit ∆F ;
– l’amplitude du bruit, σb.

En considérant la moyenne de ∆F mesurée sur k transits de durée τ (exprimée en
nombre de points mesurés), on obtient

S/B =

1
kτ

∑kτ
i=1 ∆F

1
kτσb

√
kτ

=
∆F

σb/
√

kτ
, (3.1)

soit

S/B =
∆F
σb

√
kτ (3.2)

S/B et corrélation

• Cas de Transdet

L’inter-corrélation de la CL retournée et de moyenne nulle hors transit avec une
courbe-test M dont la valeur est fixée à 1 dans les transits et nulle ailleurs vaut

C = S ∗ M = ∆Fkτ. (3.3)

En tenant compte du bruit,

C = ∆Fkτ +

kτ∑
i=1

bi (3.4)
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et l’espérance de C vaut

E[C] = E[∆Fkτ] + E[
kτ∑
i=1

bi], (3.5)

soit
E[C] = E[∆Fkτ] = ∆Fkτ, (3.6)

le bruit est par hypothèse centré, son espérance est nulle. Par ailleurs, le bruit n’est pas
corrélé ; son écart type vaut donc

σ = σb

√
kτ. (3.7)

Finalement, en utilisant la mesure de C comme l’estimateur de E[C], il découle de
3.6 et 3.7

C
σ

=
∆Fkτ

σb
√

kτ
=

∆F
σb

√
kτ = S/B. (3.8)

On remarque alors que les définitions du S/B dans 3.2 et 3.8 sont équivalentes.

• Cas de Transdet2

Dans Transdet2, la corrélation est calculée sur des fenêtres de n fois la durée du
transit, dans lesquelles la CL et la CT sont ramenées à une moyenne nulle. Les deux
courbes sont également retournées (i.e. multipliées par −1).

Les valeurs prises par la CL sont

S =

{
−∆F/n hors des transits

∆F(n − 1)/n dans les transits (3.9)

Par le même raisonnement, la profondeur du transit de la CT étant de 1, les valeurs
prises par la CT sont

M =

{
−1/n hors des transits

(n − 1)/n dans les transits (3.10)

En tenant toujours compte du bruit, l’inter-corrélation s’écrit

C = (S + b)M,
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soit

C =
n − 1

n2 ∆Fkτ +
(n − 1)2

n2 ∆Fkτ +
1
n

kτ(n−1)∑
i=1

bi +
n − 1

n

kτ∑
j=1

bi, (3.11)

où l’indice i parcourt les kτ points dans le transit et j les kτ(n − 1) points à l’extérieur
du transit.

C =
n − 1

n
∆Fkτ +

1
n

kτ(n−1)∑
i=1

bi +
n − 1

n

kτ∑
j=1

b j. (3.12)

où l’indice i parcourt les kτ points dans le transit et j les kτ(n − 1) points à l’extérieur
du transit.
L’espérance de C vaut

E[C] =
n − 1

n
∆Fkτ. (3.13)

Dans la suite, on utilise C comme estimateur de E[C].

Le bruit étant non corrélé, on peut écrire la variance de C

σ2 =

(
n − 1

n

)2

σ2
bkτ +

(
1
n

)2

σ2
bkτ(n − 1), (3.14)

soit

σ =

√
n − 1

n
σb

√
kτ. (3.15)

On obtient alors
C
σ

=
C

σb
√

kτ

√
n

n − 1
=

∆F
σb

√
kτ

√
n − 1

n
, (3.16)

et en comparant avec 3.8, il vient

C
σ

= S/B

√
n − 1

n
. (3.17)

On remarque ici que la modification de la courbe test de Transdet2 n’affecte la valeur
de C/σ que d’un facteur

√
(n − 1)/n constant, ne dépendant que de la taille n de la

fenêtre utilisée.

• Choix des S/B utilisés

Nous définissons deux S/B différents. Le premier, noté S/B1, est celui décrit juste
au dessus, le rapport entre la valeur de la corrélation et le bruit σb estimé en pratique à
l’aide de la variance des résidus après filtrage, hors transit.
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S/B1 =
C

σ

√
kτ

La définition du S/B1 est adaptée au cas où la CL n’est composée que de signaux de
transit et d’un bruit blanc. En pratique, certains signaux périodiques liés à l’objet ob-
servé (transit secondaire, variabilité de l’étoile...) peuvent affecter l’évolution en 1/

√
n

du bruit (en ajoutant un bruit corrélé). L’introduction d’un deuxième estimateur du S/B
peut permettre de tirer profit de cela dans le tri des candidats planétaires.

Le S/B2 est défini sur la courbe repliée : le signal de transit est périodique ; sa
forme moyenne est obtenue en � repliant � la courbe à la période orbitale, c’est à dire
en calculant la courbe de lumière moyenne sur une période, calculant la moyenne du
flux sur des paquets de points de même phase.

S/B2 =
∆F
σrepli

En présence de bruit blanc, σrepli = σb/
√

kτ.
Ces deux définitions du S/B seraient donc équivalentes si nous nous trouvions effec-
tivement en présence de bruit blanc. Pourtant, on remarque que les valeurs de ces
deux estimateurs du S/B ne sont pas parfaitement corrélées. En effet, toute modulation
périodique du signal à la période du transit détecté provenant d’un transit secondaire,
de modulations liées aux forces de marées (caractéristique d’étoiles binaires proches)
ou autres, ne voit pas son amplitude réduire d’un facteur

√
k lors de repliement de la

CL. Ainsi, le S/B1 peut atteindre une valeur élevée alors que le S/B2 reste faible en
présence d’un bruit corrélé de période incluse dans la bande passe-bande du préfiltrage
(fig. 3.16). Une différence notable entre les deux valeurs de S/B peut donc apporter une
indication pertinente sur les modulations de la CL à la période du transit et permettre
de reconnaı̂tre la signature de transits de binaires ou de signaux dont l’origine n’est pas
planétaire.

Le seuil de détection

Connaissant l’expression du S/B, nous devons faire un choix raisonnable quant à la
valeur limite en deçà de laquelle nous estimerons que la détection n’est pas significa-
tive. Cela revient à poser la question suivante : combien de fausses détections sommes
nous prêts à tolérer afin de manquer le moins de détections possibles ?
Compte tenu du pas de la grille de paramètres parcourue dans Transdet et pour des CL
aquises sur une durée d’observation de 150 jours, Bordé (2003) estime que, le nombre
NC de jeux de CT inter-corrélées à la CL avoisine 108. En supposant les NC mesures
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de corrélations indépendantes 4, on peut estimer le taux de fausses détections sur une
CL considérant une valeur seuil S/Bs.

On suppose toujours le bruit blanc. En vertu du théorème central limite, la corrélation,
calculée sur un très grand nombre de mesures affectées de bruits divers, suit une distri-
bution qui doit tendre vers une loi normale.
La probabilité pour que la mesure X d’un S/B atteigne ou dépasse une valeur A du
simple fait du bruit se calcule par intégration de la fonction de répartition de la loi
normale centrée réduite sur toutes les valeurs inférieures à A.

P(X ≥ A) = 1 −
∫ A

−∞

1
√

2π
exp

(
t2/2

)
dt, (3.18)

ou de manière plus compacte,

P(X ≥ A) =
1
2

(
1 − erf

(
A
√

2

))
. (3.19)

où

erf(x) =
2
√
π

∫ x

0
exp(−t2)dt.

Ainsi, nous pouvons préparer un test d’hypothèse pour disqualifier les détections
dues au bruit dans la courbe. Nous définissons un seuil β en dessous duquel nous
estimons que la détection n’est pas significative. Nous pouvons choisir par exemple de
tolérer une seule fausse détection par courbe de lumière. La valeur de β associée nous
permettra alors de différencier un S/B indiquant une détection significativement hors
du bruit. La probabilité d’une fausse détection sur les NC corrélations d’une seule CL
s’écrit

P(X ≥ β) =
1

NC
. (3.20)

En résolvant cette équation, je trouve β = 5,6. Pour un seuil de une seule fausse
détection sur l’ensemble des 12 000 étoiles observées par campagne d’observation,
β atteint la valeur de 7, 2. Nous verrons dans la partie suivante qu’en analysant les
données, un seuil de détection apparaı̂t naturellement avec une valeur plus élevée que
celle trouvée ici, ce qui peut indiquer que le bruit dominant n’est pas le bruit de pho-
tons.

4. Cette assertion est exagérée, puisque le maillage du réseau de paramètres exploré est construit
pour que deux courbes-tests voisines dans cet espace aient un coefficient de corrélation de 75%. On
note également que le bruit réel n’est pas blanc. Ce calcul ne nous autorise qu’à estimer une valeur
approximative de seuil de S/B dans un cas idéal. Cependant, la précision de la valeur obtenue s’avère
suffisante lors de son utilisation sur les CL.
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3.3.2 Résultats et performances de Transdet

Test en aveugle

Les performances de Transdet ont été estimées à différentes reprises, à l’aide des
tests en aveugle. Ces exercices ont permis d’améliorer et de paramétrer les modules
de pré-filtrage et de filtrage adapté. Ces tests ont été créés par différentes équipes tra-
vaillant sur le projet CoRoT, dans le but de tester et d’améliorer les performances des
algorithmes des différentes équipes de détection. Les premiers tests en aveugle, BT 1
et 2 pour blind test 1 et 2, ont été soumis au groupe de détection avant le lancement
de CoRoT, sur des données partiellement ou totalement synthétiques (Moutou et al.
2005). Par la suite, les BT 3 et 4 ont permis d’évaluer nos capacités à détecter des
transits en nous confrontant à des conditions réelles, puisque les signaux de transit ont
été injectés sur des CL acquises par le télescope. Les résultats nous ont permis d’avoir
une évaluation des performances de la chaı̂ne de détection complète : depuis l’acquisi-
tion des mesures par l’instrument jusqu’à la production de candidats planétaires par les
équipes de détection. Nous allons nous intéresser au dernier test en aveugle, le BT4.
C’est lors de ce test que j’ai paramétré le module de filtrage décrit en §3.3.1.

Le quatrième test en aveugle :

Deux cent cinquante courbes de lumière provenant du LRa01 réparties par magni-
tude en cinq paquets de 50 CL couvrant la gamme dynamique de CoRoT. 55 courbes de
lumière contenaient un signal planétaire, parmi lesquelles 10 simulaient des planètes
de rayon analogue à Jupiter, 25 de type Neptune et 20 Terre.

• Les résultats :

Après optimisation des paramètres de filtrage, Transdet2 a permis la détection de
neuf planètes de type Jupiter sur dix, quatorze neptunes sur vingt-cinq et une planète de
rayon terrestre sur vingt. Bien qu’à la limite de détection, on remarque ici que l’objectif
de détecter des planètes de petit rayon – compatibles avec un modèle de super-terre en
particulier – est atteint.
On remarque par ailleurs la complémentarité des algorithmes des différentes équipes :
la proportion de candidats détectés est importante grâce à la diversité des méthodes de
filtrage et de détection. Par exemple, deux planètes de rayons analogues à la Terre ont
été détectées, chacune par une équipe différente.
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Jupiter Neptune Terre Fausses alarmes
LUTH 90% 40% 5% 4,7%
DLR 80% 36% − 15%
LAM 90% 48% − −

IAS 90% 56% 5% 7,7%
ESTEC 100% 52% − −

KOLHN 80% 32% 5% 5,9%
GRAZ 70% 44% − 50%
IAC 70% 32% − −

Tous 100% 56% 10%

Table 3.2 - Ce tableau présente les détections effectuées par chaque équipe
du groupe de détection, en fonction du type de planètes simulées. Le taux de
fausse alarme est défini comme le rapport du nombre de détections ne corres-
pondant pas à un signal planétaire sur le nombre total de détections de l’équipe
considérée. Les résultats de Transdet2 apparaissent en gras.

Les données de CoRoT

J’ai appliqué Transdet2 à l’ensemble des CL acquises par CoRoT depuis sa première
campagne d’observation. Entre janvier 2007 et mai 2010, j’ai pu ainsi participer à
l’analyse d’une dizaine de campagnes d’observation dont les champs contenaient en-
viron douze mille cibles 5 à chaque fois (table 3.3). Le classement de celles-ci par ordre
d’intérêt décroissant s’est fait en s’appuyant sur la valeur des S/B décrits plus haut.

En étudiant les candidats par ordre d’intérêt décroissant (S/B décroissants), j’ai pu
constater que très peu de détections sont pertinentes en dessous de la valeur de 12-14
pour le S/B1 et de 6-7 pour le S/B2. Le diagramme 3.16 et les histogrammes 3.17 et
3.18 permettent d’estimer ces valeurs expérimentales de seuil.

L’utilisation des deux estimateurs du S/B permet ainsi un tri efficace aboutissant à
l’exclusion de la très large majorité (92% dans le cas présent) des détections ne pou-
vant pas correspondre à un signal planétaire. Dans les 8% de CL restantes, seules 36
CL (42 avec le mode alarme) ont été sélectionnées pour suivi au sol, soit moins de 5%.
Si cette sélection basée sur un seuil empirique de S/B est efficace, il reste cependant un
taux de fausse alarme très important tant lié aux nombreuses binaires à éclipses qu’à
la présence de bruit rouge dans les données. La différence entre les valeurs de S/B1

et S/B2 s’expliquent par l’existence d’un bruit corrélé de périodicité proche du signal
trouvé et de durée analogue à celle du transit, donc non retiré lors du préfiltrage.

5. Depuis le mois de mars 2009, un des deux processeurs à bord de l’instrument est défectueux.
Seule une matrice de CCD reste utilisée pour l’exoplanétologie, réduisant de moitié la taille du champ.
Le problème est le même pour la voie d’astérosismologie.
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Figure 3.16 - Les valeurs du S/B2 en fonction du S/B1 pour les CL du LRc02.
Les pointillés symbolisent la position des seuils expérimentaux de 14 et 7
(resp. S/B1 et S/B2). La zone de grande densité centrée autour de (10; 4,5)
correspond à l’absence de détection de signal. Les candidats recommandés
pour le suivi au sol sont représentés par les croix rouges et les trois planètes
confirmées, par les astérisques verts. Les croix rouges situés en dessous des
seuils correspondent à des cas limites en terme de S/B, ayant été détectés par
d’autres équipes, utilisant différents algorithmes de détection et techniques de
filtrage. La complémentarité des différentes méthodes est un point essentiel
qui permet d’optimiser le nombre de détections. On note qu’il existe une po-
pulation importante de points en bas à droite du graphique : il s’agit essentiel-
lement de binaires à éclipses et d’étoiles pulsantes : le S/B1 y est très sensible,
mais le S/B2 reste faible du fait des variations hors transits à la même période
que le signal comme cela est expliqué au §3.3.1. La ligne bleu symbolise à
l’égalité entre le S/B2 et le S/B1.

En procédant ainsi, j’ai pu isoler les CL susceptibles de contenir la signature d’un
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Figure 3.17 - La distribution des valeurs de R/B1 (ci-dessus) et R/B2 (ci-
dessous) permet d’estimer les seuils (représentés en pointillés) séparant les
CL sans signaux des CL potentiellement porteuses de signaux de transits.

Figure 3.18 -
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Nombre d’étoiles observées Détections
Campagne MON CHR Total Suivis Planètes / Naines brunes
IRa01 5973 4704 10677 42 2
SRc01 5706 1269 6975 57 -
LRc01 7689 3719 11408 64 4
LRa01 3938 7470 11408 53 3
SRa01 5468 2682 8150 12 -
LRc02 7585 3823 11408 43 3
SRc02 7560 3848 11408 16 -
SRa02 6585 3680 10265 21 1
LRa02 7283 4125 11408 41 2
LRc03 2558 3103 5661 45 2
Total 60345 38423 98768 394 17

Table 3.3 - Nombre d’étoiles observées, de cibles suivies au sol suite aux sug-
gestions du groupe de détection ou du mode alarme, et de planètes confirmées
au cours des dix premières campagnes d’observation de CoRoT. Sur les 394
étoile suivies ou devant être suivies, 5% ont abouti à la détection d’une planète
ou d’une naine brune.

transit planétaire ; j’ai ensuite analysé ces candidats planétaires un par un, les ai classés
par ordre de pertinence en leur attribuant une note basée sur des critère décrits plus loin.

Enfin, j’ai confronté la liste des candidats à celles des autres équipes de détection.
Un classement et une note finale a été établie par l’ensemble du groupe de détection.
La liste des candidats planètes a été confiée aux équipes de suivi au sol, dont le rôle
est d’effectuer des observations de différentes natures afin de confirmer, de réfuter ou
d’attribuer un degré de confiance au scénario planétaire. Une description plus détaillée
de ce travail est faite au §3.4.2.

3.4 Sélection des candidats

Nous allons dans cette partie décrire le travail de sélection et de suivi des candidats
détectés, amenant à la confirmation de leur nature planétaire.

Le diagramme présenté sur la fig.3.4 résume l’ensemble du processus de détection.
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3.4.1 Sélection des candidats planétaires grâce à la photométrie de
CoRoT

L’utilisation des données photométriques de CoRoT ne se limite pas à la détection
de transits, mais joue également un rôle important lors de l’analyse des candidats. Une
grande quantité d’informations relatives à la nature des objets observés peut être ex-
traite des CL. La méthode de sélection des candidats décrite dans les lignes qui suivent
se fait grâce à l’étude précise des paramètres de transits et plus généralement de la
CL. Une description de l’outil d’analyse que j’ai développé à ces fins est donnée au
chapitre 4.

Il s’agit d’effectuer différents tests d’hypothèses permettant de répondre à la ques-
tion : peut-on exclure un scénario planétaire, et avec quel degré de confiance ?

L’élimination systématique des binaires dites � évidentes � se fait grâce aux critères
suivants :

1. La profondeur d’un transit planétaire ne peut pas excéder quelques pourcents.
TrES-4, dont la détection est rapporté par Mandushev et al. (2007) est la planète
de plus grand rayon mesuré à ce jour (1,81 RJ). Ainsi, aucune des plus de cents
planètes de rayon mesuré (connues à ce jour) n’a un rayon supérieur à 1,81 RJ

(Schneider). Si l’on choisi une limite plus large de deux rayons joviens, on peut
raisonnablement éliminer tout scénario planétaire conduisant à un transit plus
profond. Le type spectral des cibles que l’on observe est connu grâce aux ob-
servations photométriques préparatoires à la mission et à l’ensemble des infor-
mations collectées et thésaurisées dans une base de donnée dédiée à la mission
CoRoT : Exo-Dat (Meunier et al. 2007a, 2009; Deleuil et al. 2006; Meunier et al.
2007b). On peut alors estimer le rayon de ces cibles et en déduire le rayon des
objets qui transitent. À l’aide d’un diagramme comme celui de la figure 3.19, on
peut ainsi rejeter les candidats peu pertinents, ou recommander une observation
de spectroscopie stellaire afin de s’assurer de la compatibilité du type spectral de
l’étoile avec l’hypothèse planétaire ;

2. La durée des transits dépend de l’inclinaison de l’orbite : en fonction de la
longueur de l’arc de disque stellaire coupé, le transit peut durer un temps quasi
nul (transit rasant) ou maximal si le transit est équatorial. En supposant une
orbite circulaire, on peut calculer la durée maximale de la traversée du disque
compte tenu des paramètres stellaires :

τeq = R?

(
4P

πGM?

) 1
3

, (3.21)

où le rayon et la masse du compagnon sont négligés devant ceux de l’étoile.
Tout excès de durée par rapport à la valeur donnée par ce calcul peut avoir pour
origine :
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Figure 3.19 - Pour un type spectral stellaire donné, on peut estimer le rayon de
la planète à l’origine de la micro-éclipse observée en fonction de l’amplitude
du signal. On ne s’intéresse ici qu’à des étoiles naines. Les lignes continues
représentent la valeur de la profondeur relative d’un transit de planète d’un
rayon terrestre, de Neptune, de Jupiter et de TrES-4, en fonction du rayon de
l’étoile hôte. La ligne pointillée représente un cas limite d’une planète de deux
rayons de Jupiter. Au delà de cette ligne, l’interprétation planétaire d’un transit
est peu probable et n’a jamais été observée.

– une orbite excentrique. D’après l’Encyclopédie des planètes extrasolaires (Schnei-
der), seule 7% des orbites planétaires connues ont une excentricité supérieure
à 0,5. La probabilité d’observer un planète dont le transit est supérieur à 1,5 τeq

est inférieure à 7%. De plus, dans un tel cas, la probabilité de transit est
plus importante aux abords du périastre qu’à l’apoastre, puisque la probabilité
géométrique de transit évolue en r/R?, où r est la distance planète étoile. Sta-
tistiquement, on s’attend donc à voir beaucoup plus souvent des transits � trop
courts � dans le cas d’orbites non circulaires ;

– le rayon de l’objet qui transite n’est pas négligeable devant celui de l’étoile :
il s’agit peut-être d’une étoile double ;

– le transit ne provient pas de la cible, mais d’une binaire de fond ou d’un conta-
minant ;
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– le type spectral de la cible n’est pas celui que l’on pense.
3. La forme du transit nous indique s’il existe une phase où l’objet qui transite

dans le disque stellaire est totalement immergé ou non. Dans le premier cas, le
fond du transit doit être relativement plat, aux effet d’ACB près. On parle de
transit en forme de U ; sinon, le transit se limite à une phase d’immersion puis
d’émersion de l’objet, au cours desquelles la photométrie enregistre une baisse
puis une augmentation du flux lumineux, conférant au transit une forme en V.

Pour un transit, la probabilité d’être rasant vaut

P =
2RC

RC + R?

où RC 6 R? est le rayon du compagnon transitant.

Dans le cas d’une étoile binaire, les rayons des deux astres sont souvent compa-
rables : une immersion totale est peu probable, ou du moins très courte comparée
à la durée totale du transit : une binaire M2-G2 a par exemple 67% de chances
de montrer un transit rasant. Au contraire, pour une planète, il est moins pro-
bable que le transit soit rasant car RC << R? : pour un jupiter autour d’une étoile
solaire, la probabilité est inférieure à 20%.

4. La présence d’un transit secondaire : d’une profondeur différente du transit
principal, il signe très généralement la nature stellaire du candidat. À l’instar du
transit primaire, si l’occultation du compagnon de l’étoile-cible s’accompagne
d’une diminution du flux lumineux du même ordre de grandeur que le transit
primaire, on peut légitimement conclure à sa nature stellaire. La bande spectrale
de CoRoT s’étalant sur le visible et le proche IR, le rayonnement thermique
d’une planète n’est pas suffisant pour être mesurable, sauf si la température de la
planète devient comparable à celle de l’étoile et l’on ne peut donc pas observer
de transit secondaire de cette nature. En revanche, la lumière stellaire réfléchie
par la planète peut, dans de rares cas, être responsable de la détection d’un transit
secondaire, mais d’une profondeur inférieure au primaire de plusieurs ordres de
grandeur. On cherche donc à détecter la présence d’un transit secondaire (fig.
3.24) et en l’absence de détection, on attribue donc un niveau de confiance à la
présence d’un transit secondaire à la phase 0,5 (soit une demi-période après le
transit primaire) ;

5. La variabilité ellipsoı̈dale : dans un système binaire d’étoiles proches, les deux
astres exercent l’un sur l’autre des forces de marées importantes, au point qu’ils
peuvent subir des déformations significatives leur conférant une forme allongée
(Sirko et Paczyński 2003). Leur projection sur le plan du ciel n’est plus un
disque mais une ellipse, dont la taille varie au cours de l’orbite, induisant une
modulation périodique du flux lumineux à un rythme deux fois plus élevé que
la révolution orbitale. Les masses mises en jeu doivent être considérables pour
donner ce genre d’effet, ce qui élimine toute possibilité de scénario planétaire.
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Figure 3.20 - Le graphique ci-dessus représente la durée de transits
équatoriaux en fonction de la période orbitale. Les orbites sont supposées cir-
culaires. Sept cas différents sont représentés, correspondant à sept étoiles hôtes
de type spectral différent. Un transit planétaire peut être plus court si l’incli-
naison n’est pas de 90 degrés, mais ne peut pas être plus long, hormis pour
une orbite excentrique.

6. La couleur du transit : un transit planétaire peut être assimilé au passage d’un
disque opaque dans toutes les longueurs d’ondes devant le disque d’une étoile.
Par conséquent, la diminution relative de flux lumineux doit être achromatique.
En revanche, plusieurs scénarios ne faisant pas intervenir de planète donnent
lieu à des transits chromatiques : comme un système binaire d’arrière plan qui ne
viendrait affecter qu’une partie du masque de la cible, un mélange de deux taches
images, un système binaire d’étoiles de types spectraux très différents... La figure
3.23 montre le transit primaire dans les trois couleurs et de LRc02-E2-0274.
L’écart de profondeur entre chaque canal et la courbe blanche est extrêmement
significatif, dépassant 30σ. Enfin, un transit planétaire peut paraı̂tre chromatique
si une partie de la FEP de la cible est affectée par la présence d’un contaminant
(fig. 3.21). Le flux de l’étoile cible dans la voie concernée sera alors dilué par le
flux du contaminent et la profondeur relative du transit sera inférieure dans cette
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couleur. Par exemple, si seule la zone rouge est contaminée on aura :

εbleu =
∆F?,bleu

F?,bleu
, εrouge =

∆F?,rouge

F?,rouge + Fconta
. (3.22)

On ne peut donc pas rejeter le scénario planétaire pour la seule raison que le
transit est significativement chromatique. La chromaticité des transits est un ar-
gument parmi d’autres, permettant de s’orienter vers une interprétation du tran-
sit, la plus probable. Un exemple détaillé s’appuyant sur le cas de CoRoT-7b est
donné au §4.3.2.

Figure 3.21 - Ici, on constate que le contaminant situé juste en dessous de la
cible a été inclus dans le masque d’ouverture. Par conséquent, le flux ajouté à
la CL impactera différemment les trois canaux colorés.

7. La régularité de la profondeur des transits : on s’attache en particulier à la
mesure de la différence de profondeur entre les transits pairs et impairs. Un écart
relatif significatif (de quelques pourcents à plusieurs dizaine de pourcent) peut
traduire le fait qu’il s’agit en réalité des transits primaires et secondaires d’un
système de deux étoiles de rayons et de types spectraux voisins.

8. Les discontinuités : dans le cas de candidats à grande période orbitale, où peu
de transits sont détectés, on s’assure que le signal de transit n’est pas une ac-
cidentelle superposition de quelques discontinuités régulièrement espacées dans
le temps, sans rapport entre elles. Bien que cela puisse paraı̂tre peu probable, il
faut garder à l’esprit le fait que les algorithmes de détection sont conçus pour
être des outils performants de recherche de signaux périodiques !

L’exemple qui suit est présenté à titre illustratif.

La figure 3.22 montre le transit moyen – c’est-à-dire une moyenne sur chaque va-
leur de la phase de l’ensemble des transits de la CL– de LRc02-E2-0274, une des
cibles du LRc02. Un grand nombre d’arguments permet d’affirmer qu’il ne s’agit pas
d’un candidat planétaire, nous allons donc nous appuyer sur cet exemple pour illustrer
quelques uns des critères précédents.
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La durée du transit est de 4 h 36 min ± 4 s et sa période de 6j3h18min3s ± 10s.
D’après la figure 3.20, l’étoile hôte (supposée naine) doit être une F0 ou de plus grand
rayon pour expliquer un tel transit avec une orbite circulaire. Mais si l’on se réfère à la
figure 3.19, une profondeur de transit de 5,84 ± 0,02 % devant une étoile F0, ou plus
grande, correspondrait à un objet d’environ 4 rayons joviens ou plus, ce qui est exclu
pour une planète.

Figure 3.22 - La profondeur du transit de � LRc02 − E2 − 0274 � avoisine les
6 % et sa durée dépasse les quatre heures et demi. Ces arguments tendent à
montrer la nature stellaire de l’objet qui transite.

Par ailleurs, la figure 3.23 montre que le transit est chromatique, ce qui appuie
encore le scénario de transit d’étoiles binaires.
Enfin, la recherche de transit secondaire fait apparaı̂tre la présence d’une deuxième
micro-éclipse avec un S/B supérieur à 20 (fig. 3.24). Le compagnon est donc bien une
autre étoile. La profondeur de ce transit secondaire est d’environ 0,1% soit inférieure
à celle du transit primaire d’un facteur 60. Il se trouve à la phase 0,67, ce qui indique
une orbite excentrique.

L’outil développé pour l’étude quantitative de tous ces différents critères et pour
caractériser les paramètres de transit des candidats, est décrit dans le chapitre 4.

3.4.2 Le suivi au sol

Avant le lancement de CoRoT, un important travail de préparation scientifique de
la mission a permis de rassembler dans Exo-Dat un ensemble considérable d’infor-
mations sur les étoiles susceptibles d’appartenir aux champs d’observations, lesquels
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Figure 3.23 - Le transit moyen dans les trois couleurs et la courbe blanche
(représentée en noir) de � LRc02 − E2 − 0274 � sont représentés ici. La pro-
fondeur du transit dépend clairement de la bande spectrale considérée. Ce qui
apporte une preuve supplémentaire de la nature stellaire de l’objet qui transite.
Les barres d’erreur sont trop petites pour être représentées ici.

n’étaient pas totalement définis à ce stade. Les données provenant de différents ca-
talogues y sont thésaurisés, tels que 2MASS, USNO-A2, DENIS ; des données as-
trométriques, de photométrie en large bande (UBVri), des estimations des types spec-
traux, classes de luminosité, et rougissement y sont proposées. Enfin, les températures
effectives, gravités de surface et métallicités des étoiles dérivées de spectres de moyenne
résolution ont été ajoutées aux informations précédentes. Pendant la mission, un cer-
tain nombre d’informations complémentaires doit être obtenu afin de tester le caractère
planétaire des candidats issus de l’analyse des données de CoRoT et d’affiner les
connaissances sur les cibles observées.

Dans le paragraphe qui suit, nous ferons une revue succincte des moyens au sol et
du travail de suivi des candidats planétaires détectés grâce à la photométrie de CoRoT.
Je n’ai pas personnellement participé à ce travail durant ma thèse, mais il me semble
important, pour la compréhension globale du processus de détection, d’en décrire les
grandes lignes.
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Figure 3.24 - Le rapport signal sur bruit de détection de transit en chaque point
de la phase de la courbe moyenne. Ici, la courbe de lumière est celle de la cible
LRc02-E2-0274. On distingue un pic à la phase nulle, d’une amplitude de 350
environ, qui correspondant au transit principal ; un autre pic beaucoup plus
petit se trouve à la phase de 0,67 pour une S/B de 20 environ. Cela atteste de la
présence d’un transit secondaire, signature de la nature stellaire du compagnon
de l’étoile principale. La ligne pointillée verte indique la phase moitié où se
trouverait le transit secondaire si l’orbite était circulaire.

La photométrie

Les principales causes de faux positifs, c’est-à-dire de signaux analogues à ceux
d’un transit planétaire mais dont la source est d’une autre nature, sont les systèmes
d’étoiles doubles qui transitent, se trouvant en arrière-plan de la cible. Plus éloignés
ou moins brillants que l’étoile étudiée, ces objets ont un éclat moindre et se fondent
parfois dans la FEP de la cible (fig 3.25). Des observations photométriques à plus haute
résolution angulaire que celles de CoRoT permettent :

– de connaı̂tre le champ d’étoiles voisin et d’en déduire une possible contamination
qui n’aurait pas été observable dans le jeu de données regroupées dans Exo-Dat ;

– de rechercher la source du transit en effectuant des observations hors et pendant
les transits. Les variations photométrique de la cible et des étoiles voisines sont
analysées et l’origine du signal de transit est déterminée.

L’objectif de ce travail est d’éliminer les candidats dont les variations de flux ne pro-
viennent pas de la cible, ou de définir une probabilité d’erreur sur l’origine de la source
des transits.
La liste complète des moyens instrumentaux de l’équipe de suivi CoRoT pour l’obser-
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Instrument Observatoire
BEST 20-cm Observatoire de Haute Provence, France
BESTII 25-cm Cerro Armazones, Chili
TEST 30-cm Thurı̈nger Landessternwarte, Allemagne
Vienna 80-cm Vienna Observatory, Autriche
IAC 80-cm Observatorio del Teide, Îles des Canaries, Espagne
WISE 47-cm, 1-m WISE Observatory, Israël
OHP 1 2-m Observatoire de Haute Provence, France
Euler 1 2-m La Silla, Chili
Tautembourg 2-m Thurı̈nger Landessternwarte, Allemagne

Table 3.4 - Les instruments au sol utilisés pour le suivi photométrique des
candidats.

vation photométrique est donnée dans le tableau 3.4. Pour plus d’information, une des-
cription détaillée du suivi photométrique depuis le sol est faite par Deeg et al. (2009).

Figure 3.25 - CoRoT-7 et son voisinage. À gauche : image prise par le
télescope CoRoT. Le cadre noir représente la limite du masque qui a été utilisé
pour la photométrie d’ouverture. Les croix indiquent la position des étoiles ca-
talogués dans Exo-Dat. À droite, le cliché à été pris avec le télescope de 80
cm de l’IAC aux Canaries. La limite de la résolution angulaire imposée par les
turbulences atmosphériques (seeing) est de 1,5′′.

Le travail d’élimination des scénarios de transits liés à un contaminant est brièvement
décrit pour le cas de CoRoT-7b au §4.3.2.
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Spectroscopie des vitesses radiales

• Principe et méthode

Il s’agit de mesurer la vitesse de déplacement de l’étoile au cours de son orbite
autour du centre de gravité du système étoile-planète. Ceci permet de s’assurer de la
nature planétaire de l’objet étudié et de mesurer sa masse, en supposant connue celle
de l’étoile.
Si la vitesse radiale est utilisée ici lors du suivi des candidats, la détection de planètes
par cette méthode a permis la découverte de la majorité des exoplanètes connues à ce
jour. La première planète extra-solaire orbitant autour d’une étoile de type solaire, 51-
Peg b, a été découverte de cette manière par Mayor et Queloz (1995).

La composante normale au plan du ciel de la vitesse de l’étoile est appelée � vi-
tesse radiale � ; elle est par convention comptée positivement lorsque l’étoile s’éloigne
de l’observateur (fig. 3). L’utilisation des variations périodiques de vitesse radiale
des étoiles à été proposée dès la fin du XIXe siècle, en particulier pour l’étude des
systèmes binaires d’étoiles mais également dans l’espoir de détecter des compagnons
planétaires. Dès le début du XXe siècle, des observations de systèmes multiples d’étoiles
sont faites (Berman 1931). Struve (1952) propose par exemple de développer des
méthodes de mesure de vitesses radiales de haute précision afin de détecter des planètes
proches de leur étoile hôte. Il souligne par ailleurs le fait que dans les cas favorables,
des transits planétaires pourraient également y être observés.

Le principe physique repose sur l’effet Doppler-Fizeau : la mesure du décalage des
raies spectrales de l’étoile induit par le mouvement de celle-ci.

• Cas d’une orbite circulaire

Le rayon a? de l’orbite stellaire est directement proportionnel au rapport de la masse
de l’étoile sur la masse du système MP

M?+MP
et à la distance d qui sépare l’étoile de son

compagnon (eq. 3.23).

a? = d
MP

M? + MP
(3.23)

Si on néglige la masse de la planète devant celle de l’étoile, la vitesse de déplacement
de l’étoile sur son orbite supposée circulaire vaut :

V? =
2π
P

a? (3.24)
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où P est la période orbitale ; la composante de la vitesse de l’étoile parallèle à la
ligne de visée, appelée vitesse radiale, est la grandeur mesurée par la méthode que
nous allons décrire dans ce paragraphe. En reprenant 3.24, on obtient la valeur de
vitesse radiale à l’instant t :

Vrad? = K cos
(
(t − tNa)

2π
P

)
avec K = V? sin(i) (3.25)

K est l’amplitude des variations de la vitesse radiale et vaut directement la vitesse
orbitale de l’étoile réduit d’un facteur sin i ; i est l’inclinaison du plan orbital et tNa

l’instant où l’étoile franchit le nœud ascendant de son orbite.

Pour une étoile d’une masse solaire, l’amplitude du mouvement attendu a les ca-
ractéristiques décrites dans la table 3.4.2

Conditions thermiques d (UA) Masse planétaire a?(km) V? (m s−1)
0,05 1M⊕ 45 0,40

Planète chaude 0,05 1MN 771 6,8
0,05 1MJ 14 300 126

1 1M⊕ 450 0,09
Planète tempérée 1 1MN 7 710 1,5

1 1MJ 142 500 28
10 1M⊕ 4 500 0,03

Planètes froide 10 1MN 77 100 0,5
10 1MJ 1 420 000 8,9

Table 3.5 - Les valeurs de l’amplitude et de la vitesse du mouvement d’une
étoile d’une masse solaire sont tabulées dans le référentiel d’inertie du système
planète-étoile. La valeur du demi grand-axe a? de l’orbite de l’étoile et sa
vitesse orbitale V? y sont données en présence d’un compagnon planétaire
d’une masse terrestre, une masse de Neptune et une masse jovienne et une
distance d planète-étoile.

• Cas d’une orbite elliptique

On utilise le formalisme donné en 6.

Des lois de Kepler, on déduit l’expression 3.26 qui exprime la valeur de la vitesse
radiale de l’étoile (Bordé 2003) en fonction des paramètres de l’orbite.

Vrad? = K ( cos(ν? + ω ) + e cosω) avec K =
2π
P

a? sin(i)
√

1 − e2
(3.26)

Nous sommes placés dans le référentiel d’inertie du système. K est l’amplitude des
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variations de la vitesse radiale au cours de l’orbite par la planète. Lors d’observations
depuis le sol, trois composantes supplémentaires sont à considérer :

1. La vitesse radiale moyenne, provenant du mouvement de dérive du système cible
par rapport au système solaire. L’ordre de grandeur est de la centaine de ki-
lomètres par seconde.

2. Les modulations induites par la rotation de la Terre autour d’elle, à une vitesse
d’environ 450 ms−1 (à l’équateur), avec une période d’un jour sidéral (23h 56min
45sec).

3. La révolution de la Terre autour du Soleil, à la période de 365,25 jours induisant
un signal d’amplitude 30 kms−1 environ.

• La mesure du décalage Doppler

L’amplitude des vitesses recherchées est comprise entre quelques dizaines de cen-
timètres et quelques centaines de mètres par seconde (tab. 3.4.2). Le décalage relatif
des raies spectrales vaut

δλ

λ
=

V?

c
(3.27)

et est par conséquent de l’ordre de 10−6 à 10−10.
Les quelques centimètres à quelques centaines de mètres par seconde de la vitesse de
l’étoile sont à comparer à la largeur caractéristique des raies stellaires observées, qui
sont de plusieurs kilomètres par seconde.
La précision requise est atteinte grâce à la mesure d’un grand nombre de raies d’émission
de l’étoile observée, à l’aide de spectrographes à haute résolution spectrale. La me-
sure de la position des raies stellaires est estimée au mieux par la corrélation du
spectre de l’étoile avec des masques numériques ou des spectres stellaires synthétiques.
L’étalonnage est effectué à l’aide d’un spectre de référence. Principalement, deux tech-
niques différentes aux avantages complémentaires existent :

– le faisceau lumineux collecté par le télescope traverse une cellule à gaz conte-
nant de l’iode (Marcy et Butler 1992; Butler et al. 1996). Les raies d’absorption
se superposent alors au spectre stellaire. Cette méthode permet de limiter effica-
cement les erreurs systématiques, mais réduit le flux de l’étoile de moitié environ
et augmente donc le bruit de photons. Elle est utilisée dans différents instruments
comme UVES au VLT, HIRES au Keck ou encore Hamilton au Lick. La précision
sur les vitesses mesurées peut atteindre les 3 ms−1 ;

– un faisceau lumineux issu d’une lampe thorium-argon est injecté dans le spec-
tromètre, superposé à celui de l’étoile. Le flux stellaire n’étant pas absorbé, le
bruit de photons est moindre, mais des instabilités liées aux variations de posi-
tions du faisceau de l’étoile au cours du temps viennent détériorer la qualité de la
mesure. Les spectrographes SOPHIE à l’OHP, CORALIE du télescope Suisse de
1,20 m, HARPS au 3, 60 m à l’ESO et FLAMES au VLT utilisent cette méthode.
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La précision atteint peut avoisiner les 1 ms−1, ce qui en fait la méthode la plus
précise opérationnelle à ce jour.

Plus généralement, la précision instrumentale obtenue dépend de la stabilité ther-
mique, barométrique et mécanique du système, du dispositif de décohérençage et de
l’intensité du flux limitant le bruit de photon.

D’autres techniques d’étalonnage existent ou sont en développement pour les pro-
chaines générations de spectrographes à haute résolution, comme par exemple l’utili-
sation d’un peigne laser et d’un interféromètre Fabry Perot (Wildi et al. 2009).

• Suivi en vitesse radiale et limites

Cette étape est centrale dans la caractérisation des exoplanètes. L’observation du
mouvement de l’étoile par décalage Doppler-Fizeau de ses raies spectrales permet de
distinguer plusieurs situations simultanément :

– si la cible présente deux spectres stellaires distincts dont le décalage est anti-
corrélé, on est en présence d’un système binaire, dit binaire spectral de type 2
(BS2) ;

– un seul spectre stellaire est observé mais les variations de vitesses radiales déduites
indiquent un candidat compatible avec un objet de masse dépassant 0,07 masse
solaire (BS1) : c’est encore un système binaire d’étoiles dont une des deux com-
posantes n’est pas visible ;

– les variations de la vitesse radiale sont compatibles avec un compagnon de masse
comprise entre 0,07 masse solaire et 13 masses de Jupiter et ont la périodicité des
signaux de transit : on a détecté une naine brune 6 ;

– idem, mais la masse du compagnon est estimée à moins de 13 masses de Jupiter :
il s’agit d’une planète ;

– aucun signal de vitesse radiale n’est mesuré à la période orbitale indiquée par
la photométrie de CoRoT : les signaux de transit proviennent d’un contaminant
ou sont noyés dans le bruit. Des observations supplémentaires sont nécessaires.
Ce fut le cas de CoRoT-7b par exemple, avant une longue et intense campagne
d’observation ;

– plus rarement, des systèmes triples sont mis en évidence (BS3).

Bien entendu, le paramètre clé obtenu par les mesures de vitesses radiales est la
masse des planètes détectées. Les objets qui transitent ont une inclinaison proche de
90˚ ; une valeur plus précise peut-être déduite de la CL. Par conséquent, la masse des
objets est directement obtenue par la vitesse radiale, sans s’embarrasser du facteur

6. Le seuil des 13 masses de Jupiter correspond à l’initiation de la réaction de fusion du deutérium,
mais autour de cette valeur, les objets n’ont pas une nature singulièrement différente. Ce critère basé sur
la fusion du deutérium est discuté et il n’existe pas de consensus quant à la définition d’une limite entre
les planètes très massives et les naines brunes.
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sin(i).

Extrêmement utile à la confirmation de la détection des planètes et indispensable
pour la mesure des masses, le suivi en vitesse radiale se trouve être d’avantage limité
par le bruit de photons – puisque le flux lumineux est dispersé – et l’activité stellaire
que la photométrie. Ainsi, les candidats de très faible rayon, dont l’étoile hôte a une
magnitude supérieure à 15,5, ou une activité magnétique trop importante, s’avèrent
extrêmement difficiles à étudier avec les moyens actuels. CoRoT-7b, cette planète de
1, 7 rayons terrestres (Léger et al. 2009) autour d’une étoile G9V de magnitude V =

11.7 a nécessité plus de cent mesures (107 exactement !) avec le spectrographe de très
haute précision Harps, avant de permettre l’estimation de sa masse à 4,8 ± 0,8M⊕
(Queloz et al. 2009). Malgré cette quantité impressionnante d’observations, la valeur
de la masse et son incertitude sont encore discutées du fait de la difficulté du traitement
des données dans un contexte bruité et de la faiblesse du signal (Hatzes et al. (2010);
Bruntt et al. (2010); Pont et al. (2010), Boisse et al. (2011 à paraitre dans A& A),
Ferraz-Mello et al. (2011 ; soumis à A& A) ).
Dans de telles conditions, la confirmation planétaire, grâce à la photométrie, peut se
faire avant l’obtention de résultats par vitesse radiale, par élimination successive des
scénarios de faux positifs possibles, comme l’ont fait Léger et al. (2009) (§4.3.2).

Les spectrographes utilisés pour le suivi en vitesse radiale des candidats CoRoT
sont Harps, à La Silla (Chili), Sophie à l’Observatoire de Haute Provence (France) et
Hires (Hawaii).

Observation spectroscopique des étoiles

Les paramètres stellaires tels que la masse et le rayon des étoiles cibles sont dérivés
à partir de modèles et de spectres mesurés. Les résultats obtenus jouent un rôle clé pour
la caractérisation des objets détectés en transit : la valeur des paramètres stellaires
et l’incertitude associée se répercutent directement sur l’estimation des paramètres
planétaires. En particulier, les valeurs du rayon et de la masse des planètes détectées
dérivent de l’estimation de celles de leur l’étoile.

3.4.3 Signaux de transit dans les données du LRc02 et statistiques

Afin d’illustrer les étapes de sélection, de tri et de suivi des candidats décrits précé-
demment, nous allons nous appuyer sur l’exemple du LRc02 pour lequel j’ai pris en
charge le rôle de coordination et de synthèse du travail du groupe de détection.
Le champ considéré se trouve dans la constellation du Serpent, à la limite de la constel-
lation de l’Aigle ; son centre se trouve en (280,45,6,65′) – déclinaison et ascension
droite exprimées en coordonnées écliptiques. 11408 étoiles y ont étés suivies pendant
145 jours parmi lesquelles 3823 (34%) étaient suffisamment brillantes pour être ob-
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servées à l’aide de masques chromatiques. Les 7585 autres ont été suivies avec un
masque monochromatique. La magnitude r′ de ces étoiles s’étale de 11 à 16.

Sur la campagne du LRc02, les algorithmes de détection ont trouvés 268 CL présentant
un signal apparenté à la signature d’un transit, parmi lesquelles 210 (soit 78%) d’entre
elles ont été d’emblée classées comme binaires évidentes ou signaux non pertinents.
Les 59 courbes restantes ont été analysées de manière approfondies par le groupe de
détection. Lors de cette étape, 23 candidats (39%) ont été disqualifiés, alors que les
36 (soit 61%) cibles restantes ont été classées par ordre d’intérêt décroissant et recom-
mandées pour un suivi au sol.

En suivant les étapes décrites dans les paragraphe précédant, chaque champ est
passé au tamis de manière systématique. Les systèmes observés peuvent être classés
parmi les groupes suivants :

– pas de signal de transit détecté ;

– binaires de premier plan ou de fond qui transitent ;

– candidats à suivre ou en cours de suivi au sol ;

– candidats difficiles à étudier avec les moyens instrumentaux actuels : magnitude
de l’étoile trop élevée ou activité stellaire très importante ;

– planètes ou naines brunes confirmées.

Les résultats du groupe de suivi ont abouti à la détection confirmée de trois planètes,
CoRoT-6b, CoRoT-9b et CoRoT-11b. Douze candidats ont pu être rejetés du fait la
nature stellaire du compagnon à l’origine de l’éclipse. Le suivi au sol des 25 autres est
en cours.

Le suivi ne pouvant être fait que pendant la période de l’année où le champ est
observable, et compte tenu de l’emploi du temps (chargé) des instruments au sol, il
faudra plusieurs années pour mener un suivi complet de chaque champ. Si le sort des
candidats les plus favorables (magnitude faible, signal de transit important, activité de
l’étoile limitée...) est rapidement fixé, certains peuvent nécessiter, comme dans le cas
de CoRoT-7b, de nombreuses heures de temps de télescope avec divers instruments.

Nous souhaitons tirer profit du grand nombre de cibles et d’objets montrant la
présence d’un signal, à des fins d’étude statistique. En premier lieu, nous allons nous
intéresser au seuil de détection effectif dans le LRc02.
Le bruit instrumental, la présence de pixels chauds en particulier et un ensemble de
signaux d’origine non physique viennent perturber la mesure. Le choix d’exprimer la
qualité de la détection en fonction du S/B dont le bruit est mesuré expérimentalement
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peut être discuté dans la mesure ou ce bruit dépend fortement du type de filtrage qui a
pu être utilisé au préalable. Deux travaux d’analyse différents utilisant deux méthodes
de filtrages distinctes conduiront à deux S/B différents pour la détection du même objet.

Pour pouvoir utiliser un seuil de détection universel, nous proposons ici de com-
parer le signal, défini comme étant la profondeur du transit, au bruit de photons. Ces
deux grandeurs tiennent uniquement compte des paramètres physiques du système (et
du diamètre du télescope utilisé), ce qui permet d’établir un seuil de détection com-
parable quelque soit l’instrument, la mission et les méthodes de filtrages utilisées. Les
figures 3.26 et 3.27 montrent respectivement la distribution de ce rapport signal à bruit
de photons pour l’ensemble des courbes montrant un signal (quel qu’il soit) détecté
par les algorithmes de détection et un diagramme S/B de photons en fonction de la
magnitude, montrant que le seuil de détection est indépendant de celle-ci.

Figure 3.26 - Cet histogramme représente le nombre de détection par les al-
gorithmes de détection de l’ensemble des équipes en fonction du bruit de pho-
tons. Le seuil de détection se trouve autour de 15.

Afin de mieux connaitre l’amplitude du bruit qui affecte les données et limite la
mesure, j’ai représenté sur la figure 3.28 le rapport S/Bphoton sur S/B1 en fonction de la
magnitude de la cible. Ceci revient à comparer directement l’amplitude du bruit effectif
σe f f mesuré sur la courbe (défini par la dispersion des points hors transit) et celle du
bruit de photons σphoton car :

S/Bphoton

S/B1
=

∆F/σphoton

∆F/σe f f
=

σe f f

σphoton
. (3.28)

J’ai calculé au §3.3.1 qu’un seuil de détection raisonnable en présence du bruit de
photons seul devait se trouver entre 5, 6 et 7, 2. Or, le bruit mesuré après filtrage vaut
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Figure 3.27 - On représente sur cette figure les différentes détections dans le
LRc02, placées dans un diagramme signal sur bruit de photons en fonction de
la magnitude r’ de l’étoile. On remarque que les détections de plus bas S/B
de photons, autour de 15, sont indépendantes de la magnitude de la cible. Les
cercles vides correspondent aux cibles montrant un signal détecté par les algo-
rithmes, sans distinction sur la nature du signal. Les cercles pleins représentent
les candidats recommandés pour un suivi au sol.

en moyenne 2,4 fois le bruit de photons : les détections de bas S/B doivent donc cor-
respondre à un S/B de photons compris entre 13,5 et 17,5 ce qui corrobore la valeur de
15 dérivée de la figure 3.26.

Par ailleurs, on peut chercher à étudier les particularités des distributions en pro-
fondeurs et en période orbitale des transits. Les figures 3.29 et 3.30 représentent res-
pectivement l’histogramme des profondeurs des transits et la période des transits pour
tous les signaux, pour les candidats sélectionnés pour le suivi et pour les trois planètes
détectées à ce jour. La distribution en profondeur est bornée par les critères expliqués
dans la partie précédente. Pour assurer une détection solide d’un transit, le critère
consistant à mesurer trois transits limite la gamme de période accessibles à 75 jours
environ (pour des campagnes de 150 jours). Pourtant, CoRoT-9b a une période orbitale
de 95 jours ! La raison de cette entorse à la règle est la grande qualité des données et
l’excellent S/B (supérieur à 100) de la détection faite à l’aide de deux transits (un et
demi en réalité !) observés par le satellite au cours du LRc02.

Une fois la détection d’une planète confirmée, il est nécessaire de mesurer avec
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Figure 3.28 - Le rapport du S/B de photons et le S/B1 – soit du bruit effectif
sur le bruit de photons – en fonction de la magnitude r′. Chaque point corres-
pond à l’un des candidats sélectionnés par l’équipe de détection pour le suivi
au sol. On remarque que dans un certain nombre de cas, le bruit réel, après le
préfiltrage, semble limité au bruit de photons lui même. En moyenne, le bruit
effectif vaut 2,4 fois le bruit de photons sur ces candidats.

précision tous les paramètres accessibles à l’aide des données récupérées par les différen-
tes observations, afin de contraindre au mieux la nature et les paramètres orbitaux de
la planète. Le chapitre qui suit décrit l’outil que j’ai développé pour l’utilisation des
données photométriques de CoRoT dans cet objectif.
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Figure 3.29 - Distribution des candidats détectés en fonction de la profon-
deur du transit, à trois stades différents du processus de détection. En rouge :
l’ensemble des cibles dans lesquelles au moins un algorithme d’une équipe
de détection détecte un signal. Il arrive que ces signaux ne soient pas rela-
tifs à des transits, mais à des étoiles pulsantes, ou à d’autres sources faisant
apparaı̂tre des formes analogues à un transit planétaire. En bleu : les candi-
dats ayant été sélectionnés par chaque équipe individuellement puis étudiés
par l’ensemble du groupe de détection. Ils forment l’ensemble des candidats
recommandés pour un suivi au sol. Enfin, en vert : les trois candidats dont la
nature planétaire a été confirmée par le suivi au sol.
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Figure 3.30 - La distribution des candidats détectés en fonction de la période
du transit. Le code couleur est le même que celui de la figure précédente.
À l’exception de CoRoT-9b qui occupe la place du transit ayant la période
la plus longue de tous les signaux, il est remarquable de voir que la période
des signaux pertinents s’étale entre un et 30 jours. L’essentiel d’entre eux se
trouve entre deux et dix jours, ce qui est très restreint compte tenu des 145
jours d’observations.
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4.1 Introduction

La problématique de la détection des planètes et celle de la caractérisation des pa-
ramètres du modèle associé au transit sont différentes. Les outils que j’ai développés à
ces fins sont par conséquent distincts dans leur nature.
Lorsqu’il s’agit de détection, la priorité est de distinguer la présence de signaux de
transit de dates, périodes, durées et profondeurs inconnues, dans des courbes affectées
d’un ensemble de bruits d’origines et de formes diverses. La détermination précise des
paramètres orbitaux, de la profondeur du transit mesuré ainsi que les incertitudes rela-
tives à ces grandeurs ne constituent pas, à ce stade, une priorité. La précision requise
sur ces différentes grandeurs doit être suffisante pour nous permettre de différencier
un signal de transit de toute autre cause de variations dans les CL et d’y associer une
valeur de S/B. La rapidité d’exécution du logiciel de détection, la sélectivité du pré-
filtrage et du filtrage adapté prévalent.



94 4.2. DÉTERMINATION DES PARAMÈTRES DE TRANSITS

En revanche, une fois la détection d’un candidat établie, nous souhaitons extraire au
mieux le maximum d’informations contenues dans le signal de transit et dans l’en-
semble de la CL. À l’issue de ce travail, on dispose d’un jeu de mesures quantitatives
permettant à la fois de trier les candidats par degré de pertinence (cf. §3.4.1) et de
déterminer les propriétés du système étoile-planète qui en découlent.

4.2 Détermination des paramètres de transits

4.2.1 Objectifs

Les paramètres planétaires seront déterminés à l’aide de l’utilisation conjointe des
données photométriques de CoRoT et des observations préparatoires et de suivi au sol
décrites en 3.4.2

Rayon et masse planétaires

Du rayon stellaire et de la profondeur du transit, on déduit le rayon de l’objet qui
transite. Il faut parfois corriger la profondeur du transit de l’effet de contaminants
présents dans la FEP de la cible, en tenant compte du flux supplémentaire contami-
nant Fconta. En négligeant l’ACB, la profondeur relative du transit peut alors s’écrire

ε =
∆F

Fcible + Fconta
=

(
Rp

Rcible

)2 Fcible

Fcible + Fconta
. (4.1)

Le rayon planétaire risque donc d’être sous-estimé d’autant plus fortement que l’éclat
du contaminant est important.

La masse de la planète (dérivée des mesures de vitesse radiale) et son rayon donnent
immédiatement accès à sa densité : les modèles d’intérieurs planétaires et d’évolution
pourront être utilisés pour décrire la nature physique de l’objet et être améliorés grâce
aux contraintes apportées par l’observation du nouvel objet.

Paramètres orbitaux

La détermination de la période, de la date des transits et des incertitudes associées
est capitale pour plusieurs raisons :

– le calcul des éphémérides des transits en découle directement. La possibilité
d’observations ultérieures de transits sera donc conditionnée par ces grandeurs ;
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– l’association de la valeur de la période orbitale à la masse de l’étoile permet d’es-
timer la valeur du demi grand-axe de l’orbite via les lois de Kepler et de Newton.
Avec la température et le rayon de l’étoile, on peut calculer l’intensité lumineuse
à laquelle la planète est soumise. En posant une hypothèse sur l’albédo de la sur-
face de la planète, on peut évaluer une gamme de températures accessibles à la
planète.

L’étape de détection qui précède, effectuée avec Transdet2, a permis d’obtenir une
estimation approchée des paramètres qui caractérisent les transits. Nous allons main-
tenant décrire le travail consistant à déterminer précisément les paramètres accessibles
dans les données photométriques de CoRoT.

4.2.2 L’algorithme Extra

J’ai développé l’algorithme ExTrA (pour Exoplanet transit analyzer) dans le but de
mesurer avec précision les paramètres de transits et d’estimer les incertitudes associées.
D’autres informations contenues dans les CL y sont également recherchées, comme la
présence d’un transit secondaire, les variations temporelles des paramètres des transits,
la chromaticité des transits, pouvant nous indiquer la nature non planétaire de l’objet
qui transite.
J’ai choisi d’utiliser un modèle de transit trapézoı̈dal, qui a l’avantage d’être simple,
purement descriptif (il converge donc systématiquement) et très robuste du point de
vue de l’estimation des paramètres peu nombreux et non corrélés qui le définissent.

Filtrage

La difficulté majeure ici est de ne pas retirer ou altérer l’information sur le candidat
étudié. Le filtrage passe-haut que l’on applique doit par conséquent être passant vis-
à-vis des signaux de période inférieure ou égale à la période orbitale considérée. Cela
permet d’observer une éventuelle modulation du flux due aux forces de marées ou à
tout autre phénomène lié au système étudié.

La taille de la fenêtre glissante est donc fixée à la valeur de la période orbitale en-
core approximativement connue à ce stade.

Le lissage est également réduit au minimum, par calcul d’une médiane glissante de
quelques points de mesures de durée.
Enfin, les points s’écartant de plus de 5σ de médiane locale calculée sur une durée
égale à une demi durée du transit sont éliminés.

Pour la détermination des paramètres du transit – et uniquement lors de cette partie
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de l’étude – on retire la pente de la CL au voisinage du transit par division par une
fonction affine évaluée à l’aide d’une régression linéaire.

Ajustement d’un modèle trapézoı̈dal

Par itérations successives, un modèle de transit trapézoı̈dal périodique est ajusté à
la CL (fig. 4.1) à l’aide d’un algorithme de Levenberg-Marquardt, dont le principe est
décrit par Press et al. (1997).

Figure 4.1 - Un modèle de transit trapézoı̈dal à cinq paramètres (période, durée
du fond, durée d’immersion = durée d’émersion, profondeur et date du centre
du premier transit) est ajusté à la courbe de lumière de CoRoT-11. La CL est
rééchantillonnée à 128 s ; la courbe est repliée à la période du transit et centrée
sur celui-ci.

Variations temporelles des paramètres

Nous nous plaçons ici dans un cas favorable de S/B tel que nous puissions travailler
sur chacun des transits, individuellement.
L’étude de la régularité des transits permet de répondre à deux questions simultanément :
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– le candidat peut-il être une étoile double qui transite ou une étoile affectée par
une étoile double de fond ? Dans ce cas, il est fort probable que les transits pairs
soient différents des transits impairs (transit de l’étoile principale devant l’autre
et vice-versa) ;

– les paramètres du transit (en particulier la durée, la profondeur, la date et la
périodicité du transit) suivent-ils une variation significative dans le temps ? Ce
dernier cas peut amener à la détection indirecte de différents objets : planètes en
orbites résonnantes avec le candidat étudié, satellites ou troyens 1.

La périodicité de la perturbation de l’orbite doit se retrouver dans la variation
des paramètres. Afin de repérer ces effets, on effectue une analyse fréquentielle de
l’évolution des paramètres au cours du temps. On calcule le spectre de puissance à
l’aide de la méthode de Lomb-Scargle qui est adaptée aux mesures irrégulièrement
échantillonnées. En effet, les signaux que l’on recherche ici sont précisément les varia-
tions temporelles autour des dates de transit attendues si elles étaient périodiques.

En l’absence de variations significatives (i.e. ayant une signature spectrale forte) on
peut estimer que l’origine de la dispersion des mesures ne provient pas d’un perturba-
teur agissant sur la dynamique du système.

Incertitudes et S/B

Si les variations des paramètres de transits ne sont pas corrélées dans le temps, on
peut utiliser leur distribution pour estimer les incertitudes.

• Profondeur du transit
La dispersion de la profondeur des transits, estimée à l’aide de l’écart-type σdF de

leur distribution, reflète l’incertitude sur la mesure de la profondeur de chaque transit
(fig. 4.3). La valeur moyenne de la profondeur est affectée d’une incertitude σdF/

√
k.

Si la statistique du bruit est gaussienne, on peut directement relier σdF/
√

k à l’inter-
valle de confiance sur la mesure de la profondeur du transit.

Nous pouvons alors mesurer le S/B exact associé à la mesure ; on le définit sim-
plement comme la profondeur moyenne du transit divisée par σdF/

√
k. Dans le cas

particulier de la profondeur du transit, Extra calcule également automatiquement la
profondeur des transits pairs et des transits impairs séparément, ainsi que l’incertitude
associée, afin de pouvoir valider quantitativement l’hypothèse de compatibilité avec
un transit planétaire. En notant dFp et dFi la profondeur moyenne du transit pair et du

1. On appelle troyens les objets piégés dans les minima locaux du champ de potentiel en co-rotation
avec le système étoile-planète. Ces zones sont centrées autour des points de Lagrange L4 et L5, situés
sur la même orbite que la planète, mais formant un angle de ± π/3 avec l’étoile.
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Figure 4.2 - Le chronométrage des transits de CoRoT-11b. On représente
l’écart entre la date des transits observés et la date calculée, en supposant
la période fixe. Ici, on mesure des écarts de l’ordre de quelques minutes.
On recherche ensuite à repérer la périodicité de ces variations à l’aide d’un
périodogramme de Lomb-Scargle.

transit impair, σp et σi les incertitudes associées et en supposant les sources d’incerti-
tudes non corrélées, on peut estimer que les transits ont une profondeur significative-
ment différente avec un S/B s’écrivant :

S/B =
‖dFp − dFi‖√

σ2
p + σ2

i

(4.2)

Enfin, lorsque l’information sur les trois couleurs est disponible, on cherche l’écart à
l’achromaticité. Si celui-là est significatif, des observations photométriques complémentaires
doivent être faites afin de pouvoir juger de l’effet d’un éventuel contaminant sur le flux
mesuré dans chacune des régions du masque (§2.3.3).

• Période et date des transits
Après la mesure de la période orbitale moyenne, on soustrait la date du centre de



CHAPITRE 4. CARACTÉRISATION DES TRANSITS PLANÉTAIRES 99

chaque transit présent dans les données à la date attendue en supposant une période
constante.

L’incertitude sur la période est déduite de la dispersion des écarts obtenus (fig. 4.4)
réduite d’un facteur

√
k, en supposant que le bruit qui affecte cette grandeur est blanc

et gaussien.

• Durée des transits
Par la même méthode, on estime l’incertitude sur la valeur de durée des transits.

Autres informations dans la CL

• Transits secondaires
Nous souhaitons dépister la présence d’un transit secondaire. Ce test est très effi-

cace pour séparer un signal provenant d’une étoile double qui transite d’un candidat
planétaire : la première montre de manière quasi-systématique un transit secondaire
car l’étoile la moins brillante du couple rayonne suffisamment dans le visible pour que
l’occultation partielle soit mesurable ; en revanche, une planète (ou une naine brune)
n’émet – généralement – pas dans le visible et réfléchit trop peu de lumière pour que
le transit secondaire soit observable. Ce raisonnement ne s’applique pas aux cas d’or-
bites très excentriques où les disques stellaires ne se superposeraient qu’une fois par
révolution orbitale.

La fenêtre spectrale d’observation de CoRoT se trouvant dans le visible et le proche
infrarouge, on peut estimer que la détection d’un transit secondaire infirme la nature
planétaire du candidat.

Nous exploitons l’information déjà connue sur le transit primaire pour chercher un
transit secondaire : la période orbitale est fixée et on suppose que la forme du transit
secondaire est identique à celle du primaire – à la profondeur près. On ajuste alors un
trapèze ayant les mêmes paramètres que le primaire, à toutes les valeurs de phase. Le
seul paramètre libre est la profondeur.
Après chaque ajustement, on mesure la dispersion des résidus après soustraction du
trapèze. On peut alors associer une valeur de S/B (soit la profondeur mesurée sur écart
type des résidus divisée par la racine du nombre de points utilisés) qualifiant la perti-
nence de la détection d’un transit secondaire.

Enfin, Extra produit une représentation graphique du S/B en fonction de la phase,
dont un exemple est présenté en figure 4.5. Une attention plus importante est portée à
la phase 1/2, où le transit secondaire serait situé dans le cas d’une orbite circulaire.

• Activité stellaire
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Il s’agit de connaı̂tre la période de rotation de l’étoile ou tout autre forme de bruit
périodique pouvant affecter la détection. Ce type d’analyse n’est pertinent que si on ne
filtre pas les variations à longues périodes présentes dans la CL. Une méthode efficace
consiste à calculer l’autocorrélation de la CL (fig. 4.6). Les données prises lors du
passage dans l’AAS sont retirées afin qu’elles ne dominent pas le corrélogramme, et
les valeurs vacantes sont linéairement interpolées à partir des points voisins.

4.3 Exemple de faible S/B : la première super-terre de
rayon mesuré : CoRoT-7b

Le cas particulier des candidats à faible S/B doit subir un traitement spécialement
adapté. Un objectif particulier de la mission CoRoT et de mon travail de thèse est la
recherche de super-terres, impliquant nécessairement une profondeur de transit faible
et par conséquent de travailler à S/B peu élevé.
Je vais m’appuyer sur le travail que j’ai effectué lors de la découverte de CoRoT-7b
pour illustrer cette situation (Léger et al. (2009), voir annexes).

4.3.1 Détection

Le mode alarme a permis une détection précoce de ce candidat du LRa01. Ce-
pendant, une étude approfondie de la CL n’a pu commencer qu’après l’observation
complète de cinq mois. La faible profondeur relative du transit (∼ 3,5 10−4) empêche
la détection individuelle des transits. Pour cette raison la détection de CoRoT-7b par
photométrie n’a pas été immédiatement évidente.

Pour se convaincre de l’existence du signal périodique de transit lui-même, par op-
position à un signal transitoire n’apparaissant que dans certaines partie de la CL, j’ai
appliqué un lissage et j’ai retiré les valeurs aberrantes à l’aide d’une médiane glis-
sante sur une fenêtre de 25 minutes de durée ; j’ai replié la CL sans la moyenner, en
superposant les segments de courbe.

4.3.2 Analyse photométrique de CoRoT-7b

La méthode décrite dans la partie précédente ne permet pas d’étudier la CL de
CoRoT-7b : l’ajustement d’un modèle de trapèze n’est pas possible sur chaque tran-
sit individuel. J’ai choisi d’utiliser une méthode de type Monte Carlo afin d’estimer
l’incertitude sur les paramètres du transit moyen.
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Principe du bootstrap

Il existe différentes approches à l’aide de méthodes de Monte Carlo. J’ai utilisé une
méthode particulière, dite de bootstrap (Press et al. 1997), permettant de limiter les
hypothèses sur le bruit.

L’idée maı̂tresse du bootstrap repose sur l’exploitation de la distribution réelle du
bruit présent dans les CL afin de chiffrer son effet sur la mesure. Il s’utilise généralement
à la place d’une méthode de Monte Carlo plus classique lorsqu’on ne possède pas suf-
fisamment d’informations sur le bruit pour pouvoir le modéliser.

Soit B le bruit, S le signal de transit et C les données obtenues par la mesure pho-
tométrique,

Ci = S i + Bi. (4.3)

On retire le meilleur modèle de transit à la CL et on réinjecte dans les données à des
instants aléatoires un certain nombre de points, eux-mêmes pris aléatoirement dans le
jeu de points dont on dispose.

Il suffit alors de réinjecter le modèle de signal dans les nouvelles données,

C′i = S i + B′i , (4.4)

et B′i = B j où j suit un ordre aléatoire pour un certain nombre de points.

On réapplique la procédure de mesure d’ajustement du modèle pour extraire les
paramètres. En suivant ce processus un grand nombre de fois, on obtient une distribu-
tion de valeurs de paramètres obtenus dont la dispersion nous indique l’incertitude sur
l’estimation de ces paramètres.

Adaptation pour un bruit corrélé

Dans notre cas, on prend l’hypothèse prudente que le bruit qui affecte les résidus
n’est pas blanc. Les propriétés de ce bruit seraient donc modifiées lors d’une redistri-
bution aléatoire des résidus. Pour pallier cet inconvénient du bootstrap classique, j’ai
choisi de ne pas modifier l’ordre des résidus, mais de translater le modèle de transits
périodiques d’une durée δi aléatoire (et équiprobable pour toutes les valeurs possibles),
déterminée avant chaque simulation,

Ci = S i+δi + Bi. (4.5)

L’algorithme ajuste alors le modèle de trapèze sur les données modifiées.
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Paramètre Valeur Incertitude Unité
Période 0,853585 ± 0,000012 jours
Date du premier transis 2454398,0767 ± 0,0015 HJD
Durée d’immersion/émersion 15,8 ± 2,9 min
Durée totale 75,1 ± 3,2 min
Profondeur 3,35 × 10−4 ± 0,12 × 10−4

Table 4.1 - Estimation des paramètres du modèle trapezoı̈dal ajusté à la courbe
de lumière de CoRoT-7b, et des incertitudes obtenues par bootstrap.

Résultats

En procédant à cette opération un grand nombre de fois (fig. 4.8), on obtient une
distribution statistique représentative de l’effet du bruit sur la détermination de chaque
paramètre. J’ai effectué ainsi 20 000 tirages et ai obtenu les distributions présentées sur
la figure 4.9.

L’analyse des résultats du bootstrap a été surprenante : il est apparu que l’on obtient
une précision de l’ordre de la seconde sur la détermination de la période.

J’ai ainsi obtenu les paramètres donnés dans la table 4.1.

Retour sur l’incertitude de la période

L’incertitude sur la détermination de la période obtenue par bootstrap étant extrêmement
faible (1 s), j’ai cherché à la recalculer d’une autre manière.
J’ai alors découpé la CL en n paquets, n prenant des valeurs de 5, 10, 18 et 25. Sur
chaque paquet, j’ai réajusté le modèle de transit périodique trapézoı̈dal comme décrit
plus haut, puis j’ai estimé la dispersion des n valeurs de période obtenues. Les paquets
n’étaient pas continus mais formés de segments de LC d’une durée égale à une période
orbitale de CoRoT-7b prise toute les n périodes, afin de conserver une CL s’étalant sur
la durée totale d’observation.
Pour s’assurer que les résultats étaient compatibles avec une hypothèse de mesures non
corrélées impliquant

σn = σ1 × n1/2, (4.6)

où σn est l’écart type des valeurs de période obtenues sur chacun des n paquets ; j’ai
alors ajusté une droite sur les points de coordonnés x = log n, et y = logσn. La pente
obtenue est de 0,57, compatible avec la valeur de 0,5 escomptée (fig. 4.10). Enfin,
l’ordonnée à l’origine a permis d’extrapoler la valeur de σ1, de 2,1 secondes. Cette
valeur, correspondant à une incertitude plus grande que celle obtenue par bootstrap, a
été conservée afin de limiter le risque de sous-estimer l’erreur sur la période.
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Vers un scénario planétaire

La mesure du signal de vitesse radiale, mise à rude épreuve par l’activité de CoRoT-
7, a nécessité un temps important d’observation et de traitement des données avant
d’aboutir à la première estimation de la masse de la planète. L’estimation de la masse
de la planète par vitesse radiale est souvent considérée comme la confirmation ultime
de la découverte d’une planète détectée par transit ; cependant, l’équipe CoRoT a dû,
en attendant les résultats des observations de la vitesse radiale de CoRoT-7, procéder à
l’élimination du plus grand nombre possible de scénarios de faux positifs qui auraient
pu imiter le transit planétaire observé.

Les différents cas possibles ont été passés en revue et écartés un par un à l’aide,
notamment, des observations photométriques effectuées depuis le sol.

L’étude que je proposée ici, a été faite suite à la demande de Suzanne Aigrain. Elle a
pu être réalisée postérieurement à la découverte et la confirmation de CoRoT-7b, grâce
aux premiers résultats de Kepler (Borucki et al. 2010) et est donc différente de celle
proposée par Léger et al. (2009).
Les principaux types de signaux de transit de même profondeur que celui d’une planète
de quelques rayons terrestres devant une étoile naine sont les suivants :

– un transit rasant d’une planète géante ou d’une deuxième étoile devant l’étoile
cible (1) ;

– un système à éclipses situé en arrière plan de la cible se confondant partiellement
ou totalement à la FEP (2). La FEP de Kepler est de taille angulaire inférieure à
celle de CoRoT ; on supposera un facteur 5 (un peu trop large) entre les deux, ce
qui augmente d’autant la probabilité d’englober un système de fond dans la FEP ;

– l’étoile cible est une géante, devant laquelle transite une étoile naine ou une
géante de gaz (3) ;

– un système triple (gravitationnellement lié) de deux étoiles et une planète géante
(ou une étoile naine) transitant devant l’une des deux (4) ;

– une planète devant une étoile naine (P).

Brown (2003) a proposé une estimation de la probabilité associée à chacun de ces
scénarios. Ils concernentles transits compatibles avec des petites planètes (0,510−4 ≤

ε ≤ 10−3) autour d’étoiles de magnitude R ≤ 14. Les transits considérés ont une
période comprise entre 30 et 300 jours. Nous supposerons ici que les chiffres obtenus
ne diffèrent pas significativement (au moins en ordre de grandeur) de ceux de transits de
périodes inférieures à 30 jours. On peut ainsi appliquer ces résultats au cas de CoRoT-
7b. Sur 10 000 étoiles, le nombre attendu de

1. transits rasants est n1 = 1, 410−2 ;

2. transits provenant de l’arrière plan est n2 = 150 ;
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3. étoiles cibles géantes est n3 = 0,8 ;

4. systèmes triples est n4 = 0,2.

Par ailleurs, le nombre de candidats planétaires nP de rayon inférieur ou égal à 2R⊕
à des périodes inférieures à deux jours détectés par Kepler est de l’ordre de la trentaine
sur 100 000 étoiles observées, soit 3 pour 10 000 étoiles (Borucki et al. 2011). On
procède alors à l’élimination des scénarios de faux positif, en excluant, à chaque étape,
les systèmes non compatibles avec les observations.

– la forme du transit de CoRoT-7b et les observations en spectroscopie de CoRoT-7
permettent d’exclure les cas (1) et (3) ;

– la probabilité que la source du signal de transit soit (2) vaut alors

P2 =
n2

n2 + n4 + nP
≈ 98%.

À ce stade, la probabilité que le signal observé soit une micro-éclipse d’origine
planétaire est inférieure à 1%. Les observations en photométrie obtenues depuis
le sol au CFHT avec Megacam, puis avec Naco, ont permis de montrer qu’aucun
contaminant entourant CoRoT-7 ne pouvait être à l’origine du signal dans un
rayon supérieur à 400 mas. La valeur de n2 est alors réduite d’un facteur 8×10−4,
conduisant à une probabilité d’un transit en arrière plan de l’ordre de

P2 ≈ 3%.

La probabilité que le transit soit celui d’une planète vaut environ

PP ≈ 90%.

Celle P4 d’un transit au sein d’un système triple est de l’ordre de 6%. Le scénario
planétaire devient alors de loin le plus probable.

– La possibilité d’un système triple peut être testée en exploitant les couleurs de la
CL dispersées par la biprisme. Ceci est l’objet du paragraphe suivant.

L’utilisation de la couleur

La mesure de la couleur, rendue possible grâce au biprisme, a joué un rôle impor-
tant dans la confirmation de la découverte de CoRoT-7b (fig. 4.11)
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CoRoT-7 est un étoile G9V de magnitude V= 11,7. Elle fait partie des cibles dont
le masque est divisé en trois régions, fournissant trois CL : rouge, verte et bleue (voir
§2.3.3). Lors du transit, le disque planétaire opaque doit occulter également toutes les
composantes spectrales de l’étoile, en proportion de la surface masquée de l’étoile.
En revanche, si une deuxième étoile appartient au système, l’éclat de celle-ci peut
réduire considérablement l’amplitude des variations relatives de flux : si tel était le cas,
on devrait s’attendre à mesurer une profondeur de transit différente dans chacune des
trois couleurs du fait des types spectraux distincts des deux étoiles.
Dans le cas présent, le transit d’une planète géante devant une naine M5V dans un
système comprenant également une G9V, peut donner lieu à un transit de profondeur
compatible avec celui observé.

Dans un système M5V-G9V, la contribution au flux de la naine M est en proportion
plus importante aux faibles longueurs d’onde qu’aux longueurs d’onde élevées. Par
conséquent, l’occultation partielle de celle-ci doit engendrer un transit très � rouge �.
Connaissant d’une part le type spectral de CoRoT-7 et d’autre part, la valeur précise du
flux mesuré dans chacun des trois canaux chromatiques, on peut extrapoler approxi-
mativement la longueur d’onde moyenne de la bande spectrale observée dans chaque
couleur. Il est alors facile d’en déduire la contribution photométrique qu’apporterait
une M5V dans chaque canal (fig. 4.12).

J’ai mesuré la profondeur relative moyenne des transits dans les trois canaux colorés
(r,v,b) et l’incertitude sur ces valeurs. En les normalisant à la profondeur du transit
relatif blanc, on obtient :


r = 0,88 ± 0,18
v = 1,24 ± 0,30
b = 1,42 ± 0,42

(4.7)

Or, dans le scénario M5 testé ici, le transit attendu doit être de :


rM5 = 1,29
vM5 = 0,27
bM5 = 0,14

(4.8)

Ce scénario n’est donc pas compatible avec les observations CoRoT. Compte tenu
de l’écart de profondeur de transit entre le scénario testé et les mesures, et de l’incer-
titude sur ces dernières, on peut écarter l’hypothèse d’un tel système multiple à plus
de 3 σ pour chacune des trois couleurs. En supposant les mesures indépendantes dans
les trois couleurs, on peut exclure le scénario testé à plus de 5 σ. L’exclusion claire
de ce type de système (ainsi que ceux faisant intervenir un étoile plus petite, et plus
rouge qu’une M5) réduit encore la possibilité que le transit observé sur CoRoT-7 ne
soit pas d’origine planétaire. Compte tenu de la très large majorité (de l’ordre de 80%)
d’étoiles M dans la Galaxie, le type de système triple contenant une étoile M en plus
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de l’étoile G0V est de loin le plus probable. Nous vennons de rejeter ce scénario pour
pour une large majorité des étoiles M. La probabilité d’un système triple doit, de ce
fait, être réduite à moins de 3%. La probabilité que le signal soit celui d’une planète
autour d’une étoile naine doit alors être de l’ordre de 94% ou 95%.

L’ensemble des observations photométriques (CoRoT et au sol) et l’étude de la
chromaticité du transit a permis de confirmer la nature planétaire du transit et ce avant
l’obtention de l’estimation de la masse par la vitesse radiale.
L’analyse du cas de CoRoT-7b a globalement nécessité un traitement spécial du fait
de la faible amplitude des signaux, liés à la petite taille de cet objet. Cette planète de
1,7 R⊕, est la première super-terre a être détectée par la méthode des transits et donc
la première de rayon mesuré. L’un des objectifs de la mission CoRoT est donc atteint
avec cette découverte, tout en laissant entrevoir la difficulté et le traitement particulier
nécessaire à l’extraction d’information d’un signal aussi faible. De plus, son étoile-hôte
présente une activité importante qui rend toute étude du système extrêmement délicate.
Le suivi en vitesse radiale en particulier, dont la mesure de la masse (et donc la nature
physique de la planète) dépend, a été fastidieux et le traitement des mesures fait l’objet
de divers interprétations ; nous y revenons dans la partie suivante.

Plus généralement, l’analyse systématique et le suivi au sol de chaque candidat
jugé intéressant a permis la détection de 15 planètes et 2 naines brunes, tandis que
le télescope continue d’acquérir de nouvelles CL et que l’analyse des campagnes
précédentes et le suivi des bons candidats se poursuit.

Une récapitulatif des planètes découvertes avec CoRoT est présenté en annexe.

Dans le chapitre qui suit, nous proposons un modèle physique pour CoRoT-7b et
testons la possibilité de contraindre ce modèle à l’aide d’observations futures avec le
JWST.
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Figure 4.3 - La distribution de la profondeur des transits de CoRoT-11b me-
surée par ajustement d’un trapèze à chaque période orbitale. La dispersion des
valeurs conduit à une incertitude de 0,7% sur la mesure du transit moyen. La
distribution semble monomodale et relativement en cloche.

Figure 4.4 - La distribution de l’écart entre la date des transits mesurés et à la
date des transits attendus de CoRoT-11b permet d’estimer l’incertitude sur la
connaissance de la date de chaque transit à 10,4 secondes. Bien que trois tran-
sits s’éloignent de plus de quatre minutes de la date attendue du transit, la dis-
tribution montre des valeurs homogènes, centrées et relativement symétriques.
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Figure 4.5 - La probabilité de présence d’un signal de transit en fonction de
la phase orbitale est directement exprimée en terme de rapport signal sur bruit
en fonction de la phase dans ce graphique illustrant la recherche d’un transit
secondaire dans la courbe de CoRoT-11. La ligne pointillée verte indique la
position de la phase 1/2, position attendue du transit secondaire dans le cas
d’une orbite circulaire. Dans cet exemple, on ne détecte pas de transit secon-
daire.
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Figure 4.6 - L’autocorrélation de la courbe de lumière de CoRoT-7 représentée
ici nous donne une indication sur la période de rotation de l’étoile (∼ 23 jours)
ainsi que le temps de cohérence, que l’on peut interpréter comme le temps
de vie des taches stellaires, d’une durée de deux à trois périodes de rotation
stellaire d’après ce graphe. On remarque que d’autres variations apparaissent
avec des périodes autour de 83 jours et 105 jours, il est cependant difficile de
savoir si elles sont significatives compte tenu du fait qu’elle correspondent à
des périodes élevées supérieures à la moitié de la durée d’observation.
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Figure 4.7 - Un filtrage extrêmement restrictif a été appliqué à la CL de
CoRoT-7 consistant en un lissage à l’aide d’une médiane glissante sur une
fenêtre de durée égale à trois fois la durée du transit, et le retrait des points
aberrants par calcul d’une médiane locale sur les 25 minutes encadrant chaque
point. On représente ici la superposition des 153 périodes de CoRoT-7b au
cours du LRc02 ; cela permet de discerner le signal de transit et de mettre en
évidence sa présence systématique tout au long de l’observation. Cependant,
un signal de transit isolé n’est pas discernable du bruit.
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Figure 4.8 -
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Figure 4.9 - Distributions des valeurs obtenues par le bootstrap. Sont
représentées ici les distributions : Haut Gauche (HG) : de la période autour
de la période médiane, HD : la date du transit autour de la date médiane obte-
nue, BG : sa durée totale et en BD : sa profondeur relative.
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Figure 4.10 - Dispersion des valeurs obtenues sur la mesure de la période de
CoRoT-11b en fonction du nombre n de paquets divisant la CL. La valeur de
l’écart-type σ1 sur la courbe complète s’obtient par extrapolation.

Figure 4.11 - Le transit moyen de CoRoT-7b dans chacune des trois couleurs
et le transit blanc (représenté en noir) sont représentés sur une période orbitale
complète de la planète. Il n’y a pas de différence significative entre les trois
couleurs.
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MESURÉ : COROT-7B

Figure 4.12 - Connaissant le type spectral de CoRoT-7, on peut en déduire ap-
proximativement la position des bandes spectrales associées aux flux mesurés
dans chacune des CL des trois couleurs. La figure de gauche montre la contri-
bution du spectre (pour une K0V, très proche d’une G9V au flux mesuré dans
les trois couleurs). On en déduit la contribution d’une M5V (à droite) dans
chacune des couleurs et donc la profondeur du transit attendu dans chacune
des CL colorées pour un transit planétaire devant la naine M.
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5.1 Introduction : de la détection à l’étude physique
d’une super-terre : CoRoT-7b

Au premier février 2011, cela fait plus de quatre ans que le télescope spatial Co-
RoT orbite autour de la Terre en continuant d’acquérir les courbes photométriques de
plusieurs milliers d’étoiles simultanément. La mission durera encore deux ans et l’ana-
lyse ainsi que le suivi probablement quelques années de plus. Le nombre de planètes
et naines brunes découvertes approche déjà la vingtaine, dont une super-terre.
Dans cette partie, nous exploitons la découverte de CoRoT-7b permise par CoRoT, en
tant que nouvel objet dans le paysage de l’exoplanétologie. CoRoT-7b est la première
super-terre de rayon mesuré, compatible avec un modèle de planète tellurique. Je vais
dans un premier temps décrire succintement le modèle physique proposé par Léger
et al. (2011) à l’élaboration duquel j’ai participé. Je proposerai dans une deuxième
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partie un moyen de tester ce modèle, à l’aide d’observations futures grâce à l’observa-
toire spatial JWST (James Webb Space Telescope) qui doit être lancé en 2015.

5.2 Un modèle physique de CoRoT-7b

Les différents modèles que l’on peut appliquer aux planètes découvertes sont d’au-
tant plus variés que l’on dipose globalement de peu de contraintes sur ces objets. La
photométrie des transits permet d’obtenir le rayon, puis la masse de l’objet par la me-
sure de la vitesse radiale (lorsque le S/B le permet), le demi grand-axe et parfois l’ex-
centricité de l’orbite.
En revanche, la composition de l’atmosphère (s’il en est une), la nature de la surface
des super-terres, la présence de satellites, d’anneaux ou encore la vitesse de rotation de
l’objet autour de lui-même restent inconnus jusqu’à ce jour.
La découverte de CoRoT-7b avec CoRoT suscite de nombreuses questions quant à
la nature de cette super-terre. Plusieurs modèles assez différents pourraient décrire
CoRoT-7b compte tenu de l’incertitude sur sa masse 1 et de la dégénérescence de la
relation composition/(masse-rayon).

Je propose dans ce chapitre de montrer, sur l’exemple de CoRoT-7b, qu’il est pos-
sible de procéder à des observations qui permettront de qualifier/invalider le(s) modèle(s),
et par conséquent de progresser dans notre connaissance de l’objet.

La détermination simultanée du rayon et de la masse planétaire permet de situer la
planète dans le plan (R,M) et de la confronter aux prédictions théoriques des modèles
de structure interne planétaire. Dans le cas de CoRoT-7b, dont le rayon vaut 1,58 ±
0,10R⊕, un modèle de planète rocheuse semble le plus probable (fig. 5.1).
Cependant, la possibilité d’une planète comportant une fraction importante d’eau ne
peut pas être éliminée. Nous disposons néanmoins d’une information supplémentaire :
la très petite distance entre la planète (0,017 UA) et son étoile (une G9V) qui implique,
très tôt dans l’histoire du système (moins de dix millions d’années) :

– une dissipation rapide par effet de marées, circularisant l’orbite, puis synchroni-
sant la rotation propre et la rotation orbitale de la planète en particulier.

– un flux du vent stellaire et de rayonnement en extrème ultra-violet (EUV) devant
fortement éroder l’atmosphère de la planète.

1. Dans un article en préparation, Artie Hatzes expose un travail récent dans lequel il s’affranchit de
la variabilité de l’étoile (dont la période est de plus de 20 jours) en exploitant les observations en vitesses
radiales par paquets de points de mesures pris lors d’une même nuit : la période orbitale de CoRoT-7b est
de 20 heures (<< 20 jours), ce qui autorise ce type d’approche. Il propose ainsi une nouvelle estimation
de la masse de la super-terre : 7,1 ± 0,4M⊕
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Figure 5.1 - La position de CoRoT-7b dans le diagramme masse-rayon et
l’incertitude associée (Léger et al. 2011). Les courbes représentent les po-
sition de planètes hypothétiques de compositions définies : H2 pur, mélange
(H2,He) avec 75% de H2, planète de glace, planète composée de silicates, ou
encore le cas limite d’une planète de Fe pur. Dans la bande grisée se trouve
l’ensemble des compositions riches en H2O intermédiaires entre le modèle de
planète rocheuse et celui de glace. Compte tenu des barres d’erreurs et de la
dégénérescence des modèles, la position de CoRoT-7b n’exclut pas totalement
la possibilité d’une importante présence d’eau, mais la nature rocheuse de la
planète semble la plus probable.

5.2.1 Structure interne, surface et atmosphère de CoRoT-7b

Structure interne

Le groupe de planétologie de Nantes adopte (Léger et al. 2011) une composition
(Si, Mg, Fe, O, Ca, Al, Ni, et S) définie par la métallicité de l’étoile, analogue à celle
du Soleil. En supposant une proportion Mg/Fe dans les silicates identique à la Terre,
la structure interne est calculée en suivant l’approche de Grasset et al. (2009). Celle-ci
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est illustrée sur la figure 5.2.

Figure 5.2 - Modèle de structure interne de la Terre et de CoRoT-7b ; l’échelle
est respectée à l’exception de l’océan de lave dont l’épaisseur a été exagérée
pour la rendre visible. L’hypothèse d’absence d’élément volatil à la surface
de CoRoT-7b conduit à une surface entièrement rocheuse, à l’état solide ou
liquide suivant les régions. Les plus chaudes d’entre elles entourent le point
substellaire où la température atteint 2500 K.

Surface et température

En supposant l’équilibre radiatif atteint, le flux d’énergie reçu en chaque point de la
surface planétaire (d’origine stellaire et géothermique) doit être égal au rayonnement
thermique ré-émis. En utilisant la loi de Stephan, Femis = εσT 4, où ε − (1 − A) est
l’emissivité associée, on peut estimer la carte de température de CoRoT-7b (fig. 5.3).
On se place dans le cas d’un albédo nul, pour la raison explicitée en §5.3.1

Cette carte de température indique des valeurs très contrastées : un côté nuit en
permanence entre 50 K et 75 K, soit en dessous de la température de vaporisation de
l’azote (à P = 1 bar), et un côté jour où la température dépend très fortement de l’angle
zénithal (θ), de 2500 K au point substellaire (θ = 0) à 50 - 75 K à la frontière avec la
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nuit (terminateur à θ = 104˚).
La température de 2500 K est extrême (celle d’un filament de tungstène incandescent)
et dépasse la température de fusion de la roche.

Figure 5.3 - Profil de température attendu à la surface de CoRoT-7b en suppo-
sant un albédo nul et une atmosphère très fine ou absente. L’angle zénithal est
défini entre l’axe planète-étoile et le vecteur normal à la surface planétaire en
tout point (fig. 5.4). La courbe pointillée suppose les rayons stellaires incidents
parallèles, et la courbe pleine considère la taille angulaire finie de l’étoile. La
différence n’apparaı̂t sensiblement qu’autour du terminateur.

Nous pensons donc qu’un océan de roches réfractaires s’étend sur une calotte de
sphère entourant le point substellaire et atteignant les points d’angle zénithal de 50˚,
où la température est celle de la solidification de la composition que nous proposons
(Léger et al. 2011) pour l’océan (2200 K).

L’atmosphère

Pour le mélange réfractaire de l’océan attendu (Léger et al. 2011), la pression de
vapeur saturante des roches au point substellaire vaut 1,5 Pa, soit plus que 60 000
fois inférieure à la pression atmosphérique terrestre, et une valeur pratiquement nulle
(inférieure à 10−10 Pa) sur la face nuit où T = 50 − 75K.

Léger et al. (2011) montrent alors que le transport convectif maximum de cha-
leur par l’atmosphère ne peut pratiquement pas modifier la température donné par
l’équilibre radiatif. Le contraste de température entre la face jour et la face nuit de
CoRoT-7b est alors inchangé.
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Modèles avec ou sans atmosphère : discrimination

Depuis la découverte de CoRoT-7b, GJ-1214b, Keppler-10b, 55 Cnc e ou récemment
des centaines de candidats issus des observations de Kepler, on peut raisonnable-
ment s’attendre à découvrir un grand nombre de planètes ayant les dimensions de
super-terres dans les décennies, voire les années à venir. Différents modèles physiques
décrivant ces objets ont déjà été proposés dans la littérature, mais la difficulté est le
manque de quantités observables permettant de contraindre les modèles. La petite taille
et la faible masse de ces objets impliquent des signaux de faibles amplitudes.

Un premier moyen de contraindre et de tester la pertinence du modèle décrit plus
haut est d’observer l’émission thermique de CoRoT-7b en fonction de la phase de son
orbite : la différence de température très importante entre la face jour et la face nuit
doit se retrouver dans le flux infrarouge reçu sur Terre. En revanche, si une atmosphère
dense recouvre la surface de la planète, le transport de chaleur par convection peut très
fortement réduire le gradient thermique, réduisant d’autant l’amplitude de la modula-
tion de l’émission thermique due à l’effet de phase planétaire.

5.3 Test du modèle avec le JWST

J’ai développé un modèle permettant de calculer l’émission thermique de CoRoT-
7b vers un observateur situé sur Terre. L’objectif ici est de savoir si l’on sera capable
de tester le modèle décrit par Léger et al. (2011) par l’observation. Je propose donc de
simuler des mesures avec le James Webb Space Telescope (JWST) permettant d’esti-
mer le contraste de flux thermique émis par CoRoT-7b lorsque le planète nous présente
successivement ses différentes phases. Ceci devrait permettre de vérifier si la chaleur
est significativement redistribuée à la surface de la planète ou si, au contraire, la carte
de température correspond à ce qui est prévu par le modèle sans atmosphère.

5.3.1 Température de CoRoT-7b

La température en tout point de la planète (fig. 5.3) dépend de l’intensité reçue à
la surface de la planète et provenant de l’étoile et de la réemission de cette surface.
La première dépend de l’angle α entre l’axe planète-étoile et la normale à la surface
planétaire au point M considéré (fig. 5.4).

L’intensité reçue en un point M(α) vaut

Ir(α) =
L?

4πa2 cosα, (5.1)
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Figure 5.4 - La symétrie du problème permet d’exprimer la température en
fonction de l’angle zénithal α, entre S, le centre O de la planète et M.

où L? est la luminosité de l’étoile et a le demi grand-axe de l’orbite (supposée circu-
laire) de CoRoT-7b.
SoitA l’albédo de la planète en visible – où se trouve l’essentiel du rayonnement stel-
laire incident –, TP(α) la température en un point de la planète et T? la température de
l’étoile.
On suppose que chaque point de la surface se comporte comme un corps gris d’émissivité
εvis = 1 − Avis dans le visible, et εIR = 1 − AIR dans l’infrarouge ; on applique alors la
loi de Stephan, pour obtenir :

TP(α) =

(
Ir(α)
σ

1 −Avis

1 −AIR

)1/4

, (5.2)

ou encore

TP(α) = T?

(R?

a

)1/2 (
1 −Avis

1 −AIR

)1/4

cos1/4 α. (5.3)

L’albédo de l’alumine – principal constituant de la roche considérée –, vaut ap-
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proximativement 0,1 au voisinage de la température de fusion, tant dans le visible que
dans l’IR proche (Petrov et Vorobyev 2011). Par conséquent, la température ne dépend
pas de l’albédo.

Les équations 5.2 et 5.3 ne concernent que le côté jour de la planète. Sur la face
nuit, la température, autour de 50 K, est fixée par l’équilibre entre le flux de chaleur
géothermique et le rayonnement thermique émis par la surface. Par ailleurs, on ne
prend pas en compte ici l’effet de pénombre autour du terminateur, dont l’influence sur
la température puis sur l’émission thermique est négligeable à l’échelle de la planète
entière.

Émission thermique

On s’intéresse au rayonnement thermique émis par la surface de CoRoT-7b, portée
à la température T (α).

On noteBλ la luminance monochromatique en chaque point de la surface de CoRoT-
7b. En supposant ici une émissivité ε = 1 − A ' 1, on peut appliquer directement la
loi de Planck,

Bλ =
2hc2

λ5

1

exp
(

hc
λkbT

)
− 1

. (5.4)

À un instant donné, un observateur situé sur Terre ne voit qu’une partie de la face
insolée de CoRoT-7b, qui dépend de l’inclinaison i de l’orbite et de la phase de l’orbite.
On définit l’angle de phase Φ valant π au moment du transit primaire et 0 au centre du
transit secondaire. Enfin, le flux reçu par l’observateur provenant du point M dépend
de l’angle β entre la normale à la surface en M et la direction de l’observateur (fig. 5.5)

La densité spectrale de flux rayonnée par CoRoT-7b (en Wsr−1m−1) vers la Terre à
une phase Φ de l’orbite vaut

I(λ,Φ) = 2πR2
pl

∫
Ω

Bλ(T (α, β)) cos β sin βdΩ, (5.5)

où Ω est l’angle solide correspondant à l’ensemble des valeurs du couple (α, β) qui
décrivent la demi surface de la planète faisant face à l’observateur.

La densité spectrale de flux normalisée à celle de l’étoile est

I
I?

(λ,Φ) =

(
Rpl

R?

)2
∫

Ω
Bλ(T (α, β)) cos β sin βdΩ∫
Ω
Bλ(T?) cos β sin βdΩ

, (5.6)

soit
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Figure 5.5 - L’angle Φ permet de définir la phase de l’orbite, et β l’angle entre
la normale à la surface de la planète en M et la direction de l’observateur.

I
I?

(λ,Φ) =
2ε
Bλ(T?)

∫
Ω

Bλ(T (α, β)) cos β sin βdΩ, (5.7)

5.3.2 Résultats du modèle

Il suffit alors de procéder à l’intégration numérique de l’équation 5.7 dans la bande
spectrale de l’instrument de mesure choisi (il s’agit ici de NIRCam sur le JWST, voir
plus loin) et on obtient la courbe de phase représentée sur la figure 5.6. On remarque
que la courbe de phase est proche d’une sinusoı̈de (environ 4% d’écart moyen). Nous
tirerons profit de cette particularité dans la suite en remplaçant la courbe modélisée par
une sinusoı̈de de même période et amplitude, dont la manipulation est bien entendu
beaucoup plus légère.
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Figure 5.6 - Les losanges représentent le modèle d’émission thermique à
4,50 ± 0,55 µm (la bande spectrale du filtre de NIRCam considéré) en fonction
de la phase planétaire, soit au cours de la rotation de la planète autour d’elle-
même. La courbe continue est une sinusoı̈de superposée à la même phase et
de même amplitude que l’effet modélisé. L’origine de la phase est définie ici
comme l’instant ou son côté jour fait face à l’observateur.

Observabilité

Peut-on observer ces variations ? Pour répondre à cette question nous avons voulu
simuler une telle observation avec le JWST (Samuel, Cavarroc et Léger, en préparation).
La planète est beaucoup plus froide que l’étoile (respectivement 2500 K et 5300 K) ;
le rapport des flux est d’autant plus favorable à l’observation de la planète que l’on
observe aux longueurs d’onde élevées (fig.5.7).
En étudiant les différents filtres disponibles sur deux des instruments, NIRCam et
Miri, Céline Cavarroc a montré que celui permettant d’aboutir à une mesure de flux
de CoRoT-7 avec le plus haut S/B est le filtre à 4,5 µm sur l’instrument NIRCam.

J’ai donc modélisé la courbe de phase dans cette bande spectrale en incluant le bruit
attendu en sortie de NIRCam à travers le filtre considéré lors d’une observation avec
le JWST. L’amplitude du bruit a été estimée lors de simulations effectuées par Céline
Cavarroc, prenant en compte le bruit de photon de la cible, du fond de ciel et le bruit de
lecture de l’instrument. Enfin, j’ai simulé différents tirages de ce modèle d’observation
et ajusté une sinusoı̈de par minimisation d’une fonction coût (χ2). Le résultat pour
l’un de ces tirages est sur la figure sous forme d’une carte de χ2 (fig. 5.8). Toutes les
simulations sont faites pour une observation de 40 heures réparties en 20 mesures de 2
heures, correspondant à des instants de phases différentes, au cours de deux périodes
orbitales.
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Figure 5.7 - Ce graphique représente le rapport maximal de flux attendu entre
CoRoT-7b et son étoile CoRoT-7. Si ce rapport est favorable aux grandes lon-
gueurs d’ondes, l’émission thermique du télescope, instrument et fond de ciel
finissent par détériorer le S/B de la mesure. Les barres colorées horizontales
représentent la bande passante de chaque filtre de Miri et NIRCam et les barres
verticales l’incertitude issue des différents bruits pour 24 heures d’observation
cumulées.

Après avoir effectué 20 000 tirages et autant d’ajustements, on représente la distri-
bution des résultats sur la phase planétaire et l’amplitude de l’effet sous forme d’histo-
grammes représentés sur les figures 5.9 et 5.10.

Les résultats de ces simulations indiquent que l’on doit être capable de mesurer la
modulation de l’émission thermique de CoRoT-7b en fonction de la phase planétaire
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Figure 5.8 - L’ajustement d’une sinusoı̈de sur une simulation de la courbe
de phase bruitée permet de retrouver une valeur de la phase et de l’ampli-
tude simulée, à l’incertitude liée au bruit près. Le symbole ∗ correspond aux
valeurs d’entrée de la simulation et + est la valeur donnée par le meilleur ajus-
tement. La surface de χ2 associée à cet ajustement est représentée ici avec les
intervalles de confiances de 50% et 90%. Sur cet exemple, on constate que
la détection de l’effet de phase est possible avec une erreur de l’ordre de la
dizaine de degrés sur la valeur de la phase planétaire et d’une dizaine de pour-
cent sur l’amplitude de la modulation.

avec une précision de 15% sur l’amplitude et 4% sur la valeur de la phase planétaire,
soit une détection avec un S/B de 6,5 sur l’amplitude.

Je conclus donc positivement à la possibilité de discerner une planète rocheuse sans
atmosphère suffisamment dense pour répartir la chaleur sur sa surface, d’une planète
ayant une surface de température quasi-uniforme, dont la courbe de phase serait de
beaucoup plus faible amplitude 2. Il est possible de faciliter l’ajustement de la phase en
tenant compte des transits primaires et secondaires.
De plus, la profondeur du transit secondaire en IR peut permettre d’ajouter une con-
trainte sur la carte de température de la face insolée : le modèle sans atmosphère doit

2. Le modèle de planète sans atmosphère implique une émission thermique suivant la courbe de
phase planétaire décrite ici. En revanche, la présence d’éléments volatils en quantité importante modi-
fierait cette courbe pour plusieurs raisons : la redistribution de la chaleur à la surface de la planète serait
possible, mais les hypothèses d’albédo nul seraient également potentiellement faux. Dans tous les cas,
la signature de cet écart entre la réalité physique et notre modèle se matérialiserait par une amplitude
des modulations de l’émission thermique observée avec le JWST inférieure à celle prévue ici.
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Figure 5.9 - Cette figure représente la distribution des valeurs d’amplitude
mesurées sur une courbe de phase simulée à partir du modèle d’émission ther-
mique de CoRoT-7b, sans atmosphère, à 4,5 µm.
20 000 tirages simulant le signal et son bruit – compte tenu des capacités de
NirCam – ont été effectués, suivis de l’ajustement d’une sinusoı̈de, permettant
d’estimer la dispersion des résultats. On en déduit une incertitude attendue de
14% sur la mesure de l’amplitude.

conduire à un transit secondaire de même amplitude que la modulation de la courbe
de phase ; au contraire, dans le cas d’une atmosphère suffisamment importante pour
redistribuer la chaleur à la surface de CoRoT-7b, l’amplitude de l’effet de phase serait
largement inférieure à la profondeur du transit secondaire. La profondeur du transit
secondaire doit indiquer la température moyenne de la face jour alors que l’amplitude
de l’effet de phase permet de dériver la différence de température moyenne entre les
deux faces.

5.4 Conclusion

L’observation en proche IR des super-terres très chaudespar JWST va nous per-
mettre de différencier les planètes riches en eau, ou pourvues d’une atmosphère dense
de composition quelconque, des planètes rocheuses sans atmosphère. Les découvertes
récente de Kepler-10b (Batalha et al. 2011) et 55 Cnc e (Winn et al. 2011) porte à
trois le nombre de ces objet de rayons, masse et demi-grand axe similaires. Là aussi,
la recherche d’une atmosphère peut apporter une information précieuse sur sa nature.
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Figure 5.10 - Distribution des valeurs de la phase planétaire obtenues lors de
la même simulation que pour la figure 5.9. La distribution est bien centrée en
0 et l’incertitude trouvée est de 14, 2˚

Nous sommes donc au début de l’exploration des super-terres chaudes, et les moyens
observationnels futurs devront nous amener à préciser la nature de ces planètes très
différentes de la Terre, montrant des propriétés extrêmes.



Chapitre 6
CONCLUSION ET PERSPECTIVES

• Conclusion

Au cours de ma thèse, j’ai développé différents outils de traitement du signal des-
tinés tant à la détection de planètes dans les données de CoRoT qu’à l’analyse des can-
didats détectés. J’ai de ce fait pris part à l’analyse systématique de toutes les cibles des
dix premiers champs observés par CoRoT (§3.3), ainsi qu’à l’ensemble du travail de
l’étude photométrique des CL, et du tri des candidats planétaires, dans le but d’orienter
et de classer par ordre de priorité le suivi au sol de ces candidats. J’ai également par-
ticipé à l’élaboration d’un modèle de super-terre chaude appliqué à CoRoT-7b. Ceci
m’a conduit à la recherche d’observables supplémentaires permettant de contraindre
ce modèle : j’ai calculé la courbe de phase de l’émission thermique de CoRoT-7b au
cours de son orbite et j’ai étudié la possibilité d’une observation avec l’instrument
NIRCam sur le JWST, grâce aux estimations des performances de cet instrument faites
par Céline Cavarroc. J’ai pu en conclure qu’une telle observation devrait permettre de
tester la validité de l’hypothèse d’une planète tellurique sans atmosphère capable de
redistribuer la chaleur.

Le succès de la mission CoRoT porte tant sur le nombre de planètes découvertes
que sur la variété de ces nouveaux objets. Après l’analyse des CL de plus de 100 000
cibles acquises par CoRoT, quinze planètes et deux naines brunes ont déjà été trouvées
et confirmées, et plusieurs dizaines de candidats sont encore en cours de suivi. Par
ailleurs, la mission CoRoT a été prolongée et les observations continueront jusqu’en
2013.
La découverte de CoRoT-7b a été une étape marquante pour la science des exoplanètes :
pour la première fois, on a pu étudier une super-terre en connaissant son rayon. Le
fait que cette découverte se soit faite quelques mois avant une seconde, GJ 1214b
(Charbonneau et al. 2009) s’apparentant à une � mini-neptune �, puis une troisième,
Kepler-10b (Batalha et al. 2011), et enfin une quatrième, 55 Cnc e (Winn et al. 2011)
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observations de planètes de petite taille qui transitent, et ceci avec quatre instruments
distincts, n’est pas accidentelle : l’effort porté durant la dernière décennie par la com-
munauté scientifique pour découvrir ce type d’objet porté ses fruits, et d’autre part, les
super-terres doivent être abondantes.

Les deux télescopes spatiaux CoRoT et Kepler (Borucki et al. 2010), dotés de pho-
tomètres de très haute précision, sont capables de détecter les plus petits signaux de
transit mesurables actuellement. Ils ont été conçus dans l’objectif de détecter des exo-
planètes de rayons proches de celui de la Terre, autour d’étoiles naines F, G et K.

GJ 1214b (Charbonneau et al. 2009) a été détectée depuis le sol. La possibilité
d’une telle détection dans des conditions moins bonnes que l’espace s’explique par
l’amplitude importante du transit : son étoile hôte est une naine M de rayon R? =

0.2110 ± 0.0097R�, soit plus petite d’un facteur cinq environ que CoRoT-7 ou Kepler-
10. Si la possibilité de détecter des transits de super-terres depuis le sol est mainte-
nant démontrée, l’échantillon d’étoiles permettant de telles découvertes reste limité du
fait de la nécessité d’observer des étoiles de faible rayon (naines M typiquement) et
proches du système solaire (GJ 1214 se trouve à 12,95 ± 0,9 pc du Soleil) pour com-
penser leur faible luminosité et donner un signal suffisant.

• Perspectives : étudier les super-terres

Dans la prochaine décennie, plusieurs objectifs scientifiques se présentent :

Connaissance statistique : détecter plus de planètes caractérisées en rayon et
masse

Où sont les planètes ? Autour de quels types d’étoiles ? Combien y en a-t-il par
catégorie de masse, de demi-grand-axe ?... La compréhension de la formation des
planètes, de leur évolution continuera de construire grâce à l’échantillon d’effectif
croissant d’exoplanètes que nous connaissons.
Dans cet esprit, on peut choisir d’orienter les observations de manière à découvrir le
plus grand nombre de planètes extrasolaires possibles, et mesurer à la fois leur rayon
(détection par la méthode des transits) et leur masse (par un suivi au sol en vitesse
radiale par exemple), tout en cherchant à détecter les objets de plus en plus petits et
proches de la zone habitable de leur étoile. CoRoT s’inscrit dans cette démarche –
bien que les durées d’observation des champs d’étoiles ne permettent pas de découvrir
de planètes dont la période orbitale excède les 150 jours 1– ainsi que Kepler qui en re-
vanche, a l’avantage d’observer le même champ d’étoiles pendant cinq années consécutives.
Ces missions se concentrent particulièrement sur des champs d’étoiles dont la magni-

1. Après l’expérience de CoRoT-9b, je suppose ici que deux transits peuvent suffire pour détecter
une planète. Ceci est un peu optimiste dans le cas d’une planète tellurique, dont le rayon peut être cinq
à dix fois inférieur à celui d’une géante de gaz, et que le S/B de la détection par transit chute en Rpl2.
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tude est comprise entre 10 et 16, autorisant l’observation d’étoiles naines en grand
nombre (plusieurs centaines de milliers pour CoRoT comme pour Kepler) et permet-
tant néanmoins d’effectuer des mesure à S/B suffisant pour permettre la détection de
transits de planètes de 1,5 à 4 rayons terrestres suivant la magnitude des cibles.

Dans le même esprit, le projet Plato (PLAnetary Transits and Oscillation of stars)
prévoit l’observation dans le visible de champs de 1000 degrés carrés au cours de
campagnes durant deux mois à trois ans chacune, et couvrant au total 50% du ciel.
En supposant une planète par étoile naine observée par Plato, de masses et demi-grand
axes uniformément distribués (dans la limite des périodes orbitales observables compte
tenu de la durée des campagnes d’observation), Plato pourrait permettre la détection de
plus de 60 super-terres de masses inférieures à 3 M⊕ et dont le signal de vitesse radiale
serait mesurable, et plus de 800 planètes de masses inférieures à 10 M⊕, dans la zone
habitable de leur étoile. Au total, et compte tenu des hypothèses précédentes, plusieurs
milliers de planètes pourraient être détectées par Plato.
Ces performances doivent être rendues accessibles grâce aux caractéristiques tech-
niques de l’instrument, et du très grand nombre d’étoiles brillantes observées. Le
télescope dispose d’une surface collectrice d’environ 1 m2 (Roxburgh et al. 2007). Le
champ très large pourra être observé grâce à 34 caméras dioptriques se partageant
le champ. La mission doit durer au moins cinq ans et permettra en particulier d’ob-
server environ 100 000 étoiles froides de la séquence principale, plus brillantes que
mV = 11,5, de type spectral F5 et plus tardifs, et 400 000 de magnitude mV < 14 (Aren-
toft 2009; Catala 2009). La précision photométrique de Plato doit atteindre 2,7 × 10−5

en une heure pour les étoiles de mV < 11 et 8×10−5 pour les 400 000 autres, autorisant
la détection de planètes analogues à la Terre.
La mission Plato est en cours d’étude dans le cadre du programme Cosmic Vision ; si
elle est validée lors des différents processus de sélection, son lancement est prévu pour
2019.

Enfin, d’autres projets ayant des objectifs plus ciblés existent. Par exemple, NEAT
(Nearby Earth Astrometric Telescope), dont l’objectif est la recherche de planètes ha-
bitables de masse supérieure ou égale à celle de la Terre, par mesure astrométrique de
la position de 200 étoiles naines F, G et K situées à moins de 15 pc du système solaire.
NEAT devra permettre de détecter les planètes de masses supérieures à 0,5 M⊕ autour
des cinq étoiles cibles les plus favorables, de masses supérieures à 1 M⊕ pour les 70
étoiles suivantes et supérieures à 5 M⊕ pour toutes les autres étoiles observées.
Les super-terres situées dans la zone habitable de 200 étoiles voisines du Soleil de-
vraient ainsi être connues.

D’autre part, la caractérisation des atmosphères planétaires va constituer le moyen
de connaitre leur composition et de leur nature.
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L’étude des atmosphères planétaires à court et moyen terme :

Connaitre la composition et la nature (évaporation, présence de nuages, brumes,
pression, profil thermique...) de l’atmosphère des exoplanètes en général et des super-
terres en particulier, est une étape nécessaire vers la compréhension de ces objets ;
la détection d’éléments dans les atmosphères de géantes de gaz a déjà pu être faite
dans quelques cas favorables avec HST, sur HD 209458b et HD 189733b (Charbon-
neau et al. 2002; Vidal-Madjar et al. 2003, 2004, 2011; Lecavelier Des Etangs et al.
2008a,b; Swain et al. 2008; Snellen et al. 2010; Pont et al. 2008). En ce qui concerne
les super-terres, leur étude spectrale peut nous renseigner sur leur histoire et les condi-
tions à leur surface : atmosphère primitive ou non, présence d’eau, volcanisme, effet
de serre... Un objectif particulier est bien entendu la recherche de biosignatures telles
que l’O2 ou l’O3 (Léger et al. 1993).

L’observation spectroscopique des atmosphères peut se faire :

– dans le domaine visible ou IR, lors du transit primaire (Tinetti et al. 2007). Il
s’agit de voir la profondeur différentielle du transit dans les différentes longueurs
d’ondes ; la partie du rayonnement absorbée par l’atmosphère là où l’épaisseur
optique est inférieure à 1 permet parfois d’atteindre une signature spectrale portée
par la lumière transmise. L’amplitude de cet effet est proportionnelle à ∼ 2πHRpl

où H est l’échelle de hauteur de l’atmosphère (H = kBT
mg ), et m la masse moléculaire

moyenne de l’atmosphère, g la gravité de surface de la planète. L’effet est donc
d’autant plus important que la gravité est faible à la surface de la planète, que son
rayon et sa température sont élevés (idéal pour des planètes géantes chaudes) et
que les espèces présentes dans l’atmosphère sont légères. Les planètes riches en
H2 sont donc des cibles privilégiées ;

– en IR thermique, lors du transit secondaire ; on cherche à mesurer l’émission
propre de la planète. Le rapport des flux étoile-planète étant beaucoup plus favo-
rable à l’observation de la planète en IR (dans la limite des très grandes longueurs
d’ondes, le rapport du flux de la planète sur celui de l’étoile vaut ∼ Tpl

T?

(Rpla
R?

)2
. Le

signal croı̂t avec la température et le carré du rayon de la planète. La partie du
disque planétaire participant à l’émission atmosphérique étudiée ne se limite pas
aux limbes de la planète (contrairement à la spectroscopie des transits primaires),
rendant cette méthode plus favorable que la précédente à l’étude des atmosphères
des planètes ne contenant pas d’hydrogène (super-terres en particulier).

Le JWST, avec son miroir de 6,5 mètres de diamètre permettra, grâce aux instru-
ments NIRCam (en proche IR) et MIRI (IR moyen), chacun doté de filtres à larges
bandes, et de spectrographes à basses et moyennes résolutions (ex : NIRSpec, spectro-
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graphe à moyenne résolution en proche IR), de chercher la signature spectrale d’éléments
chimiques (CO, CO2) dans les atmosphères d’exoplanètes, y compris pour des planètes
d’une masse et d’un rayon terrestre, en présence d’une atmosphère riche en H2 (Ca-
varroc et al., en préparation), tant par transmission du rayonnement stellaire lors des
transits primaires que par émission thermique mesurée grâce aux transits secondaires
(Deming et al. 2009).
Comme il a été dit, la présence en quantité importante de H2 dans l’atmosphère des
cibles modifie complètement la détection des espèces présentes dans leur atmosphère :
l’échelle de hauteur étant beaucoup plus importante, les différentes espèces diluées
dans l’atmosphère de H2 peuvent être vues en spectroscopie grâce au large anneau du
disque planétaire présentant une profondeur optique suffisamment faible pour que la
lumière puisse la traverser.

D’autres missions vouées à l’étude d’atmosphères planétaires sont à l’étude, comme
le projet EChO (Exoplanet Characterisation Observatory) qui propose de mesurer les
spectres d’atmosphères de planètes géantes, et de super-terres dans certains cas favo-
rables. L’instrument consiste en un télescope spatial doté d’un miroir primaire de 1,5
mètre de diamètre et un spectrographe couvrant une gamme spectrale comprise entre
0,6 et 16 µm. Il devra permettre l’analyse d’atmosphères de planètes de températures
comprises entre 250 K (planètes tempérées) et plus de 700 K (planètes chaudes) autour
de naines M (super-terres), G et K (neptunes) et F (jupiters). Aujourd’hui, les planètes
connues pouvant être des cibles privilégiées de EChO seraient 50 géantes de gaz et
de glace autour d’étoiles de mV < 12, CoRoT-7b, GJ 1214 b, Kepler-10b ou encore
d’autres super-terres ne transitant pas mais dont la courbe de phase est mesurable.

Nous savons maintenant détecter et mesurer le rayon de super-terres et continuerons
d’en découvrir dans les décennies à venir (CoRoT, Kepler, puis Plato... et les observa-
tions au sol). Les premiers spectres d’atmosphères d’exoplanètes mesurés et les projets
spatiaux présents et futurs (HST, Herschel,JWST...) devraient nous permettre de beau-
coup progresser dans ce domaine.

Ces deux approches convergent vers une étape d’importance majeur qui sera la
caractérisation des atmosphères de super-terres situées dans la zone habitable, dont
l’un des intérêts scientifiques majeur est la recherche de biosignatures dans leurs at-
mosphères. Compte tenu des développements récents, la possibilité de détecter la présence
de vie ailleurs dans l’univers semble accessible et pourrait vraisemblablement être
réalisable dans quelques décennies.

Ainsi, vingt ans à peine se sont écoulés depuis les premières détections de planètes
extrasolaires ; on connait plus de cinq cents de ces objets et on envisage déjà la possi-
bilité de chercher des traces de vie sur certaines d’entre elles. Dans ce contexte, après
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un peu plus de trois ans de thèse durant lesquelles j’ai eu l’occasion de réfléchir au
problème de l’observation, de la détection et de la compréhension physique de ces
planètes lointaines, j’ai la sensation d’entrer dans le monde de la recherche au mo-
ment où un nouveau continent est en train d’être découvert. S’il est vrai que chaque
période possède son lot de découvertes singulières et passionnantes, il faut reconnaitre
que la perspective d’être témoins de la découverte de signatures du vivant ailleurs dans
l’Univers me paraı̂t particulièrement intrigante et stimulante.



Annexe A. Géométrie d’un système
étoile-planète

Considérons un cas simple, constitué d’une l’étoile et d’une planète. La description
du mouvement se réduit à la résolution du problème à deux corps 2.

.1 Système à deux corps et orbites

Dans le référentiel d’inertie du système, il découle des lois de Newton que les trajec-
toires décrites par ces objets sont des ellipses homothétiques, ayant un foyer commun
confondu avec le centre de masse du système. L’utilisation de coordonnées polaires
permet de décrire naturellement ces orbites elliptiques. Nous utiliserons le formalisme
usuel rappelé sur la figure 1.

Figure 1 - Orbite elliptique et paramètres associés.

2. Je néglige ici les forces de marée en ne prenant pas en compte l’effet du gradient de champ de
gravité sur le diamètre fini des deux astres. L’impact des forces de marée est à considérer lors de l’étude
de l’évolution d’un système sur des durées importantes devant les périodes orbitales. Par conséquent,
elles ne modifient le mouvement qu’à des échelles de temps qui ne sont pas celles auxquelles nous nous
plaçons ici.
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Les demi-grand axe et demi-petit axe de l’ellipse sont notés a et b. L’excentricité
e, comprise entre 0 et 1, caractérise l’écart à la circularité de l’ellipse et vaut : e =√

1 −
(

b
a

)2
.

La distance entre le foyer F – centre de masse du système – et l’objet considéré (M)
est notée ρ. Le périastre est noté Π et l’angle ν = (−−→FΠ,

−−→FM) appelé anomalie vraie.
ν et ρ sont liés de la manière suivante :

ρ =
a(1 − e)

1 + e cos(ν)
(1)

Ainsi, on peut décrire le mouvement de chaque objet sur son orbite.

.2 Coordonnées d’une étoile dans la sphère céleste

Nous allons maintenant positionner ce système dans l’espace.

La position d’une cible donnée dans la sphère céleste peut être exprimée de mul-
tiples façons ; je propose ici l’utilisation du système de coordonnées équatoriales (α,δ),
très commun en astronomie :

– la déclinaison δ est l’analogue céleste de la latitude terrestre ; elle est l’angle entre
la cible et le plan équatorial terrestre ;

– de même, l’ascension droite α est comparable à la longitude terrestre. La direc-
tion de référence est donnée par l’intersection entre le plan équatorial terrestre et
le plan de l’écliptique (fig.2). Le point vernal γ se trouve sur cet axe et se confond
avec la position du Soleil au moment de l’équinoxe du mois de mars. L’ascen-
sion droite est l’angle compris entre le point vernal et la cible, projetés sur le
plan équatorial de la Terre. Il est exprimé en unité de temps, prend des valeurs
comprises entre 0 et 24 heures, une heure correspondant à 15 degrés d’angle.
L’ascension droite est orientée positivement vers l’Est.

.3 Orientation

Il ne nous reste plus qu’à orienter le système dans l’espace pour avoir totalement
défini la position des orbites considérées.

Pour cela, on définit (fig.3) :

1. Le plan orbital du système – les orbites étant coplanaires ;

2. Le plan du ciel, qui est le plan normal à la ligne de visée contenant le centre de
masse du système ;
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Figure 2 - Système de coordonnées équatoriales.

3. La ligne des nœuds : la droite d’intersection entre les plans définis au dessus.
Les nœuds ascendant et descendant – notés Na et Nd sur la figure 3 – sont
les points où la ligne des nœuds et l’orbite de l’objet considéré se croisent. Par
convention, le nœud ascendant est celui que l’objet traverse lorsqu’il s’éloigne
de l’observateur ;

Dans le référentiel d’inertie de ce système de deux corps en interaction gravitation-
nelle, la position des deux astres est liée par une simple opération d’homothétie. Par
conséquent, il en est de même pour leur trajectoire. La planète comme l’étoile décrit
une orbite elliptique ; les deux ellipses ont un foyer commun confondu avec le centre
de masse du système.
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Figure 3 - Les orbites de l’étoile et de la planète sont représentées en tiretés
pointillés sur cette figure. Le plan orbital se caractérise par son inclinaison i,
défini comme l’angle qu’il forme avec le plan du ciel. Il est inférieur à 90˚
lorsque la planète tourne dans le sens direct dans le plan du ciel. Ω donne
l’orientation de la ligne des nœuds par rapport au Nord et ω permet d’orienter
le demi grand-axe par rapport à la ligne des nœuds, du nœud ascendant vers le
périastre.



Annexe B. Les planètes découvertes
avec CoRoT

On peut classer les objets découverts avec CoRoT en quatre principales catégories,
en fonction de leur masse :

– les naines brunes (au nombre de 2), ou planètes très massives de plusieurs di-
zaines de MJup, que sont CoRoT-3b (Deleuil et al. 2008) et CoRoT-15b (Bouchy
et al. 2011) ;

– la géante gazeuse de type Saturne (1) (0,7MS at), CoRoT-8b (Bordé et al. 2010) ;
– la super-terre (1) CoRoT-7b (Léger et al. 2009).
– les géantes gazeuses (13), de masses comprises entre 1/2 et 7,5MJup environ. Il

s’agit de CoRoT-1b (Barge et al. 2008), CoRoT-2b (Alonso et al. 2008), CoRoT-
4b (Aigrain et al. 2008), CoRoT-5b (Rauer et al. 2009), CoRoT-6b (Fridlund
et al. 2010), CoRoT-9b (Deeg et al. 2010), CoRoT-10b (Bonomo et al. 2010),
CoRoT-11b (Gandolfi et al. 2010), CoRoT-12b (Gillon et al. 2011), CoRoT-13b
(Cabrera et al. 2010) et enfin, CoRoT-14b (Tingley et al. 2011), CoRoT-16b et
CoRoT-17b dont les articles décrivant leur découverte sont en préparation.

Cette approche ne permet qu’ un classement grossier de ces planètes qui possèdent
des particularités variées décrites dans la bibliographie indiquée. Une revue synthétique
des neuf premières découvertes de CoRoT a également été effectué par Lammer et al.
(2010).

Les principales caractéristiques des 17 découvertes de CoRoT sont données dans le
tableau 1.

Certains objets sont particulièrement remarquables ; en voici quelques exemples.

CoRoT-9b est une géante de gaz dont la période orbitale dépasse les 95 jours. L’ob-
servation en transit de planètes de si grandes périodes est peu probables ; ainsi celle-ci
est la première détectée de cette manière avec une période avoisinant les 100 jours. Il
est de ce fait notable que sa température modérée (Deeg et al. 2010) doit avoisiner les
300 K.

CoRoT-3b et CoRoT-15b sont trop massives pour être classés comme de simples
géantes de gaz. Au-delà des 13 MJup, ces objets sont susceptibles de commencer les
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Planète Période (jour) a (AU) exc. Masse (MJup) Rayons, (RJup) Densité
CoRoT-1b 1,50 0,0254 0 1,03 1,49 0,38
CoRoT-2b 1,74 0,0281 0 3,31 1,47 1,31
CoRoT-3b 4,25 0,0570 0 21,66 1,01 26,4
CoRoT-4b 9,20 0,0900 0 0,72 1,19 0,525
CoRoT-5b 4,03 0,0494 0,09 0,467 1,39 0,217
CoRoT-6b 8,88 0,0855 < 0,1 2,96 1,17 1,94
CoRoT-7b 0,85 0,0172 0 0,015 0,172 4,23
CoRoT-8b 6,21 0,0630 0 0,22 0,57 1,6
CoRoT-9b 95,27 0,360 0,11 0,84 1,05 0,9
CoRoT-10b 13, 24 0,106 0,53 2,75 0,97 3,70
CoRoT-11b 2,99 0,0436 0 2,33 1,43 0,99
CoRoT-12b 2,83 0,0402 0,07 0,91 1,44 0,309
CoRoT-13b 4,04 0,0510 0 1,31 0,89 2,34
CoRoT-14b 1,51 0,027 0 7,6 1,09 6,76
CoRoT-15b 3,06 0,0450 0 63,3 1,12 59
CoRoT-16b 5,35 − − 0,5 0,83 1,08
CoRoT-17b 3,77 − − 2,45 1,47 1,04

Table 1 - Ce tableau résume les principaux paramètres des objets découverts
par CoRoT. Les articles concernant CoRoT-14b, 16b et 17b sont en
préparation.
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réactions de fusion du Deutérium, sans aller plus loin. L’appellation � naines brunes �
et le seuil en masse séparant les étoiles des planètes est discuté. De plus, CoRoT-3b
est l’un des premiers objets de ce type à être observé aussi proche de son étoile-hôte
–0,06 UA, dans la zone vide de la distribution en distance à leur étoile de ces objets,
qualifiée de désert des naines brunes pour cette raison.

Pour finir, CoRoT-7b qui est la première super-terre dont la mesure du rayon nous
est accessible, permet pour la première fois de confronter les modèles de super-terres
aux observations et marque l’entrée de ce fait dans un nouveaux champ d’exploration.
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Annexe C. Panorama des méthodes de
détection

Figure 4 - Panorama des méthodes de détection d’exoplanètes (Perryman
2007).
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Annexe D. Publications

Ci-après, la liste des publications dont j’ai été coauteur. Dans la majorité de ces
différents travaux, mon travail a consisté en l’analyse des courbes de lumières au sein
de l’équipe de détection, ayant mené aux découvertes des planètes dont il est question.

Les deux articles concernant respectivement la découverte de CoRoT-7b et son
étude physique (§5), travaux dans lesquels je me suis investi à différents niveaux, sont
donnés dans la suite de cette annexe.
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bieri, P. Barge, P. Bordé, F. Bouchy, H. Bruntt, J. Cabrera, L. Carone, S. Car-
pano, C. Catala, S. Csizmadia, R. de La Reza, M. Deleuil, R. Dvorak, A. Erik-
son, M. Fridlund, D. Gandolfi, M. Gillon, P. Gondoin, E. Guenther, T. Guillot,
A. Hatzes, G. Hébrard, L. Jorda, H. Lammer, A. Léger, A. Llebaria, B. Loeillet,
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J. Cabrera, A. C. Cameron, L. Carone, S. Carpano, S. Csizmadia, M. Deleuil, H. J.
Deeg, R. Dvorak, A. Erikson, S. Ferraz-Mello, M. Fridlund, D. Gandolfi, M. Gil-
lon, E. Guenther, T. Guillot, A. Hatzes, G. Hébrard, L. Jorda, H. Lammer, A. F.
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brera, L. Carone, S. Carpano, R. de La Reza, H. J. Deeg, R. Dvorak, A. Erik-
son, M. Fridlund, D. Gandolfi, M. Gillon, T. Guillot, E. Guenther, A. Hatzes,
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a b s t r a c t

The search for rocky exoplanets plays an important role in our quest for extra-terrestrial life. Here, we
discuss the extreme physical properties possible for the first characterised rocky super-Earth, CoRoT-
7b (Rpl = 1.58 ± 0.10 REarth, Mpl = 6.9 ± 1.2 MEarth). It is extremely close to its star (a = 0.0171 AU = 4.48 Rst),
with its spin and orbital rotation likely synchronised. The comparison of its location in the (Mpl, Rpl) plane
with the predictions of planetary models for different compositions points to an Earth-like composition,
even if the error bars of the measured quantities and the partial degeneracy of the models prevent a
definitive conclusion. The proximity to its star provides an additional constraint on the model. It implies
a high extreme-UV flux and particle wind, and the corresponding efficient erosion of the planetary atmo-
sphere especially for volatile species including water. Consequently, we make the working hypothesis
that the planet is rocky with no volatiles in its atmosphere, and derive the physical properties that result.
As a consequence, the atmosphere is made of rocky vapours with a very low pressure (P 6 1.5 Pa), no
cloud can be sustained, and no thermalisation of the planet is expected. The dayside is very hot
(2474 ± 71 K at the sub-stellar point) while the nightside is very cold (50–75 K). The sub-stellar point
is as hot as the tungsten filament of an incandescent bulb, resulting in the melting and distillation of sil-
icate rocks and the formation of a lava ocean. These possible features of CoRoT-7b could be common to
many small and hot planets, including the recently discovered Kepler-10b. They define a new class of
objects that we propose to name ‘‘Lava-ocean planets’’.

� 2011 Elsevier Inc. All rights reserved.

1. Introduction: the CoRoT-7 planetary system

Rocky planets located in the habitable zone (HZ) of their star are
our present best candidates for harbouring extra-terrestrial life
(see for instance Cockell et al., 2009). As a result, the search for
rocky exoplanets is of special importance. Super-Earth candidates,
planets with masses 1–10 MEarth (Grasset et al., 2009) have
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recently been discovered (Rivera et al., 2005; Lovis et al., 2009;
Bouchy et al., 2009), but only a lower limit for the masses and no
radii were measured so that their nature remains ambiguous.
The CoRoT mission1 (Auvergne et al., 2009) and the associated fol-
low-up have detected and characterised the first super-Earth with
both radius and mass simultaneously measured, CoRoT-7b (Léger
et al., 2009, thereafter LRS09; Queloz et al., 2009).

Recently, Charbonneau et al. (2009) have discovered a small
transiting planet around an M star, GJ1214 b, and measured its ra-
dius and mass (Rpl = 2.68 REarth, Mpl = 6.55 MEarth). They interpret
their results as being due to a Neptune-like planet with a (H–He)
envelope, which would prevent it from being a rocky planet, as op-
posed to CoRoT-7b as discussed in Section 2.

The parent star, CoRoT-7 is an active 1–2 Gyr G9V star 150 pc
from the Sun, whose observation has recently been carefully
reanalysed (Bruntt et al., 2010). The resulting effective tempera-
ture, gravity, mass, radius and luminosity are Teff = 5250 ± 60 K,
log g = 4.47 ± 0.05, Mst = 0.91 ± 0.03 MSun, Rst = 0.82 ± 0.04 RSun,
and L = 0.48 ± 0.07 LSun, respectively. Its composition is close to
that of the Sun, [M/H] = +0.12 ± 0.06.

The planet, CoRoT-7b, has a radius Rpl = 1.58 ± 0.10 REarth, or
10,070 ± 640 km (LRS09 with the stellar parameters of Bruntt
et al. (2010)). Its orbital period, as measured from the transit light
curve, is Porb = 0.85359 ± 0.00003 days. This short orbital period
indicates that the planet is very close to its star, at 4.48 times the
stellar radius from its centre (a = 0.01707 ± 0.00019 AU = 4.48 ±
0.22 Rst), with the important implication that spin and orbital rota-
tions are expected to be phase-locked by tidal dissipation (LRS09).
The dayside would be continuously irradiated, and the nightside
continuously in the dark.

The determination of the planetary mass has led to an intensive
radial velocity (RV) campaign, using the HARPS spectrometer (109
measurements and 70 h of observation), and different analyses of
the data. To our knowledge at the date of the 20th of January
2011: (1) Queloz et al. (2009) made the initial analysis. After revi-
sion of CoRoT-7 stellar parameters by Bruntt et al. (2010), it yields
Mpl = 5.2 ± 0.8 MEarth; (2) Hatzes et al. (2010) performed another
analysis of the data and find a larger mass, Mpl = 6.9 ± 1.4 MEarth;
(3) Pont et al. (2011) find a much lower mass with a very large
uncertainty, Mpl = 1–4 MEarth (1r), but this estimate has recently
been questioned by Hatzes and Fridlund (2011); (4) Boisse et al.
(2011) find Mpl = 5.7 ± 2.5 MEarth; (5) Ferraz-Mello et al. (2011) find
Mpl = 8.0 ± 1.2 MEarth; and (6) Hatzes and Fridlund (2011) find
7.0 ± 0.5 MEarth. In the present state of knowledge, the determina-
tion of the mass of CoRoT-7b from the RV measurements of its
moderately active host star is delicate. The noise due to the stellar
activity dominates the planetary signal and is difficult to remove, a
necessary stage to derive the planetary mass. Likely, this situation
will recur in the future, when smaller planets will be detected at
larger distances from their star by transit observations.2

However, we have a set of six analyses of the (same) RV data
that use different methods to discriminate the planetary signal
and the stellar activity. With the exception of the value by Pont
et al. (questioned) the five values are reasonably gathered, so we
propose to use the median value and the median estimate of the
uncertainty:

Mpl ¼ 6:9� 1:2 MEarth

In the presence of tidal forces, the shape of the planet is approx-
imately an ellipsoid. We calculate the deviations from a sphere and
find: a0 � Rpl = 66 km, Rpl � b0 = 19 km, and Rpl � c0 = 47 km, where

a0, b0 and c0 are the ellipsoid semi-axes, and Rpl their mean value.
These deviations are significantly less than the uncertainty on
the mean radius (±600 km) and can be neglected in the density
calculation.

A second planet, CoRoT-7c, was found by Queloz et al. (2009) by
analysing the RV data, with a 3.69 day period, a 8.4 MEarth mini-
mum mass, and a 0.045 AU = 11.9 Rst semi-major axis. This planet
is confirmed by the analysis of Hatzes et al. (2010). Contrary to
CoRoT-7b, it does not transit, which is consistent with its larger
distance to the star, and consequently its radius remains unknown.

2. The composition of CoRoT-7b

The simultaneous measurements of the radius and mass of a
planet allow us to estimate its composition, at least to some extent.
In Fig. 1, these quantities for CoRoT-7b are compared to the predic-
tions of models of planetary internal structure for different compo-
sitions (Sotin et al., 2007; Fortney et al., 2007; Seager et al., 2007;
Valencia et al., 2007a; Grasset et al., 2009). The most probable val-
ues of Rpl and Mpl, are located in a domain that crosses the Rpl(Mpl)
curve of telluric rocky planets (metallic core + silicates mantle, in
terrestrial proportions).

It must be noted that (i) the uncertainties on the measured
quantities prevent a definitive conclusion because the domain
where the planet lies in the (Rpl, Mpl) plane, with a 95% probability
(2 r), includes planets with a substantial amount of water; (ii) a
priori, there is a degeneracy in the Rpl, Mpl diagrams because a pla-
net with a larger dense core and some light materials, e.g. water, in
its outer parts can lie at the same position as another planet with a
smaller dense core and heavier materials in its outer parts.
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Fig. 1. Radius of planets with different compositions calculated as a function of
their mass, adapted from Grasset et al. (2009). Curves labelled [Fe], [silicates], [ices],
[H2–He] correspond to planets made of pure Fe, silicates and metallic core, water
ice, and pure H2–He gas, respectively. The grey area corresponds to planets with
both silicates and water. The domain of the estimated Mpl and Rpl parameters of
CoRoT-7b is represented as an ellipse (68% probability). The radius determination
results from the transit measurements (LRS09) and the analysis of the stellar
parameters by Bruntt et al. (2010). The mass is a median value of five different
estimates from the RV data (see text). The hypothesis of a dry Earth-like
composition made in the present paper is pointed out by the position of CoRoT-
7b in the R(M) plane but cannot be considered as definitely established, in particular
considering possible degeneracies of models, e.g. a larger metallic core and a
significant amount of water that can mimic the proposed composition. For planets
very close to their star, e.g. CoRoT-7b and Kepler-10b (Batalha et al., 2011), the
expected harsh EUV radiation and particle wind should produce a fast erosion of
any water atmosphere, and this provides an additional piece of information in
favour of that hypothesis. The presently determined location even points to a
somewhat larger metallic core, but error bars prevent solid conclusions.

1 The CoRoT space mission has been developed and is operated by CNES, with the
contribution of Austria, Belgium, Brazil, ESA, Germany, and Spain.

2 With the possible exception of RV measurements in the IR, if the stellar activity
has sufficiently less impact in this wavelength domain.
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There is an additional piece of information to estimate the most
probable composition of the planet. CoRoT-7b is located very close
to its parent star and therefore subjected to an intense (EUV) flux
and particle wind. An efficient erosion of the planetary atmosphere
results from thermal and non-thermal escape (Grießmeier et al.,
2005; Erkaev et al., 2007; Lammer et al., 2009; Valencia et al.,
2010). The former is especially strong for hydrogen and helium
(thermal velocity proportional to (molecular mass)�1/2, escape
velocity independent of mass), so it is probable that the planet
has no (H–He) envelope, unless we observe it at a very special time,
just when the remaining mass of this envelope is a minute fraction
of the planetary mass.

The case of a significant water content is similar. An upper limit
of the escape rate is given by the energy-limited regime where the
whole energy deposited by EUV photons and wind particle is con-
verted into escape energy. In this regime, 6–7 Earth masses would
be eroded at the planet’s 1.5 Gyr age (Selsis et al., 2007, Fig. 4), so
that a small water residual at the present time, MH2O < 1 MEarth,
would also be unlikely. The actual ratio of the energy conversion
depends on the cooling processes in the atmosphere, and is un-
known. Yelle et al. (2008) and Tian et al. (2008) proposed non-van-
ishing values, e.g. a few tenths, which would still point to a strong
erosion of the atmosphere.

In agreement with Valencia et al. (2010), we conclude that the
atmospheric erosion processes for CoRoT-7b are likely to be so effi-
cient that volatile species such as H2, He, H2O have gone and that
only other materials having major reservoirs (>1 MEarth) are still
present in its atmosphere.

Consequently, we adopt the working hypothesis that the planet is
rocky, with the composition of a dry Earth, as suggested by both pre-
ceding arguments. Several extreme properties of the planet result
from this hypothesis and the direct application of the laws of phys-
ics and chemistry, as discussed in Sections 4–7.

3. Formation and orbital history

3.1. Formation

Explaining the presence of planets such as CoRoT-7b is a chal-
lenge. Neither Ida and Lin (2008) nor Mordasini et al. (2009a,b)’s

models produce such planets without ad hoc tuning of their
parameters, e.g. type I migration speed and incorporation of addi-
tional phenomena. CoRoT-7b type planets could thus lead to a bet-
ter understanding of planet formation and migration mechanisms.
Possible candidates for CoRoT-7b’s formation pathway (Raymond
et al., 2008) include: (1) in situ accretion, (2) formation at larger
distances followed by inward migration, (3) resonant shepherding
during the migration of a giant planet, and (4) photo-evaporation
of close-in hot Neptunes or hot Saturns.

– Scenario (3) can probably be ruled out because it would require
the existence of a gas giant planet just exterior to a strong mean
motion resonance with CoRoT-7b, e.g. 2:1 or 3:2 (Zhou et al.,
2005; Fogg and Nelson, 2005; Raymond et al., 2006; Mandell
et al., 2007), which is clearly not observed in the HARPS radial
velocity data (Queloz et al., 2009).

– Scenario (1), given the small amount of mass thought to be
available in the inner regions of standard protoplanetary disks,
planet formation in this zone requires a large increase in solid
density. At least one mechanism exists that could enhance the
solid surface density close to the inner disk edge, thought to
be located at 0.02–0.05 AU in most cases. Boulder size objects
are known to drift very quickly in the nebula due to their strong
aerodynamic friction with the gas. This mechanism, responsible
for the ‘‘meter size barrier’’ in the growth of the planetesimals,
could strongly enrich the inner regions of the disc in solid mate-
rial, initiating planet growth. The migrating boulders would pile
up at the inner edge of the disc where the pressure gradient of
the gas reverses, and accumulate in a planet by successive col-
lisions. Therefore, in situ accretion seems possible.

– Scenario (2) is also plausible; CoRoT-7b may have migrated into
its current location via tidal interactions with the protoplane-
tary disc. In this case, multiple close-in planets should exist
with comparable masses in resonant or near-resonant configu-
rations (Terquem and Papaloizou, 2007; Ogihara and Ida, 2009).
Given that tidal evolution could have separated a near-resonant
configuration (e.g., Barnes et al., 2008; Papaloizou and Terquem,
2009), this is consistent with our current knowledge of the
CoRoT-7 system: planets b, c and possibly d.

– Scenario (4), could CoRoT-7b have formed as a hot Neptune or a
hot Saturn and been photo-evaporated to its rocky core (Baraffe
et al., 2004; Hubbard et al., 2007)? This would imply that the
planet’s mass was larger in the past and would have raised cor-
respondingly larger stellar tides. Photo-evaporation to the core
is effective within �0.025–0.050 AU for planets less than
�70 MEarth (Raymond et al., 2008) and could have occurred to
CoRoT-7b.

We conclude that scenarios (1), (2) and (4) are all possible in the
present state of observational constraints.

3.2. History of the planetary orbit and tidal heating

To understand CoRoT-7b’s orbital history after the formation
process described above (�1 Myr), we must consider its tidal evo-
lution, the effect of tidal bulges raised on the planet by the star
(‘‘planetary tides’’), and on the star by the planet (‘‘stellar tides’’).
For close-in planets, planetary tides reduce the orbital eccentricity,
e, and semi-major axis then rapidly lock the spin rotation to the
orbital one (<1 Myr). After that tidal locking, there are no longer
major planetary tides, and dissipation in the star is the main driver
of evolution (Ferraz-Mello et al., 2008).

The basic timescale of the planetary tidal effects is that corre-
sponding to the circularisation of the orbit. At the current distance
to the star, the circularisation time of CoRoT-7b is around 1 Myr.
This is the time necessary to reach an eccentricity smaller than a

Fig. 2. Possible temperature (grey area) and density (dark curves) profiles used for
computing the internal structure of CoRoT-7b. Several temperature profiles have
been tested within the grey area without significant effects on the position of the
layers and the size of the planet (DRpl/Rpl < 10�3). At this scale, density variations
due to temperature contrasts are visible in the core (curve splits) but not in the
mantle. In each layer, temperature profiles are assumed adiabatic, and fixed
temperature jumps, similar to those encountered on Earth, are imposed at the
boundaries. Within each layer, density variations are mostly due to the pressure
increase (�630 GPa at the core–mantle interface, and �1.7 TPa at the centre).
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few 0.001. After, the eccentricity continues to decrease, and in
20 Myr it reaches values below 10�4. These results are obtained
assuming for CoRoT-7b a planetary dissipation factor Q 0pl (=3Q/
2k; Carone and Pätzold, 2007) similar to that of the terrestrial plan-
ets (Q 0pl � 100, corresponding to Q � 20) that seems adequate for a
planet with possibly a liquid ocean in contact with a solid floor
(Section 6).

It is important to note that when spin and orbital rotations are
locked, the only remaining tidal heating is due to the (small) eccen-
tricity of the orbit. Its power can be obtained from Fig. 2 of Barnes
et al. (2010). With an eccentricity of a few 10�5, we obtain a
0.1 W m�2 tidal heat flow. This value is inferior to the geothermal
heat due to the fossil and radiogenic heating of this large rocky pla-
net (�0.4 W m�2, Section 5.4). Then, it seems likely that the tidal
heating of the present planet is no more a major process, as op-
posed to the case of Io.

The past 1.5 Gyr evolution of CoRoT-7b’s semi-major axis is cal-
culated in Barnes et al. (2010), assuming that it evolved on a zero-
eccentricity orbit under the effect of stellar tides. They find that
CoRoT-7b’s initial orbital distance should have been between
0.017 and 0.026 AU, 1.5 Gyr ago, the range comes from the large
uncertainty in the value of the stellar tidal dissipation function
Q 0st = 105–107.

Looking to the future, CoRoT-7b will continue to spiral inward
and heat up. For values Q 0st = 105–106 the planet is likely to fall into
the star and be destroyed in the next 0.2–2 Gyr, and for larger val-
ues of Q 0st the planet should survive longer. Again the large uncer-
tainty on the stellar dissipation factor is a major problem that
prevents the derivation of firm conclusions. An improvement of
our understanding of the corresponding physical processes is
highly desirable.

4. Internal structure and thermal history

4.1. Internal structure model

A model of the internal structure of CoRoT-7b was first pro-
posed by Wagner et al. (2009) who concluded that it is poorly con-
strained, due to the large uncertainty on the planetary mass.

Within our hypothesis (Section 2), and following Grasset et al.
(2009), we model its internal structure in the present situation,

assuming a given mass and a rocky composition (Si, Mg, Fe, O,
Ca, Al, Ni, and S) constrained by the solar-like metallicity of the
star. In addition to the overall proportion of elements, the amount
of Fe trapped within the silicates relative to that in the metallic
core must be fixed, e.g. by fixing the Mg/(Mg + Fe) ratio in silicates.
Fortunately, this unknown ratio strongly influences the size of the
core, but only weakly the planetary radius, the quantity presently
accessible to observation. A variation of the ratio from 0.6 to 1.0
implies a core radius increase from 3500 km to 5480 km, but a
planetary radius increase of only 7%, the growth of the dense
metallic core being compensated by the fact that silicates are light-
er. For CoRoT-7b, we adopt the same value as for the Earth: 0.9.

The interior temperature profile is of secondary importance for
determining the planetary radius, because its effect on densities is
much weaker than that of pressure. This profile is difficult to esti-
mate, even on Earth, since it depends on poorly known parameters
such as the vigour of convection in the different layers. However,
the different profiles used in our modelling (Fig. 2) lead to very
similar profiles for the density and the planetary radii, 10,094
and 10,100 km for cold and hot thermal profile, respectively. The
temperature and density profiles obtained are plotted in Fig. 2
and lead to the radius value of 1.66 ± 0.16 RE using Mpl = 6.9 ±
1.2 MEarth, where the uncertainty is mainly due to that on the mea-
sured mass. This computed radius agrees with the measured one
(1.58 ± 0.10 REarth), but the present uncertainty on the planetary
mass prevents this agreement from being discriminating.

It is worth noting that the mantle must be totally solid, but at its
surface (Sections 5 and 6). As shown by Stixrude et al. (2009) on
Earth, the melting temperature of perovskite is probably always
more than 1000 K above the geotherm, and a few 100 K above
the basalt melting curve. The difference increases with pressure
throughout the mantle. This feature must be even stronger on CoR-
oT-7b since the pressure increases more rapidly with depth than
on Earth due to the higher surface gravity (22.4 ± 4.1 versus
9.8 m s�2). Even if the temperature seems very high in the mantle,
it is not high enough to allow the silicates to be stable in a liquid
state at depth if they are not already molten at the surface (Sec-
tion 6). As a consequence, there should be no underground oceans,
or even large magma reservoirs, on the planetary scale.

The core represents 11% of the total volume (Fig. 2), a propor-
tion similar to that of the Earth. In our simulations, it is predicted

Fig. 3. Model internal structure of CoRoT-7b compared to Earth. Scaling of the different layers has been respected except for the magma ocean thickness, which has been
increased in order to be visible.
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to be composed of liquid metals. Nonetheless, the core may include
a solid inner part for the coldest cases, but without significant
changes of densities and radius estimates. The large mass of the
planet implies a large surface gravity and a large fraction of high-
pressure mineral phases of ferromagnesian silicates in the mantle,
mainly perovskite, magnesiowüstite, and post-perovskite (Shim,
2008). The olivine–perovskite phase transition occurs at 300 km
depth (versus 660 km on Earth), and the upper mantle occupies
only 8 % of the total volume (Earth: 30%). Fig. 3 illustrates the
resulting structure.

4.2. Thermal history of the planet

As stated, it is difficult to determine the precise thermal profile
inside a planet. Nevertheless, a reasonable overall scenario can be
envisaged for the CoRoT-7b history, based on the constraints that
are available. Whatever the formation scenario is (Section 3.1),
and within our hypothesis on its composition, CoRoT-7b presents
the characteristics of a solid planet similar to the Earth, and the
cooling of its interior during its primordial stage can be understood
using common thermal evolution models developed for the Earth.
The planet being �6 times more massive than the Earth, its accre-
tion energy is much larger and it is reasonable to suggest that the
mantle of CoRoT-7b was very hot (>3000 K) in its primordial stage,
with the additional radioactive heating. The core is considered as a
metallic sphere that cools down through convection within the sil-
icate. Tidal heating can be neglected as soon as the planet is phase
locked, i.e. for ages larger than 1 Myr (Section 3.2).

The following evolution up to 1.5 Gyr is difficult to assess. Ther-
mal evolution depends on the surface temperature (Sections 5 and
7) because the latter fixes the heat flux that is radiated by the pla-
net. It may also depend slightly on the initial conditions that differ
depending on the origin of the planet, but Tozer (1972) showed in a
pioneering work that subsolidus convection buffers the slight dif-
ferences due to primordial states, in a short period of time (few
10 Myr). The fact that the surface temperature differs strongly be-
tween the dayside and the nightside (Section 5) may be of some
importance for the evolution of the planet, but will not change
the main facts that are: (i) the solid mantle is globally very hot
throughout its whole history (Fig. 2), and (ii) its convective mo-
tions must be very vigorous because the Rayleigh number of the
whole mantle is larger than 1011, whereas it is �108 for the Earth
when the same values of the intensive physical parameters are
used.3 A 3D model of the planet’s cooling is required to be more
precise.

5. Surface temperature distribution

On a phase-locked planet, the dayside is continuously irradi-
ated, and the nightside is in the dark. A major surface temperature
asymmetry would result unless an efficient heat transport occurs.
An upper limit of the possible heat transport by atmospheric winds
and ocean currents can be obtained as follows.

5.1. Heat transport by atmospheric winds

To estimate whether CoRoT-7b’s atmosphere could thermalise
the planetary surface, one can compare the maximum heat transfer

by the atmosphere and the radiative exchanges between the sur-
face and the exterior.

Under our hypothesis on the absence of significant amounts of
volatiles in the atmosphere (Section 2), the atmospheric pressure is
quite low because of the low value of the vapour pressure of refrac-
tory materials, molten or solid rocks, which severely limits the heat
capacity of the atmosphere.

In Section 7, thanks to a model of the planet, we make an expli-
cit estimate of this pressure, (maximum of 1.5 Pa at the sub-stellar
point). In addition, the speed of low altitude winds relative to the
ground is at most the sound velocity because otherwise a large dis-
sipation would occur and slow it down due to the condition
vwind = vground at the surface.4

Now, these two values imply an upper limit to the possible heat
transport. Considering sonic winds that would travel directly from
hot to cold regions (no Coriolis effect), and in the favourable case of
condensable species, the maximum transport is

ðdE=dtÞwind � RplHcPL=ðkBTÞ

where H is the atmospheric scale height, H = kBT/(lg), T the local
temperature, l the mean molecular mass of the gas, g the surface
gravity, c the sound velocity, P the surface pressure, L the latent heat
of condensation per molecule, and kB the Boltzmann constant. Typ-
ical maximum values for CoRoT-7b are: Rpl = 1.0 � 107 m,
T = 2500 K, l � 35 amu (Mg, SiO), g = 24 m s�2, H = 60 km,
P = 1.5 Pa (Section 7), c = 1700 m s�1. Using the (large) latent heat
of water, L = 4.1 � 104 J mole�1 = 0.43 eV mol�1, the upper limit for
the heat transportation by winds at planetary scale, is (dE/
dt)wind � 1016 W.

The stellar irradiation power at the location of CoRoT-7b is
r[(Rst/a)1/2Tst]4, or 2.1 MW m�2, more than 3 orders of magnitude
larger than the solar irradiance at the Earth (1 � 103 kW m�2),
which stresses the extreme physical environment for this rocky planet.
The power received by the planet, assuming a Bond albedo close to
zero (see thereafter), is located on the dayside and is dE/
dt)rad � 1.0 � 1021 W.

The maximum thermal power that the winds could carry is then
5 orders of magnitude lower than the asymmetric irradiation of the
planet. In addition, the atmospheric pressure and the correspond-
ing heat transportation are expected to vanish on the nightside of
the planet where the temperature drops to very low values (Sec-
tion 5.4), and cannot bring any power there.

We conclude that, under our hypothesis of the absence of vola-
tiles, winds can neither (i) significantly change the temperature
distribution on the dayside, nor (ii) provide heat to the nightside.

5.2. Heat transport by oceanic streams

An ocean of molten refractory rocks is expected at the surface of
the hot regions (Section 6). The viscosity of liquid rocks being ther-
mally activated, at T � 2200 K it is much lower than that of the rel-
atively cool lavas (T � 1500 K) from Earth’s volcanoes. Its value is
2–6 � 10�2 Pa s (alumina at 2200 K as a proxy; Urbain, 1982), clo-
ser to that of liquid water at �20 �C (10�3 Pa s; Weast, 1989) than
to that of Earth’s lavas (10+2 Pa s; Mysen and Richet, 2005). There-
fore, an active circulation is possible within the ocean, and the
question arises of whether it can carry sufficient heat to modify
the surface temperature distribution, or not. This would happen
if the oceanic streams were able to carry a power comparable to
the radiative power at the surface.

3 For CoRoT-7b, the estimate of the Rayleigh number, the ratio between natural
convection (buoyancy forces) and heat diffusion, aqgDTb3/(jl) = 1011, is obtained for
the thermal dilation coefficient a = 1 � 10�5 K�1, specific mass q = 5000 kg/m3,
gravity g = 19 m s�2, temperature drop from top to bottom of the silicate mantle
DT = 1000 K, the thickness of that mantle b = 5 � 106 m, the thermal diffusivity
j = 1 � 10�6 m s�2, and the kinematic viscosity l < 1018 Pa s.

4 If one considers the acceleration of an atmospheric test volume by pressure, from
the highest pressure location (sub-stellar point, P = 1.5 Pa) to the nightside (P = 0),
n e g l e c t i n g f r i c t i o n , a n u p p e r m a x i m u m s p e e d i s r e a c h e d ,
vmax = (2gH)0.5 � 1000 m s�1. The sound velocity being c = 1700 m s�1, this upper
estimate satisfies the limit v < c.
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An attempt to estimate this heat transport is made in Section 8,
but it is not conclusive; a detailed 3D model of the ocean seems
necessary. However, the maximum impact that it could have can
be calculated readily. If the circulation within the ocean were ex-
tremely efficient for carrying heat, it could make its temperature
uniform (Toc), and the corresponding extent of the ocean can be
calculated.

In the most favourable case where Coriolis forces are negligible,
one can consider that the ocean has an axial symmetry around the
planet–star direction, and extends from zenith angles 0 (sub-stellar
point) to hm. The radiative power emitted by the ocean (considered
as Lambertian) would be

Uem ¼ 2pe2rT4
ocð1� cos hmÞR2

pl

where e2 is the mean emissivity of the liquid lava in the wavelength
range of a 2200 K (fusion temperature of the refractory rocks; Sec-
tion 6.2) black body emission (maximum at 1.4 lm), r the Stefan’s
constant, and Toc the uniform ocean temperature.

The power received by the ocean from the star depends upon its
Bond albedo. Clouds are not expected because the atmosphere is too
thin (P < 1.5 Pa; Section 7) to sustain them. The local planetary al-
bedo is then that of the molten lava. It is A = 1 � e5, where e5 is the
lava absorptivity (=emissivity) now in the wavelength range of the
stellar emission, e.g. in a black body approximation at Teff = 5250 K
(maximum at 0.6 lm). The received power reads

Urec ¼ pe5rT4
st sin2 hmR2

pl

Equating these powers gives the zenith angle of the ocean
shore, hm, as the solution of the equation

f ðhmÞ ¼
1� cosðhmÞ

sin2ðhmÞ
¼ R2

st

2a2

Tst

Toc

� �4 e5

e2

The f(hm) function steady increases from 0.5 to 1.0, for hm

increasing from 0 to 90�. As expected, the relation yielding hm indi-
cates that larger ocean extensions are obtained for lower ocean
temperatures. To determine the maximum extension of the ocean,
its temperature and emissivity must be estimated. The chemical
composition of the lava ocean is calculated in Section 6. We find
87% Al2O3, 13% CaO, with a liquidus temperature of 2150 K (FACT
Database, 2010). The emissivity of pure alumina at its fusion tem-
perature was recently measured as a function of wavelength by
Petrov and Vorobyev (2007). They found e2(1.4 lm) = 0.90 ± 0.02,
and e5(0.6 lm) = 0.89 ± 0.02. We use this alumina as a proxy of
the oceanic material for its emissivity, and find: e5/e2 = 1.00 ± 0.03.

The lowest possible temperature of the ocean is that of the fu-
sion of its material at zero pressure: 2150 K. With the values of

Rst and a, f(hm) is 0.88 and the zenith angle of the ocean shore is
hm = 75� ± 2�, corresponding to a 37% coverage of the planet. Be-
cause this extension estimate is a maximum, we conclude that
the ocean is limited to the dayside, and its circulation cannot carry
heat from the dayside to the nightside.

In the following, we calculate the temperature distribution on
the dayside in a first approximation, where the temperature distri-
bution on the dayside results from the local balance between the
absorption of the stellar light and the radiative emission, neglect-
ing a possible heat transport within the ocean. In the future, if a
3D modelling of the oceanic circulation, including the Coriolis ef-
fect, were to indicate that this approximation is not valid, a de-
tailed temperature map should be established.

5.3. Dayside surface temperature distribution

If the incoming light is approximated as a parallel beam, in the
absence of greenhouse effect (thin atmosphere), the radiative bal-
ance gives a temperature (LRS09):

Tsurf ¼ ðe5=e2Þ1=4ðRst=aÞ1=2ðcos hÞ1=4Tst

where a is the distance to the star, h the azimuth angle with respect
to the stellar direction, and Tst the effective temperature of the star.
As seen previously, for pure Al2O3, the two emissivities e5 and e2 are
equal (±3%), and we assume that this remains true for the ocean
compositions that are dominated by alumina (Section 6.1). A sur-
face temperature results that varies from a sub-stellar temperature
Tsub-st = 2474 ± 71 K at h = 0, a value similar to that of the filament of
an incandescent lamp, down to very low temperatures on the night-
side (Fig. 4, dashed line).

Now, the angular size of the host star as seen from the planet is
large (angular diameter, 30�), and must be taken into account
when determining precisely the direction of the incoming light,
in a second approximation. If n is the unit vector normal to the sur-
face at a given point of the planet, the irradiance coming from an
element dx of the stellar surface is proportional to dX = n � dx.
Using relations resulting from the geometry of the system, the
integral over the surface of the stellar irradiance is

XðhÞ ¼
Z minðh;R2Þ

�R2

cosðarctan½D sinðhÞ=ðh� zÞ�Þ

� 2ðR2
2 � z2Þ1=2

=½D sinðhÞÞ2 þ ðh� zÞ2� dz

If the star were distant (D� Rst), one would find the classical re-
sult: X0 ¼ pR2

st=D2, at the sub-stellar point. The temperature result-
ing from this irradiation is plotted in Fig. 4 (solid line).

Fig. 4. Surface temperature, for a model of CoRoT-7b with a thin atmosphere: (i) within the approximation of a parallel incident beam (dashed line); (ii) taking into account
the actual angular size of the star and the resulting penumbra effect (full line).
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The difference between the two temperature distributions is
small in highly irradiated regions (e.g. unchanged Tsub-st), but
important in the terminator region (penumbra effect). In particular
the nightside begins at a zenith angle of h = 102.7� ± 0.7�, instead of
h = 90� in the parallel beam approximation.

5.4. Nightside heating and resulting temperature

The temperature of the nightside results from the balance be-
tween radiative cooling and different possible heating mecha-
nisms. The latter are:

	 The geothermal flux and possibly the tidal flux. Using our model
of CoRoT-7b’s cooling, we can estimate the radioactive heating
and the primordial accretion energy output. The ratio of the cor-
responding output fluxes, the Urey number, is found to vary
from 20% for the early planet, to 90% for the 1.5 Gyr planet.
The present geothermal flux is �0.4 W m�2, several times the
value for the present Earth (�0.075 W m�2). The tidal heating
is probably less (�0.1 mW m�2; Section 3.2) as a result of the
rotation phase locking.
	 A heating by the stellar corona plasma that irradiates the night-

side. The stellar corona can be described as a thin atmosphere at
�106 K and a radiative emission of K0 = 102 W m�2 (Withbroe
and Noyes, 1977). At the planet’s distance from the star
(d = 2 � 106 km) the plasma column density is reduced by a fac-
tor e�d/h, where h is the coronal scale height. Using l = 1 amu,
g = 340 m s�2, h � 5 � 104 km, the resulting heating is Kplasma

�K0 e�d/h � 4 � 10�6 W m�2, which is negligible.

As we have shown that liquid lava is not expected to flow over
the nightside (Section 5.2), neither is an underground ocean that
would have increased the geothermal flux, the total heating on that
side is probably dominated by the usual geothermal heating and
can be estimated to 0.5 ± 0.2 W m�2 for CoRoT-7b. The balance be-
tween this flux and the radiative emission of the surface, assuming
a unit emissivity, would lead to a surface temperature of
Tsurf � 55 ± 5 K. Now, the albedo of the nightside could be high as
the result of deposition of frost material provided by icy planetes-
imals (comets). If a mean albedo of A = 0.8 (fresh snow) is consid-
ered as a maximum, the nightside surface temperature is in the range
50–75 K, which stresses the major dichotomy between the dayside
and the nightside.

6. A permanent magma ocean

6.1. Building up of an lava ocean

Within our hypothesis, the planetary atmosphere is the result of
the vaporisation of the surface material, depending on the local
temperature. Using the MAGMA code (Fegley and Cameron,
1987; Schaefer and Fegley, 2004) we can compute the evolution
of the oceanic composition with time, starting from a silicate com-
position (Schaefer and Fegley, 2009). Fig. 5 shows its radical
changes as evaporation proceeds, the abundance of refractory spe-
cies (MgO, SiO2, then TiO2, CaO, Al2O3) increases with time, and the
total vapour pressure decreases (Fig. 6). Eventually, at high vapor-
ised fractions (Fvap > 0.95), the composition of the refractory resi-
due remains stable, with mole fractions of 13% for CaO and 87%
for Al2O3 at 2200 K (close to the composition CaO�6Al2O3), which
we propose for the composition of the ocean after a 1.5 Gyr
evolution.

The evaporative mass transport, if irreversible, can change the
composition of the surface layers of the planet. Assuming an evap-
oration efficiency coefficient of 0.1 (Schaefer and Fegley, 2004), the

time required for evaporating a 100 km layer is (s/3 � 105 year) =
(P/1 Pa)�1. For pressures of about one Pascal, it is much shorter
than the planetary age, indicating that thousands of kilometres
can be evaporated during the planet’s lifetime.

When the vapour condensation occurs onto the ocean, flows can
bring back the volatiles to the depleted area, but this is no longer
true when condensation occurs onto the continent and irreversible
transport of material from the ocean to the continent occurs. The
resulting reduction of the oceanic volume leads to the dissolution
of the oceanic floor and the evolution of its composition that we
have estimated. The loaded continent progressively sinks into the

Fig. 5. Atomic composition of a finite silicate sample, evaporating at constant
temperature (T = 2200 K), versus its evaporated fraction, Fvap, using the thermody-
namic code MAGMA (Fegley and Cameron, 1987; Schaefer and Fegley, 2004). As
time progresses, the volatile species (Na, K, Fe...) evaporate, enriching the
condensed phase in refractory species. Eventually, at high vaporised fractions,
Fvap = 0.96–1.00, the molar composition of the residue is almost constant,
[CaO] = 0.13, [Al2O3] = 0.87, which is proposed as the composition of the ocean
after 1.5 Gyr.

Fig. 6. Total vapour pressure above silicate samples analogous to that used in Fig. 5,
versus their evaporated fraction, at different temperatures. As expected, with
increasing evaporated fraction, the vapour pressures decrease, and the residues
become more refractory.
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mantle as its roots probably dissolve in the mantle. In this mantle,
a silicate transport, at low velocities, from the continent roots to
the ocean floor may close the circulation of materials. Plate tecton-
ics (Valencia et al., 2007b) may also play an important role in the
transport of materials.

6.2. Determination of the location of the ocean shore

The ocean shore is the location on the planetary surface where
the solidification of the molten rocks occurs. If crystallization hap-
pens close to thermodynamic equilibrium conditions, crystals will
grow to rather large sizes, and the density difference between solid
and liquid phases will lead to an efficient differentiation: the solids,
denser than the liquid, sink down. When the surface temperature
reaches that of the local magma liquidus, condensation occurs
and pieces of rock sink, and the ocean floor rises up to the surface,
building the ocean shore. Therefore, we consider that the ocean
shore is located where the surface temperature reaches the liquidus
temperature of the local magma. For the composition that we pro-
pose, (CaO)13%�(Al2O3)87%, this happens at T = 2200 ± 20 K (FACT
Database, 2010), and zenith angle h = 51� ± 5.3�. For an oceanic
composition with half as much CaO, the temperature would be
2270 K, and the zenith angle h � 45�.

6.3. Determination of the ocean-depth

The bottom of the ocean is the place where the melting temper-
ature, Tmelt(P), meets the local temperature. A linear estimate of the
melting curve, Tmelt(P), can be obtained using the Clapeyron equa-
tion, (dP/dT)melt = DH/(TDV), where DH is the enthalpy of melting,
and DV the associated change in volume. Using values for alumina,
the main component of the ocean, one reads DH = 111 ± 4 kJ mol�1

(Chase et al., 1985) and DVAl2O3 = 0.70 g cm�3 the difference be-
tween the densities of corundum and molten alumina (Fiquet
et al., 1999). The resulting dependence on pressure, P = qgh, of Tmelt

is

Tmelt ðKÞ ¼ 2200þ 1:25� 10�7P ðPaÞ

If the temperature profile is an adiabat, it reads: Tad

(K) = Tsurf + 1.3 � 10�8P (Pa). With Tsurf = 2500 K, q = 3.05 g cm�3,
and g = 22 m s�2, the ocean-depth would be 45 km, at the sub-stellar
point. If the temperature at the ocean floor were lower, e.g. as the
result of lava circulation, the ocean would be shallower. Only a 3D
model can give a final description.

7. Planetary atmosphere

The atmosphere is the result of the vaporisation/sublimation of
rocks at the planetary surface. The local equilibrium vapour pres-
sure results from the set of curves of Fig. 6 for high vaporisation
fractions (Fvap = 0.95–1.00) at the temperature determined in Sec-
tion 5.3. The total pressure varies from 1.5 Pa at the sub-stellar
point (T = 2500 K), to 3 � 10�2 Pa at the ocean shore (T = 2200 K),
and zero (
10�10 Pa) on the nightside (T < 75 K).

An important question is how far is the actual atmospheric
pressure from that given by this local equilibrium, P = Psat(T). An
upper limit of that difference can be estimated as follows. The tem-
perature gradient leads to a pressure gradient and generates wind.
These winds produce local thermodynamic imbalances due to the
exchange of gaseous material with the neighbouring regions. An
increase of the local pressure drives an increase of the impinging
flux onto the surface, which tends to restore the equilibrium. Con-
sidering an annulus at zenith angle h, with a width Dh, an upper
limit of the input flux due to winds is obtained assuming that
incoming winds at the hot border blow at the sound velocity,

and that outgoing winds at the cold border are negligible. The cor-
responding incoming flux is (Uwind)max = 2pRpl(sin h)Hcn, where n
is the atmospheric particle density. One can compute the width
Dh needed for that flux to be compensated by the increase of the
impinging flux due to excess pressure, DP. Requiring that the devi-
ation DP/Pvap is 10%, we find that the maximum zenith widths Dh
are 0.90�, 0.85� and 0.80�, for mean zenith angles h of 10�, 30�, and
50�, respectively. Considering that these values of Dh are small
compared to the corresponding h values, we conclude that the local
atmospheric pressure is the vapour pressure of rocks at the local tem-
perature, but for a lag inferior to one degree in zenith angle, which
we neglect. The resulting pressure distribution is presented in
Fig. 7.

8. Possible oceanic circulation

The low pressure of the atmosphere of CoRoT-7b implies that
wind-driven circulation in the lava ocean is negligible. The strong
contrasts in radiative equilibrium temperature could however lead
to a circulation forced by horizontal density gradients. To estimate
the strength of these currents, we consider a vein of thickness H
under the surface, whose temperature T(x) varies in one horizontal
direction. The surface of the ocean is at a height h above its mean
level z = 0. The hydrostatic pressure within the ocean is given by:

Pðx; zÞ ¼ qgðzþ hÞ

The horizontal equation of motion for a stationary flow is:

e~V þ ð~V � ~rÞ~V þ f~k� ~V ¼ � 1
q
~rP

where the ~V term is the horizontal velocity relative to the planet’s
surface, e the inverse timescale of dissipative processes and
f = 2x sin(latitude) is the Coriolis factor, with ~k the unit vector in
the vertical direction.

The large spatial scale of the ocean implies that the non-linear
advective term, ~V � ~r, has a very long timescale (of the order of
V/L, with L the horizontal extent of the ocean, V/L � 10�7 s�1 for
V = 1 m s�1), compared to the dissipative and the Coriolis factors
whose typical values are e = 10�5 s�1 and f = 10�4 s�1 (for a rota-
tional period of 0.85 day, away from the equator). Therefore, this
non-linear term can be neglected (Pedlosky, 1996).

Setting the Coriolis force aside for now, the horizontal velocity u
in the x direction results from a balance between the pressure-
gradient force and the dissipation:

Fig. 7. Atmospheric pressure resulting from the vaporisation/sublimation of rocks.
To a good approximation, it is the vapour pressure of the rocks (Fig. 6) at the local
temperature (Fig. 4).
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eu ¼ � 1
q
@xP ¼ �g@xh� gz

@xq
q

We assumed that relative density changes are small, and h
 H.
Taking the velocity u to cancel at the bottom of the vein, z = H, we
get a velocity, maximum at the surface of the ocean, equal to

u ¼ �1
e

gðH� zÞb@xT

where b is the dilatation coefficient. The mass flux integrated in a
vein with thickness H is

FM ¼ �
1
2e

gH2b@xT

At the point where the mass flux is maximal, a heat flux divergence
corresponding to a heat delivery,

Q ¼ qCPFM@xT

can be computed and compared to the radiative fluxes at the sur-
face. Using somewhat arbitrarily a dissipative timescale of about
one day (e = 10�5 s�1) similar to that in terrestrial oceans (Pickard
and Emery, 1990; Pedlosky, 1996), and the radiative equilibrium
temperature gradient, a vein depth H of 100 m [10 km] yields a
heating of Q = 2.1 � 104 W m�2 [2.1 � 106 W m�2], with a maxi-
mum current speed of 2.2 m s�1. For comparison, a change in sur-
face temperature from 2250 K to 2350 K brings a difference of
emission of 2.8 � 105 W m�2. It thus seems that the capability of
ocean currents to modify the surface temperature distribution and
the ocean extension significantly, fully relies on the thickness H of
current vein that we do not estimate in the present paper.

A strong circulation in the surface layer necessitates a compen-
sating return flow at depth, which would occur at the colder tem-
perature of the sinking lava, close to the minimum temperature at
the surface. The colder lava would then ascend back under the hot-
test surface, tending to reduce the depth H. Maintaining a deep hot
surface layer in the presence of a strong convective cell thus re-
quires a very strong vertical mixing, as the ocean is heated from
above. It is not clear what mechanism could make this happen.

As mentioned, the convection and its associated reduction of
the temperature at the bottom of the ocean for low azimuth angles

Fig. 8. Artist view of the CoRoT-7 system. Stellar wind and coronal mass ejections are schematized at the surface of the active star. A detailed view of CoRoT-7b, is
represented, illustrating the main planetary features derived in the paper, including the temperature distribution, the presence of a featureless ocean of molten rocks and a
structured continent of solid rocks. In our current understanding of planetary system formation and evolution, the presence of meteorites seems likely, and we represent
impact craters on this continent. For the sake of visibility, the planetary size and planet–star distance are not to scale, nor is the relative luminosity of the planet and the star.
The second planet of the system, CoRoT-7c, is visible in the distance.

Table 1
Parameters for the CoRoT-7b and Kepler-10b planets and their parent stars, as
deduced from observations and the present modelling. Fst is the stellar flux at the
planet location and, as deduced from our model, Tsub-st is the highest temperature at
the surface of the planet (sub-stellar point), hlava the angular spreading of the lava
ocean, hday–night the position of the day–night frontier (dark limit of penumbra), and
hst/pl the angle under which the star is seen from the planet. Notes: (a) Bruntt et al.
(2010); (b) Léger et al. (2009) renormalized by stellar parameters from Bruntt et al.
(2010); (c) median of the five different mass determinations of CoRoT-7b (see text);
(d) present modelling of the physical features of both planets; (e) Batalha et al.
(2011).

Parameter CoRoT-7b Note Kepler-10b Note

Star
Tst (K) 5250 ± 60 (a) 5627 ± 44 (e)
Rst (RSun) 0.82 ± 0.04 (a) 1.056 ± 0.021 (e)
Lst (LSun) 0.48 ± 0.07 (a) 1.004 ± 0.059 (e)
Mst (MSun) 0.91 ± 0.03 (a) 0.895 ± 0.060 (e)
Age (Gyr) 1.2–2.3 (b) 11.9 ± 4.5 (e)
Mag V = 11.7, R = 11.3 (a) Kepl = 10.96 (e)
Sp type G9 V (a) �G3 V
Planet
DF/F (ppm) 335 ± 12 (b) 152 ± 4 (e)
Tr. dur. (h) 1.25 ± 0.05 (b) 1.81 ± 0.02 (e)
b 0.61 ± 0.06 (b) 0.30 ± 0.08 (e)
i (�) 80.1 ± 0.3 (b) 84.4 ± 1.4
Porb (day) 0.85359 ± 3 � 10�5 (b) 0.837495 ± 5 � 10�6

Rpl (REarth) 1.58 ± 0.10 (b) 1.416 ± 0.034 (e)
Mpl (MEarth) 6.9 ± 1.2 (c) 4.56 ± 1.23 (e)
q (g cm�3) 9.7 ± 1.9 (a) + (c) 8.8 ± 2.5 (e)
a (AU) 0.01707 ± 0.00019 (b) 0.01684 ± 0.00033 (e)
a/Rst 4.48 ± 0.22 (a) + (b) 3.43 ± 0.10 (e)

Fst (MW m�2) 2.14 ± 0.24 (d) 4.87 ± 0.33 (e) + (d)
Modelling
Tsub-st (K) 2474 ± 71 (d) 3038 ± 51 (e) + (d)
hlava (�) 51.3 ± 5.3 (d) 73.9 ± 1.1 (e) + (d)
hday–night (�) 102.7 ± 0.7 (d) 106.7 ± 0.5 (e) + (d)
2hst/pl (�) 25.8 (d) 33.9 (e)
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would significantly reduce the depth of the ocean. A depth temper-
ature of 2300 K would make the lava solidify at about 14 km.

The Coriolis force was not taken into account in the above cal-
culations. Given the high rotation rate of CoRoT-7b it is a dominant
term in the equation of motion far from the equatorial region, with
the Coriolis factor f of the order of 10�4 s�1 in the mid latitudes. The
main balance will then be between the pressure gradient and Cori-
olis forces, yielding currents about an order of magnitude weaker
and oriented parallel to the isobars. The heat transport by ocean
currents will thus be strongly inhibited by the presence of the Cori-
olis force, and the region showing possible changes in the temper-
ature distribution is restricted to the equator (crossing the sub-
stellar point) where the Coriolis factor vanishes. This justifies the
two-dimensional aspect of the present calculations, as the ocean
circulation will be mostly in the east–west direction.

A more precise determination of the shape and temperature
distribution of the lava ocean, as well as its depth, requires a 3D
model of the circulation with several hypotheses on the strength
of the vertical mixing, which is beyond the scope of the present pa-
per. In any case, as shown in Section 5.2, this possible oceanic cir-
culation cannot bring heat to the nightside and change its surface
temperature.

9. Conclusion

We have attempted to describe the expected physical proper-
ties of CoRoT-7b, the first super-Earth discovered with radius and
mass measured simultaneously, and the key feature of being very
close to its star (0.017 AU, or 4.5 stellar radii). The radius is mea-
sured with a fair accuracy (±6%) by transits, and its mass with a
±17% accuracy by RV data analyses. Considering the additional con-
straint of the expected rapid erosion of any volatile in the atmo-
sphere, we made the working hypothesis for this composition of
a dry Earth without atmospheric volatiles. This hypothesis is made
plausible by the fit between observations and modelling of plane-
tary interiors, although it does derive unambiguously from them.

In the future, we may expect an improvement in the mass esti-
mate that could qualify or falsify this hypothesis, but this is not
certain because it does not rely on the accuracy of the RV measure-
ments but on their analysis that is made difficult by the noise
introduced by the stellar activity. This situation will likely repeat
in the future when super-Earths further away from their stars,
e.g. in their habitable zones, will be detected by transits, because
the corresponding planetary part of the RV signal will decrease
as a�1/2, typically by a factor 8 for a changing from 0.017 AU to
1 AU, even more for planets further away in the habitable zone.

Within the framework of that hypothesis, we derive the ex-
pected physical properties of the planet. We find that its extreme
proximity to its star implies very special features. The most strik-
ing one results from the probable phase locking of its spin-rotation
with its orbital-rotation by tidal dissipation, which implies a major
dichotomy between a hot dayside (Tmax � 2500 K) with an ocean of
molten rocks, and a cold nightside (T = 50–75 K). The atmosphere
is made of rock vapours with a pressure that we estimate to vary
from low values (�1 Pa) at the sub-stellar point, to zero on the
nightside. This low pressure prevents any cloud to be sustained.
Possible formation and evolution scenarios for its orbit and inter-
nal structure have also be studied. We cannot claim that these
are ‘’the’’ properties of CoRoT-7b, but we have built a self-consis-
tent model for it that is compatible with the parameters derived
from all available pieces of observations.

Fig. 8 shows an artist view of the planet that illustrates several
of the features derived in the paper. In particular, we think that the
large radiative energy exchanges lead to an intense turnover of
materials and to regular frontiers between the lava-ocean and

the continent, as opposed to indented water-ocean shores on tem-
perate planets.

These possible features of CoRoT-7b should be common to
many small, hot planets, including at present HD 10180b,5 KOI-
377.03,6 and Kepler-10b.7 This last planet is curiously analogous to
CoRoT-7b and our physical model fully applies to it (Table 1).

They define a new class of objects that we propose to name
‘‘Lava-ocean planets’’.
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3.27 Seuil de détection exprimé en S/B de photons . . . . . . . . . . . . . 89

3.28 Comparaison du S/B1 et du S/Bphoton en fonction de r′ . . . . . . . . 90
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5.7 Choix du filtre pour observer l’émission thermique de CoRoT-7b . . . 125

5.8 Surface de χ2 et courbe de phase . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 126

5.9 Distribution de l’amplitude mesurée sur des simulations de l’effet de
phase de CoRoT-7b . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 127

5.10 Distribution de la phase mesurée sur des simulations de l’effet de phase
de CoRoT-7b . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 128
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P. Gondoin, T. Guillot, A. Hatzes, G. Hébrard, P. Kabath, L. Jorda, H. Lammer,
A. Léger, A. Llebaria, B. Loeillet, P. Magain, M. Mayor, T. Mazeh, M. Pätzold,
F. Pepe, F. Pont, D. Queloz, H. Rauer, A. Shporer, J. Schneider, B. Stecklum,
S. Udry et G. Wuchterl : Transiting exoplanets from the CoRoT space mission. II.
CoRoT-Exo-2b : a transiting planet around an active G star. A&A, 482:L21–L24,
mai 2008.

R. Alonso, T. M. Brown, G. Torres, D. W. Latham, A. Sozzetti, G. Mandushev, J. A.
Belmonte, D. Charbonneau, H. J. Deeg, E. W. Dunham, F. T. O’Donovan et R. P.
Stefanik : TrES-1 : The Transiting Planet of a Bright K0 V Star. ApJ, 613:L153–
L156, oct. 2004.

T. Arentoft : PLATO : PLAnetary Transits and Oscillations of Stars. 416:577–+, déc.
2009.

M. Auvergne, P. Bodin, L. Boisnard, J.-T. Buey, S. Chaintreuil, G. Epstein, M. Jou-
ret, T. Lam-Trong, P. Levacher, A. Magnan, R. Perez, P. Plasson, J. Plesseria,



184 BIBLIOGRAPHIE

G. Peter, M. Steller, D. Tiphène, A. Baglin, P. Agogué, T. Appourchaux, D. Bar-
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J. M. Jenkins : The Impact of Solar-like Variability on the Detectability of Transiting
Terrestrial Planets. ApJ, 575:493–505, août 2002.
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A. Léger, D. Rouan, J. Schneider et P. Barge : The CoRoT’S BIPRISM Adventure.
1306:527–+, nov. 2006.
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O. Grasset, T. Guillot, A. Hatzes, G. Hébrard, L. Jorda, H. Lammer, A. Llebaria,
B. Loeillet, M. Mayor, T. Mazeh, C. Moutou, M. Pätzold, F. Pont, D. Queloz,
H. Rauer, S. Renner, R. Samadi, A. Shporer, C. Sotin, B. Tingley, G. Wuchterl,
M. Adda, P. Agogu, T. Appourchaux, H. Ballans, P. Baron, T. Beaufort, R. Bellen-
ger, R. Berlin, P. Bernardi, D. Blouin, F. Baudin, P. Bodin, L. Boisnard, L. Boit,
F. Bonneau, S. Borzeix, R. Briet, J.-T. Buey, B. Butler, D. Cailleau, R. Cautain,
P. Chabaud, S. Chaintreuil, F. Chiavassa, V. Costes, V. Cuna Parrho, F. de Oliveira

Fialho, M. Decaudin, J.-M. Defise, S. Djalal, G. Epstein, G.-E. Exil : Transiting
exoplanets from the CoRoT space mission. VIII. CoRoT-7b : the first super-Earth
with measured radius. A&A, 506:287–302, oct. 2009.
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J. Max : Méthode et techniques de traitement du signal et application aux mesures
physiques Tome II. 1986.

M. Mayor et D. Queloz : A Jupiter-mass companion to a solar-type star. Nature,
378:355–359, nov. 1995.

P. R. McCullough, J. E. Stys, J. A. Valenti, S. W. Fleming, K. A. Janes et J. N. Heas-
ley : The XO Project : Searching for Transiting Extrasolar Planet Candidates. PASP,
117:783–795, août 2005.
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H. Bruntt, J. Cabrera, S. Carpano, L. Carone, W. D. Cochran, S. Csizmadia,
M. Deleuil, H. J. Deeg, R. Dvorak, A. Erikson, S. Ferraz-Mello, M. Fridlund,
D. Gandolfi, M. Gillon, E. W. Guenther, T. Guillot, A. Hatzes, G. Hébrard,
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Résumé

La photométrie des transits permet de détecter des planètes extrasolaires en mesurant leur
rayon. Dans cet objectif, le télescope spatial CoRoT (Convection, Rotation et Transit planétaires),
lancé en décembre 2006, est doté d’un photomètre de haute précision permettant à la fois
l’étude de la structure interne des étoiles par astérosismologie et la détection de planètes par
la méthode des transits. Pour cette thèse, j’ai développé différents outils informatiques per-
mettant la détection, l’analyse détaillée de transits dans les courbes de lumière de CoRoT. J’ai
appliqué ces outils aux quelques 12 000 étoiles observées durant chacune des dix premières
campagnes d’observation. La collaboration des équipes de détection et de suivi au sol par
d’autres méthodes d’observation a permis, à ce jour, la découverte de quinze planètes et deux
naines brunes. Il est possible de contraindre les modèles de ces exoplanètes grâce à la connais-
sance des paramètres (masse, rayon) : gazeuses, de glace, telluriques, ou d’autres types mixtes.
La recherche de planètes rocheuses en particulier est un objectif motivé tant par la rareté des
détections de ces objets jusqu’à présent (liée à leur faibles rayon et masse), que par la grande
variété potentielle de leur nature. Ainsi, la découverte de CoRoT-7b, la première exoplanète
compatible avec un modèle rocheux et dont le rayon (1,6 rayon terrestre) et la masse (environ
7 masses terrestres) ont pu être mesurés, a permis d’élaborer un modèle physique auquel j’ai
contribué. J’ai étudié la possibilité d’observer cette planète très chaude en proche infrarouge
avec le JWST, au cours de son orbite, afin d’estimer le contraste de température entre les faces
jour et nuit. Ceci doit permettre de confirmer / invalider notre modèle qui suppose l’absence
d’une atmosphère suffisamment dense pour redistribuer la chaleur à la surface de CoRoT-7b.

Abstract

The transit photometry makes it possible to detect exoplanets by measuring their radii. Pursuing
this goal, the space telescope CoRoT (Convection, Rotation and planetary Transits), launched
in December 2006, is equiped with a high-precision photometer allowing both planet detection
by transit photometry, and stellar physics studies (asteroseismology). For this PhD thesis, I
have developed various computing tools for the detection and detailed analysis of the transits
in CoRoT light curves. I have applied these tools to almost 12 000 stars observed during each
of the first ten campaigns of observation. The collaboration between the detection and ground
based follow-up teams led to the discovery, up to now, of fifteen planets and two brown dwarfs.
It is possible to constrain the physical natures of these exoplanets thanks to the knowledge of
the masses and radii : they can be gazeous, icy, rocky or with an mixed nature. The search
for rocky planets in particular, is a goal motivated by their singular nature, and both by the
paucity of detections of these objects (due to their low masses and radii), Thus, the discovery
of CoRoT-7b – the first exoplanet compatible with a rocky model and with measured radius
(1.6 Earth radius) and mass (around 7 Earth masses) – allowed us to develop a physical model
to which I contributed : I studied the possibility of observing this very hot planet in the near
infrared range with JWST, during its orbit, to estimate the temperature contrast between the
day and the night faces. This should allow to confirm / invalidate our model with atmosphere
dense enough to redistribute heat at the surface of CoRoT-7b.


